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Kurzfassung

Die vorliegende Arbeit befait sich mit der Suche nach TeV-Gamma-Strahlung mit
den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen aus der Richtung von Aktiven Galaktischen Ker-
nen und jungen offenen Sternhaufen. Auflerdem wird ein Energiespektrum von Photo-
nen aus dem Zerfall neutraler Pionen, die aus der Wechselwirkung schockbeschleunigter
Hadronen mit dem interstellaren Medium innerhalb von jungen offenen Sternhaufen
entstehen konnen, modelliert. Es konnten obere Fluigrenzen auf den integralen Photon-
flul von insgesamt 6 jungen offenen Sternhaufen gewonnen werden. Durch eine Anpas-
sung der Vorhersagen aus der Modellierung an die in dieser Arbeit erzielten Resultate
fiir den jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87 und die Daten der mit Berkeley 87 asso-
ziierten EGRET-Quelle 3EG J2021+3716 konnte der Parameterraum des verwendeten
Modells eingeschriankt werden. Die Einfiihrung von auf steile Photonspektren opti-
mierten Schnitten fithrte in einem Datensatz mit geringer Statistik zur Entdeckung
eines Uberschusses mit einer Signifikanz von 4.0 o im Gesichtsfeld der Beobachtungen
des Orion-Nebels M42. Unter der Voraussetzung, daB der UberschuB einem echten
Signal entspricht, stimmen die Beobachtungen mit einer potenzgesetzférmigen Emis-
sion (AN/dE ~ E~%) mit Spektralindex o > 4 iiberein. Die Analyse eines 54 Aktive
Galaktische Kerne umfassenden HEGRA-Datensatzes erbrachte Bestétigungen der
etablierten TeV-Gamma-Quellen 1ES 19594650 (>200) und H 1426+428 (6.6 0). Fiir
das BL-Lac-Objekt 1ES 23444514 ergab sich gegeniiber einer élteren Analyse durch
Erweiterung der Beobachtungszeit und Verbesserung der Analyse eine Steigerung der
Signifikanz auf 4.4 0. Weiterhin gelang im Rahmen dieser Arbeit mit der Detektion von
M 87 (3.9 0) erstmals seit Einfithrung der abbildenden Cherenkov-Technik der Nachweis
von TeV-Gamma-Strahlung aus der Richtung einer Radiogalaxie. Ein weiteres Objekt,
BL-Lacertae, zeigt mit 3.0 o einen leichten Uberschuf. Fiir alle anderen Objekte dieses
Datensatzes wurden obere Grenzen auf den integralen Flul berechnet.



Abstract

The topic of this work is the search for TeV gamma-rays from Active Galactic Nuclei
and from Galactic Young Open Star Clusters with the HEGRA Cherenkov telescopes.
Furthermore, model calculations for a prediction of an energy spectrum of photons
from the decay of neutral pions produced in interactions of shock accelerated hadrons
with the interstellar medium are applied and compared to the data. Upper limits on
the integral photon flux from 6 Galactic Young Open Star Clusters were obtained.
Applying a fit of the modelled spectra to the results of the star cluster Berkeley 87 and
the associated EGRET source 3EG J2021+4-3716, model parameters were constrained.
Special cuts optimized on steep photon spectra were developed and applied to the
data, resulting in the serendipitous discovery of an excess on the 4 o level from a low
statistics data set of the Orion-Nebula M 42. Under the assumption of a power-law
emission spectrum (dN/dE ~ E~%), the observed excess is compatible with a spectral
index a > 4. The analysis of a HEGRA data sample consisting of 54 Active Galactic
Nuclei resulted in two clear detections of the established TeV gamma-ray emitters
1ES 1959+650 (> 200) and H 14264428 (6.6 ). The analysis of the BL Lac Object
1ES 23444514 (4.4 0) resulted in an improvement of the significance as compared to
an earlier analysis. For the first time in TeV-Astronomy since the introduction of the
imaging technique an Active Galactic Nucleus of the radio galaxy type was detected
in this work (M 87, 3.9¢). Another object (BL-Lacertae) shows weak evidence (3 0)
for the emission of TeV gamma-rays. Upper limits on the integral photon flux for all
other objects of this data sample were calculated.
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Kapitel 1
Einleitung

L,Zwer Dinge erfillen das Gemdiit mit immer neuer und zunehmender Bewunderung und Ehr-
furcht, je dfter und anhaltender sich das Nachdenken damit beschdftigt: Der gestirnte Himmel
tiber mir, und das moralische Gesetz in mir.“

Immanuel Kant (1724-1804), Kritik der Praktischen Vernunft, Beschluf.
Zu Zeiten Kants war noch nicht bekannt, dal der grofite Teil des Universums ,,un-
sichtbar® ist. Der mit dem bloflen Auge zugéngliche, optische Frequenzbereich macht
lediglich einen Bruchteil des gesamten elektromagnetischen Spektrums aus. In der klas-
sischen Astronomie wird im wesentlichen im optischen Wellenlangenbereich beobach-
tet. Es finden jedoch Prozesse im Universum statt, die Strahlung in allen anderen
Frequenzbereichen erzeugen. In den vergangenen Jahrzehnten fithrte die Entwicklung
neuer Beobachtungstechniken in der Astronomie immer wieder zur Erweiterung des
zuganglichen Wellenldngenbereiches durch die Eréffnung neuer Beobachtungsfenster.
Unter der Bezeichnung Gamma-Astronomie wird der weite Energiebereich des elektro-
magnetischen Spektrums jenseits der Rontgenstrahlung, mit Frequenzen oberhalb von
etwa 3-10% Hz (=10°eV) zusammengefafit. Im Vergleich dazu liegen typische optische
Frequenzen im Bereich von 3 - 10 Hz (=1eV).

Die in diesem Energiebereich erzeugte Strahlung wird von den Prozessen der hoch-
sten Energien im Universum verursacht. Da die Erdatmosphére fiir Gamma-Strahlung
weitgehend undurchsichtig ist, sind direkte Beobachtungen nur von der Umlaufbahn
aus moglich. Bis zu Energien von derzeit etwa 30 GeV (1 Gigaelektronenvolt = 1 GeV =
10% V) ist die Beobachtung von Gamma-Strahlung mit Satelliten moglich. Der Fluf} der
Photonen fillt jedoch mit steigender Energie stark ab, so dafl wesentlich gréfiere (und
kostspieligere) Nachweisflichen nétig wéren, um bei hoheren Energien Beobachtungen
durchfiithren zu kénnen. Uber den Umweg der Erdatmosphire bietet sich jedoch mit
der Luftschauertechnik die Moglichkeit, vom Erdboden aus mit groffen Nachweisflachen
ab einer Energie von derzeit etwa 300 GeV indirekte Beobachtungen durchzufiihren:
Trifft ein Photon auf die Erdatmosphére, so entsteht aus den Wechselwirkungen des
Photons mit den Kernen der Luftmolekiile ein ausgedehnter Luftschauer, dessen Ei-
genschaften mit Detektorstationen oder Teleskopen am Erdboden gemessen werden
konnen. Die isotrop einfallende, primére Kosmische Strahlung (die hauptséchlich aus
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geladenen Hadronen besteht) 16st ebenfalls ausgedehnte Luftschauer aus und verur-
sacht somit einen starken Untergrund bei Beobachtungen von Gamma-Strahlung mit
Hilfe der Luftschauertechnik. Bis 2002 betrieb die HEGRA-Kollaboration (High Ener-
gy Gamma Ray Astronomy) insgesamt sechs Cherenkov-Teleskope, mit denen iiber den
Nachweis der Cherenkov-Strahlung (die von den Schauerteilchen emittiert wird) aus-
gedehnte Luftschauer abgebildet werden. Ein Ziel der Gamma-Astronomie ist neben
der grundsétzlichen Erforschung der hochenergetischen Prozesse und der die Strah-
lung erzeugenden Objekte auch die Klarung des Ursprungs der geladenen Kosmischen
Strahlung. Am Ort der Entstehung und Beschleunigung der Kosmischen Strahlung
wird aufgrund der Wechselwirkungen der beschleunigten Teilchen mit dem interstel-
laren Medium auch die Emission von hochenergetischer Gamma-Strahlung erwartet.
Somit bildet die geladene Kosmische Strahlung sowohl den Untergrund bei der Messung
mit der Luftschauertechnik als auch ein Forschungsobjekt der Gamma-Astronomie!

Junge offene Sternhaufen, die helle Sterne mit Massen von bis zu 60 Sonnenmas-
sen und Sternwinden mit Geschwindigkeiten von teilweise tiber 5000 km/s enthalten,
gelten neben anderen Objekten als Kandidaten fiir die Beschleunigung der geladenen
Kosmischen Strahlung in unserer Galaxis. Ein Teil der vorliegenden Arbeit befafit sich
mit der Suche nach TeV-Gamma-Strahlung von jungen offenen Sternhaufen sowie mit
der Modellierung eines Energiespektrums fiir Photonen von diesen Objekten.

Neben der in unserer Galaxis erzeugten Strahlung erreichen uns auch Photonen
im Gamma-Energiebereich von anderen Galaxien. Die wichtigste extragalaktische Ob-
jektklasse ist die Klasse der Aktiven Galaktischen Kerne, in deren Zentrum sich super-
massive Schwarze Locher befinden und als Energiequelle (Gravitationsenergie aus der
Akkretion von Materie auf das Schwarze Loch) fiir die Erzeugung von Strahlung im
gesamten elektromagnetischen Spektrum, bis in den TeV-Energiebereich hinein wirken.
Bei einigen dieser Objekte bilden sich sogenannte Jets aus, deren Ausdehnung weitaus
grofler ist als die Groflenskala unserer eigenen Galaxis, der Milchstrafie. Im Rahmen
der vorliegenden Arbeit wurde ein groflier Datensatz aus Beobachtungen von Aktiven
Galaktischen Kernen mit den HEGR A-Cherenkov-Teleskopen untersucht. Bei eini-
gen Objekten aus diesem Datensatz konnte die Emission von TeV-Gamma-Strahlung
nachgewiesen werden.

In Kapitel 2 der vorliegenden Arbeit wird ein Uberblick iiber die Gamma-Astro-
nomie gegeben. In Kapitel 3 werden das Prinzip eines Cherenkov-Teleskopes sowie die
Cherenkov-Teleskope des HEGR A-Experimentes behandelt. Kapitel 4 befaf3t sich mit
der Rekonstruktion und der Analyse der Daten der HEGR A-Cherenkov-Teleskope. In
Kapitel 5 werden Detektoreigenschaften anhand von Monte-Carlo-Simulationen unter-
sucht. Kapitel 6 der vorliegenden Arbeit befafit sich mit der Suche nach TeV-Gamma-
Strahlung von jungen offenen Sternhaufen mit den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen,
der Modellierung eines Energiespektrums von Photonen aus dem 7°-Zerfall und dem
Vergleich der Modellvorhersagen mit den Beobachtungen. Ein weiterer Teil dieser
Arbeit (Kapitel 7) befafit sich mit der Suche nach TeV-Gamma-Strahlung aus der
Richtung von Aktiven Galaktischen Kernen in einem grofien Datensatz der HEGRA-
Cherenkov-Teleskope. Abschliefend wird in Kapitel 8 auf das Nachfolgeexperiment
H-E-S-S eingegangen.



Kapitel 2

Gamma-Astronomie

2.1 Das obere Ende des elektromagnetischen
Spektrums

Bis in die Mitte des letzten Jahrhunderts hinein konnten astronomische Beobachtun-
gen nur im schmalen optischen Spektralbereich, bei Wellenléngen zwischen 300 nm und
800 nm, durchgefiihrt werden. Seitdem hat sich der Wellenléngenbereich, in dem Astro-
nomie betrieben werden kann, durch die Entwicklung neuer Beobachtungstechniken
stark ausgedehnt. Die Eroffnung neuer Beobachtungsfenster begann mit der Entwick-
lung der Radioastronomie und setzte sich mit der Infrarot-, Ultraviolett-, Rontgen-
und Gamma-Astronomie fort (Longair 1992, 1994). In Abbildung 2.1 ist das gesam-
te elektromagnetische Spektrum in Einheiten der Frequenz, der Wellenldnge und in
den typischerweise in der Gamma-Astronomie verwendeten Einheiten abgebildet. Das
obere Ende des elektromagnetischen Spektrums ist der Energiebereich der Gamma-
Astronomie. Dieser Bereich erstreckt sich ab einer Photonenergie von etwa 1MeV
tiber den GeV- bis weit in den TeV-Energiebereich (1TeV = 1 Terraelektronenvolt
= 10" eV) hinein. Der Energiebereich der Gamma-Astronomie wird weiter in Unter-
bereiche aufgeteilt. Bis zu etwa 100 MeV handelt es sich um den Bereich niederer Ener-
gien. Von etwa 100 MeV bis in den GeV-Energiebereich hinein spricht man von hohen
Energien (HE = high energy). Ab einer Energie von einigen hundert GeV bis in den
TeV-Energiebereich hinein handelt es sich um den Bereich sehr hoher Energien (VHE
= very high energy). Im Zusammenhang mit Gamma-Strahlung spricht man héufig
von nicht-thermischer Strahlung oder auch vom nicht-thermischen Universum. Diese
Bezeichnung deutet an, dafl die beobachtete Strahlung nicht auf thermische Prozesse
zuriickzufiihren ist und das Energiespektrum keine Schwarzkérperform aufweist.

3
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Abbildung 2.1: Das elektromagnetische Spektrum. Die Aufteilung in die einzelnen Ener-
giebéinder ist durch senkrechte Linien angedeutet. Die in Rontgen- und Gamma-Astronomie
gebriuchlichen Einheiten sind ebenfalls eingezeichnet (1 TeV = 10'%2eV). Bis auf den relativ
schmalen optischen Bereich sind die Beobachtungstechniken fiir die einzelnen Energiebénder
erst in der zweiten Hélfte des letzten Jahrhunderts entstanden.

2.2 Zielsetzungen der Gamma-Astronomie

Mit der Gamma-Astronomie ergibt sich grundsétzlich die Moglichkeit, astronomische
Objekte im bislang hochsten, elektromagnetisch zugénglichen Energiebereich zu er-
forschen. Damit konnen Riickschliisse auf die Physik der beobachteten Objekte (Er-
zeugungsprozesse der Gamma-Strahlung, physikalische Umgebungsbedingungen und
Eigenschaften) in diesem Energiebereich gezogen werden. Die im Rahmen unterschied-
licher Modelle am héufigsten auftretenden Prozesse zur Erzeugung von Gamma-Strah-
lung sind der my-Zerfall und die inverse Compton-Streuung (IC-Streuung)

™o — VY

ey — ey

Neutrale Pionen kénnen in Kernstéf8en der geladenen hadronischen Kosmischen Strah-
lung mit dem interstellaren Medium entstehen. Bei der inversen Compton-Streuung
handelt es sich um die bekannte Compton-Streuung von Photonen an Elektronen,
wobei der Energieiibertrag vom Elektron auf das Photon stattfindet. Durch die Be-
obachtung im Gamma-Energiebereich ergibt sich zusammen mit den Beobachtungen
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in anderen Wellenldngen ein vollstandigeres Bild der studierten Objekte und damit
die Moglichkeit, die Zusammenhénge der Erzeugungsprozesse in den unterschiedlichen
Energiebereichen zu erforschen.

Ein weiteres Ziel der Gamma-Astronomie, das historisch an erster Stelle zu nen-
nen ware, ist die Klarung des Ursprungs der geladenen Kosmischen Strahlung. Da die
geladenen Teilchen der Kosmischen Strahlung auf dem Wege zu uns in Magnetfeldern
abgelenkt werden, verlieren sie in einem weiten Energiebereich jegliche Richtungsin-
formation. Diese Tatsache macht die Identifizierung der Beschleuniger der Kosmischen
Strahlung sehr schwierig. Bei der Beschleunigung der hauptséchlich aus geladenen Ha-
dronen bestehenden Kosmischen Strahlung (vgl. Abschnitt 3.1.1) werden hadronische
Wechselwirkungen der beschleunigten Teilchen mit dem interstellaren Medium erwar-
tet. Die dabei entstehenden neutralen Pionen zerfallen in v-Quanten. Da bei Photonen
die Richtungsinformation erhalten bleibt, bietet sich damit die Moglichkeit der Iden-
tifizierung der Quellen der geladenen Kosmischen Strahlung. Die Beobachtung von
Gamma-Strahlung mit einem Energiespektrum, das sich nur durch ein Modell erklaren
lieBle, das auf mp-Produktion aus schockbeschleunigten Hadronen mit anschlieSendem
Zerfall der Pionen beruht, wére der Nachweis eines Hadronenbeschleunigers. Auf die als
Kandidaten in Frage kommenden Objekte wird im folgenden Abschnitt eingegangen.

Im Falle extragalaktischer Objekte bietet sich, neben der grundsétzlichen Frage
nach den Beschleunigungsmechanismen dieser Objekte, auch eine Méglichkeit der indi-
rekten Messung des extragalaktischen Hintergrundlichtes (EHL) (Hauser & Dwek 2001;
Primack 2002). In Abbildung 2.2 ist die spektrale Energieverteilung der extragalakti-
schen Hintergrundstrahlung dargestellt. Eingezeichnet sind Messungen unterschiedli-
cher Experimente sowie eine spezielle Modellannahme (Mazine 2003). Die Hintergrund-
strahlung ist von besonderem kosmologischem Interesse, da sie aus dem aufintegrierten
Sternenlicht seit der Entstehung der ersten Sterne besteht. In dem Wellenldngenbereich
von 0.1 ym bis etwa 10 um geht man davon aus, dal die heute beobachtete Strahlung
auf die direkte Abstrahlung der Sterne seit ihrer Entstehung zuriickzufiihren ist. Ein
Teil dieser Strahlung wird von Staub absorbiert und bei héheren Wellenldngen ree-
mittiert. Dadurch entsteht die in Abbildung 2.2 angedeutete Doppelstruktur in der
spektralen Energieverteilung der Hintergrundstrahlung. Direkte Messungen sind im
mittleren Bereich, von etwa 4 um bis 60 um, sehr schwierig, da die Hintergrundstrah-
lung vom Zodiakallicht! iiberstrahlt wird. Gerade bei diesen Wellenlingen eréffnet sich
mit der TeV-Gamma-Astronomie eine Moglichkeit zur indirekten Messung des Hinter-
grundlichtes. TeV-Photonen konnen iiber den Paarbildungsprozess,

+ —
YTev YEHL — € €

vom Hintergrundlicht absorbiert werden. Die Messung einer durch die Infrarot-Ab-
sorption verursachten Signatur in den beobachteten TeV-Spektren wiirde Einschran-

!Der Ursprung des Zodiakallichtes ist eine die Sonne umgebende Staubscheibe, an der das Sonnen-
licht streut. Oberhalb von 3 yum bildet die thermische Emission der Staubkérner den Hauptbestandteil
des Zodiakallichtes.
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Abbildung 2.2: Spektrale Energieverteilung des extragalaktischen Hintergrundlichtes. Es ist
die spektrale Energiedichte vI(v) in Abhéngigkeit der Wellenléinge A abgebildet. Unterschied-
liche Messungen von 17 Experimenten sind eingezeichnet. Die durchgezogene Linie stellt eine
einfache Modellannahme dar. Oberhalb von 300 pum ist der Anstieg der kosmischen 2.7 K
Hintergrundstrahlung eingezeichnet. Quelle: Mazine (2003).

kungen des infraroten Hintergrundes erlauben. Zu diesem Thema sei auch auf die
Abschnitte 5.2.2 und 7.4.3 verwiesen.

Eine weitere Frage, die mit Hilfe der Gamma-Astronomie gekldart werden kénnte,
ist die Frage nach der Existenz der dunklen Materie. Zum Beispiel aus Messungen der
Rotationskurven von Galaxien wird geschlossen, dafl nicht geniigend sichtbare Mate-
rie vorhanden ist, um das beobachtete Geschwindigkeitsverhalten zu erkléren (sieche
z.B. Klapdor-Kleingrothaus & Zuber (1997) und Verweise darin). Neben grundlegen-
den Verdnderungen der physikalischen Gesetze wie eine Modifikation der Newtonschen
Dynamik unterhalb einer kritischen Beschleunigung werden verschiedene Kandida-
ten fiir die fehlende dunkle Materie diskutiert. Ein Kandidat fiir die dunkle Materie
sind schwach wechselwirkende, massive Teilchen, sogenannte WIMPs (weakly inter-
acting massive particles). Solche Teilchen werden beispielsweise von Supersymmetrie-
Theorien vorhergesagt. Hierbei ist der prominenteste Vertreter das Neutralino. Gamma-
Quanten kénnten {iber die Annihilation von Neutralinos entstehen (Schramm 1997).
Man erwartet, dafl sich durch gravitative Bindung in groflen Massezentren (wie z.B.
dem Zentrum unserer Milchstrafie) WIMPs anhéufen, so dafl aus den entsprechenden
Richtungen eine Annihilationssignatur zu erwarten wére.
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2.3 Potentielle Quellen von TeV-Photonen

In diesem Abschnitt wird ein Uberblick iiber die in Frage kommenden Kandidaten fiir
die Emission von TeV-Gamma-Strahlung gegeben.

2.3.1 Galaktische Objekte

Supernova-Uberreste des Schalentyps: Bei einer Supernova-Explosion wird mit
der Energie aus dem Gravitationskollaps eines Sternes dessen duflere Gashiille mit
einer Geschwindigkeit in der Gréflenordnung von 10000 km/s abgestofen. Nach der
Explosion bleibt meist ein Neutronenstern mit einer ihn umgebenden, expandierenden
Gaswolke {ibrig. Supernova-Uberreste werden als aussichtsreichste Kandidaten fiir die
Beschleunigung der geladenen Kosmischen Strahlung gehandelt. Der hierbei diskutier-
te Beschleunigungsmechanismus ist die Beschleunigung in Schockfronten, oder auch
Fermi-Beschleunigung 1. Ordnung (Pohl 2002), die sich aus der Wechselwirkung der
expandierenden Hiille mit dem interstellaren Medium ergeben. In Kernstoflen der be-
schleunigten Teilchen mit dem interstellaren Medium entstehen neutrale Pionen, die
in v-Quanten zerfallen. Ein Objekt, das iiber diesen Prozess Photonen erzeugt, wird
auch als Hadronenbeschleuniger bezeichnet (Drury et al. 1994).

Ein anderes Szenario fiir die Erzeugung von Gamma-Strahlung in Supernova-Uber-
resten ist die inverse Compton-Streuung von relativistischen Elektronen an einem Teil
der von ihnen emittierten Synchrotronphotonen. Dabei findet ein Energieiibertrag von
den Elektronen auf die Photonen statt, so dafi das Photonspektrum zu hoheren Ener-
gien, bis in den TeV-Energiebereich hinein verschoben wird. Im Falle eines solchen Be-
schleunigungsmechanisums spricht man von einem FElektronenbeschleuniger. Bisher sind
Nachweise von Schalen-Supernova-Uberresten im TeV-Energiebereich von drei Objek-
ten gelungen: Cas-A in der noérdlichen Hemisphére (Aharonian et al. 2001) und SN 1006
sowie RX J1713.73946 in der siidlichen Hemisphére (Tanimori et al. 1998; Muraishi
et al. 2000). Ob es sich bei diesen Objekten um Elektronenbeschleuniger oder Hadro-
nenbeschleuniger handelt, ist bisher nicht eindeutig geklért (zu Cas-A vgl. Atoyan et al.
(2000); Berezhko et al. (2003) zu SN 1006 siche Aharonian & Atoyan (1999); Dubner &
Rovero (2001) und zu RX J1713.73946 vgl. Aharonian (2002); Enomoto et al. (2002);
Reimer & Pohl (2002))

Pulsare: Pulsare sind Neutronensterne, die mit Perioden von 1.5 ms bis zu 4 s rotie-
ren und ein sehr starkes Magnetfeld (im Bereich von 10® Tesla) besitzen. Sie entstehen
vermutlich in Supernovaexplosionen aus dem kollabierten Rest des explodierten Ster-
nes. Das eingefrorene Magnetfeld eines Pulsares ist nicht parallel zur Rotationsachse
ausgerichtet und rotiert mit dem Stern mit. An den magnetischen Polen bilden sich
dadurch eng kollimierte Radio-Strahlen, die dem Beobachter aufgrund der Rotation
gepulst erscheinen. Die zur Erzeugung von Gamma-Strahlung diskutierten Modelle
sind das outer-gap- und das polar-cap-Modell (siche z.B. Chiang (1993)). Zahlrei-
che Pulsare wurden mit dem Satelliten-Experiment EGRET (siehe Abschnitt 2.4) im
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MeV/GeV-Energiebereich entdeckt (Hartman et al. 1999). Im allgemeinen wird da-
von ausgegangen, dafl die Energiespektren der Pulsare zu friih abfallen, um noch im
TeV-Energiebereich mit den derzeitigen Instrumenten beobachtet werden zu kénnen.

Plerione: Eine Unterklasse der Supernova-Uberreste bilden die Plerione, deren pro-
minentester Vertreter der Krebs-Nebel ist. Bei einem Plerion handelt es sich um einen
Supernova-Uberrest in dessen Zentrum sich ein junger Pulsar befindet, der das In-
nere der expandierenden Hiille mit einem Pulsarwind aus Elektronen und Positronen
fiillt. Die beobachtete, stark polarisierte Kontinuumsemission des Krebs-Nebels wurde
erstmals von Shklovsky (1953) als Synchrotronstrahlung der schnellen Elektronen und
Positronen im Magnetfeld des Pulsars interpretiert und wurde spéater durch Beobach-
tungen von Oort & Walraven (1956) bestéitigt. Die Synchrotronstrahlung der Elek-
tronen und Positronen im Magnetfeld des Pulsars ist durch zahlreiche Experimente
im Rontgenbereich und im niederenergetischen ~-Strahlen-Bereich beobachtet worden.
Die aus der Richtung des Krebs-Nebels beobachtete TeV-Gamma-Strahlung (Weekes
1989; Aharonian et al. 2000) kann mit Hilfe der inversen Compton-Streuung dersel-
ben Elektronen an den lokalen Strahlungsfeldern erkléart werden. Weitere Plerione, die
im hochenergetischen ~-Bereich beobachtet wurden, sind der Vela-Pulsar (Yoshikoshi
et al. 1997) und PSR 1706-44 (Chadwick et al. 1998b).

Rontgen-Binir Systeme / Mikroquasare: Rontgen-Bindr-Systeme sind Doppel-
sternsysteme, in denen einer der Partner aus einem kompakten Objekt (Neutronenstern
oder Schwarzes Loch) besteht. Es findet ein Materieflufl (Akkretion) vom Begleitstern
zum kompakten Objekt statt, der zur Ausbildung einer Akkretionsscheibe fiithrt. Durch
die Wechselwirkung der Akkretionsscheibe mit dem Magnetfeld des Systems konnen
Potentialfdifferenzen erzeugt werden, in denen Hadronen auf hohe Energien beschleu-
nigt werden konnten. Auch eine Beschleunigung der Hadronen in Schockfronten bilden
ein mogliches Szenario fiir Rontgen-Bindr-Systeme. In KernstoBen der beschleunigten
Hadronen mit dem interstellaren Medium kénnen dann neutrale Pionen (Moskalenko
1995) entstehen. Handelt es sich bei dem kompakten Objekt um ein Schwarzes Loch
und bilden sich senkrecht zur Akkretionsscheibe relativistische Materiestrome (Jets),
so wird von einem Mikroquasar? gesprochen. Der Nachweis von TeV-Gamma-Strahlung

aus der Richtung eines Rontgen-Binér-Systems gelang der Durham-Gruppe mit dem
Nachweis von Cen X3 (Chadwick et al. 1998a).

Junge Sterne und offene Sternhaufen: Junge massive Sterne der Spektralklassen
O und B besitzen starke Sternwinde (einige 1000 km/s), die in Wechselwirkung mit dem
interstellaren Medium ebenfalls Schockfronten aufbauen, in denen geladene Teilchen
beschleunigt werden konnten. Ansammlungen von einigen 100 solcher Sterne werden
junge offene Sternhaufen oder auch OB-Assoziationen genannt. Junge, massive Sterne

2Die Namensgebung ist in Anlehnung an die zu den Quasaren #hnlichen morphologischen Eigen-
schaften entstanden. Quasare gehoren zur AGN-Klasse, die im folgenden Abschnitt behandelt wird.
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findet man héufig in Sternentstehungsgebieten vor, die sich durch ein dichtes, teilweise
von Molekiilwolken bevélkertes, interstellares Medium auszeichnen. Die Molekiilwol-
ken sorgen fiir eine erhéhte Dichte des Target-Materials fiir die an den Schockfronten
der Sternwinde beschleunigten Hadronen. Ein Teil der vorliegenden Arbeit beschéftigt
sich mit der Beobachtung und Analyse der Daten aus der Richtung der jungen offenen
Sternhaufen Berkeley 87 und IC 1805 sowie mit einer Modellrechnung zur Erzeugung
von TeV-Gamma-Strahlung in jungen offenen Sternhaufen. Eine detailliertere Dar-
stellung der Objektklasse und der behandelten Objekte findet sich in Kapitel 6.2. In
Kapitel 6.3 werden die Ergebnisse vorgestellt und mit den Modellrechnungen in Kapi-
tel 6.4 verglichen.

2.3.2 Extragalaktische Objekte

Aktive Galaktische Kerne: Die Objektklasse der Aktiven Galaktischen Kerne
(kurz AGN von Active Galactic Nuclei) umfasst verschiedene Objekte, die dem Be-
obachter zunéchst sehr unterschiedlich erscheinen. Im allgemeinen versteht man unter
einem AGN eine Galaxie, deren Zentrum in einem sehr kleinen rdumlichen Bereich
ecine hohe Luminositit® aufweist. Die emittierte Strahlung ist dabei groBtenteils nicht-
thermischen Ursprungs. In einer vereinheitlichten Modellvorstellung werden diese un-
terschiedlichen Objekte in einer Klasse zusammengefaf3t: Danach handelt es sich bei den
Aktiven Galaktischen Kernen um Galaxienkerne mit einem zentralen, supermassiven
Schwarzen Loch, das von einer Akkretionsscheibe umgeben ist (Rees 1984). Senkrecht
zu dieser Akkretionsscheibe konnen sich relativistische Materiestrome (Jets) ausbilden,
deren Orientierung relativ zum Beobachter die scheinbaren Unterschiede der beobach-
teten Objekte erkldren kann (Begelmann et al. 1984). In den am weitesten verbreiteten
Modellen beruht der Erzeugungsmechanismus der TeV-Gamma-Strahlung auf dem in-
versen Compton-Effekt (IC). Mit IC-Modellen lassen sich die Beobachtungsergebnisse
der AGN Mrk-421 und Mrk-501 gut beschreiben (Sambruna et al. 2000; Konopelko
et al. 2003). Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden die Daten von 54 AGN aus-
gewertet. In Abschnitt 7.1 findet sich eine genauere Einfiihrung in diese Objektklasse
und den (leider zahlreichen) unterschiedlichen Nomenklaturen. Auf die Mechanismen
der Erzeugung der TeV-v-Strahlung wird in Abschnitt 7.2 eingegangen. Die Ergebnisse
der Analyse werden in Abschnitt 7.4 dargestellt und in Abschnitt 7.5 mit Modellrech-
nungen unterschiedlicher Autoren verglichen.

Starburstgalaxien: Unter Starburst versteht man die intensive Entstehung von
massiven Sternen. In den sogenannten Starburstgalarien findet vermehrt eine solche
Sternentstehung statt. Zumeist befindet sich das Gebiet erhdhter Sternentstehungsrate
nahe dem Zentrum der Wirtsgalaxie, so daf} einige Starburstgalaxien auch als AGN
klassifiziert werden. Ob ein tieferer Zusammenhang zwischen Starburstgalaxien und
AGN besteht, ist noch unklar und Gegenstand aktueller Diskussionen. Abschéitzungen

3Luminositidt = Leuchtkraft
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ergeben fiir einige Objekte dieser Art eine gegeniiber der Milchstrafie um den Faktor
100 erhohte Teilchendichte der Kosmischen Strahlung. Eine Emission von ~-Strahlen
wird von dem 7°-Zerfall aus Kernstoé8en der dichten Kosmischen Strahlung mit dem ga-
laktischen Medium erwartet (Volk et al. 1996). Die bisher einzige im TeV-Energieband
nachgewiesene Starburstgalaxie ist NGC 0253 (Itoh et al. 2003).

Galaxienhaufen: Galaxienhaufen bestehen aus einer Ansammlung gravitativ ge-
bundener Galaxien. Die von diesen Galaxien produzierte Kosmische Strahlung fiillt
das intergalaktische Medium innerhalb des Haufens und kann mit dem diffusen inter-
galaktischen Gas in Wechselwirkung treten. Auch in diesem Szenario ist der Produk-
tionsmechanismus fiir Gamma-Strahlung der 7°-Zerfall (V6lk et al. 1996).

Gamma-Ray-Bursts: Ein bisher nicht endgiiltig gekldrtes Phanomen stellen die
Gamma-Ray-Bursts dar. Es handelt sich um kurze (0.1s bis Minuten), heftige ~-Strah-
lungsausbriiche, die bisher nur im nieder- und mittelenergetischen y-Bereich beobach-
tet werden konnten. Der Erzeugungsmechanismus dieser Strahlungsausbriiche konnte
bisher nicht endgiiltig geklart werden. In jiingster Zeit hat sich jedoch erwiesen, dafl
die beobachtete Strahlung extragalaktischen Ursprungs ist. Ein Uberblick iiber dieses
Gebiet wird beispielsweise in (Mészaros 2001) gegeben.

2.3.3 Exotische Objekte

Neutralinos: Es wird erwartet, dafl sich die bereits erwdhnten Neutralinos durch
gravitative Wechselwirkung in massereichen Gegenden haufen. Von solchen Massezen-
tren, wie z.B. dem Zentrum unserer Galaxis oder (in grofierer Entfernung) Galaxien-
haufen, miisste dann ein Uberschuss der Neutralino-Annihilations-Strahlung in Form
einer mehr oder weniger gut definierten vy-Linie beobachtbar sein (Schramm 1997).

Topologische Defekte: Bei topologischen Defekten handelt es sich um Objekte,
die mit einem spontanen Symmetriebruch verbunden sind. Dabei kann es sich z.B. um
kosmische Strings oder Monopole handeln (Poletti 1995). Durch die Annihilation oder
den Zerfall von topologischen Defekten kénnten y-Quanten entstehen.

2.4 Beobachtungsmethoden / Experimente

Astronomische Beobachtungen in einem so grofien Energiebereich wie ihn die Gamma-
Strahlung iiberdeckt, sind nur mit sehr unterschiedlichen Beobachtungstechniken
moglich. Aufgrund der Undurchléssigkeit der Erdatmosphére fiir Gamma-Strahlung
sind direkte Beobachtungen vom Erdboden aus nicht durchfiihrbar. Im niederenergeti-
schen Bereich wird dieses Problem durch Verlassen der Erdatmosphére mit Satelliten-
Experimenten gelost. Unter diesen Experimenten besonders hervorzuheben sind der
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COS-B-Satellit sowie dessen Nachfolger EGRET* an Bord des ,Compton Gamma
Ray Observatory“—Satelliten. Mit EGRET wurden im Energiebereich von 100 MeV
bis 10 GeV zahlreiche Objekte, darunter AGN, Pulsare und Gamma-Ray-Bursts beob-
achtet. Es wurde ebenfalls eine diffuse Emission von der Galaktischen Ebene gemessen,
die hauptséchlich auf Wechselwirkungen der Kosmischen Strahlung mit dem interstel-
laren Medium zuriickzufiihren ist. In Abbildung 2.3 ist die Verteilung in Galaktischen
Koordinaten der von EGRET nachgewiesenen Objekte zu sehen. Insgesamt enthélt
der dritte EGRET-Katalog 271 Quellen. Darunter sind 170 unidentifiziert, das heifit,
es gibt kein aus einem anderen Wellenldngenbereich bekanntes Objekt, das der Quel-
le eindeutig zuzuordnen wire (Hartman et al. 1999). Der fiir Satelliten zugéngliche

Der dritte EGRET—-Katalog

E> 100 MeV RX J1713.7-3946
H1426+428

Mkn 421 ——e SNR 1006

Centaurus X-3

Cas-A

1ES2344+514
TeVJ2035+415 290 PKS 2155-304
¢ AGN m Pulsare
O Unidentifizierte EGRET—Quellen A Grofle Magellan’sche Wolke
[ ] TeV—Quellen [] TeV-Quellen @ solare Aktivitit

ohne EGRET-Gegenstiicke

Abbildung 2.3: In dieser Abbildung sind die im dritten EGRET-Katalog enthaltenen Quel-
len in Galaktischen Koordinaten eingezeichnet (Hartman et al. 1999). Das Bild wurde um
die bekannten Quellen des TeV-Himmels erweitert (Horns 2001).

Energiebereich ist zu hohen Energien hin durch die mit steigender Energie geringer
werdenden Fliisse, die nur mit grofleren Detektorflichen beobachtbar sind, beschrinkt.
Mit einer Detektorfliche von etwa 1 m? erreichte EGRET hochste beobachtete Energi-
en von 10 GeV. Die Messungen mit dem EGRET-Satelliten sind mittlerweile beendet.
Oberhalb einer Energie von derzeit etwa 300 GeV ist es moglich, die Gamma-Strahlung
indirekt, mit Hilfe der Cherenkov-Technik zu beobachten. Pionierarbeit im Bereich der

‘EGRET steht fiir Energetic Gamma Ray Experiment Telescope
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abbildenden Cherenkov-Technik hat das Whipple-Teleskop geleistet. Auf das Prinzip
eines Cherenkov-Teleskopes und die von HEGRA eingefiihrte stereoskopische Tech-
nik soll im folgenden Kapitel eingegangen werden. Ab einer Energie von etwa 20 TeV
konnen Detektorfelder aus Szintillationszéhlern und Cherenkovzéhlern eingesetzt wer-
den (Bott-Bodenhausen 1991; Lindner 1997; Amenomori et al. 1992; Klages 1998).

Die bisher bestehende Liicke zwischen 10 GeV und 300 GeV soll von den Cherenkov-
Teleskopen der néichsten Generation (H-E-S-S;, MAGIC, CANGAROO, VERITAS) von
oben teilweise geschlossen werden. So wird beispielsweise das H-E-S-S-Experiment (vgl.
Kapitel 8) mit vier Teleskopen eine Energieschwelle von etwa 50 GeV aufweisen (Aha-
ronian et al. 1997a). Die ersten zwei H-E-S-S-Teleskope sind bereits in Betrieb, weitere
2 Teleskope folgen im Laufe dieses Jahres. Mit dem Satelliten-Experiment GLAST
(100 MeV - 300 GeV) soll diese Liicke ebenfalls geschlossen werden, allerdings ist der
Start erst fiir 2006 geplant.

Fiir einen Uberblick iiber Resultate und den derzeitigen Status von Experimenten
in der Gamma-Astronomie sei auf Volk (2002) verwiesen.



Kapitel 3

Cherenkov-Teleskope

3.1 Prinzip eines Cherenkov-Teleskopes

Die erdgebundene, indirekte Beobachtung von TeV-Gamma-Strahlung mit Cherenkov-
Teleskopen nutzt die Erdatmosphére als Detektormedium aus. Trifft ein geladenes
Teilchen der Kosmischen Strahlung oder ein «-Quant auf den Kern eines Luftmo-
lekiils, so werden elementare Prozesse ausgeltst, die zur Entwicklung von ausgedehn-
ten Luftschauern fithren. Dabei wird die gesamte Energie des Primérteilchens in der
Atmosphére deponiert. Bei einer Luftschauermessung wirkt die Atmosphére somit als
Kalorimeter. Mit Hilfe von Cherenkov-Teleskopen werden die Luftschauer im Lichte
des von den Schauerteilchen emittierten Cherenkov-Lichtes abgebildet. In diesem Ab-
schnitt soll auf die Kosmische Strahlung, ihre Wechselwirkung mit der Erdatmosphére
sowie die Ausbildung von Luftschauern und deren Nachweis mit Hilfe von Cherenkov-
Teleskopen eingegangen werden.

3.1.1 Die Kosmische Strahlung

Die Entdeckung der Kosmischen Strahlung geht auf Victor Hess zuriick, der 1912 in
Ballonfliigen die Abhéngigkeit der Ionisation der Luft von der Hohe iiber dem Erdbo-
den gemessen hat (Hess 1912). Entgegen der Erwartung im Falle eines terrestrischen
Ursprungs der ionisierenden Strahlung wurde ein Abfall der Ionisation der Luft mit
zunehmendem Abstand zum Erdboden nur bis zu einer Hohe von etwa 1.5 km ge-
messen. Oberhalb 1.5 km stellte Hess dagegen einen Anstieg der Ionisation mit der
Hohe fest. Dieses Verhalten deutete auf einen zusétzlichen Anteil der ionisierenden
Strahlung hin, dessen Ursprung extraterrestrischer Natur sein mufite. Dieser Anteil
wurde spéter Kosmische Strahlung genannt. Genau genommen mufl unterschieden wer-
den zwischen primdrer Kosmischer Strahlung, deren genauer Ursprung ein bis heute
ungelostes Rétsel darstellt, und sekunddrer Kosmischer Strahlung, die aus der Wech-
selwirkung der primdren Kosmischen Strahlung mit der Erdatmosphére entsteht (vgl.
Abschnitt 3.1.2). Abbildung 3.1 zeigt den Verlauf des Energiespektrums der priméren
Kosmischen Strahlung iiber einen weiten Energiebereich. In diesem Bereich kann das

13
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beschrieben werden. Aufgrund dieses von der spektralen Energieverteilung der
Schwarzkorperstrahlung unterschiedlichen Verhaltens wird dieser Energiebereich auch
als nicht-thermisches Universum bezeichnet. Der Spektralindex o dndert sich an zwei
Stellen im Energiebereich zwischen 10'' und 10! eV. Bis etwa 3 -10'° eV li8t sich das
Spektrum mit einem Spektralindex von a &~ 2.7 beschreiben. Von dieser Stelle an ist
das Energiespektrum mit o ~ 3.0 steiler und wird bei 10'® eV wieder flacher. Der erste
Knick im Energiespektrum wird das Knie genannt. Fiir die Ursache dieser Verdnde-
rung im spektralen Verlauf, die zuerst von Kulikov & Khristiansen (1958) berichtet
wurde, gibt es unterschiedliche Erklarungsanséitze. Eines der diskutierten Szenarien
geht von dem Beitrag einer lokalen Supernova aus, der zu einer Veranderung der loka-
len Intensitidt der Kosmischen Strahlung und letztlich zum Knie fithren konnte (Erly-
kin & Wolfendale 1997). Der zweite Knick wird als Kndchel bezeichnet. Oberhalb des
Knochels bei einer Energie von ca. 5-10'Y eV koénnen die hadronischen Teilchen der Kos-
mischen Strahlung mit Photonen der kosmischen 2.7 K Hintergrundstrahlung in Wech-
selwirkung treten. Die Endprodukte der Wechselwirkung triigen dann jeweils nur einen
Teil der urspriinglichen Energie weiter. Dieser unabhéngig von Zatsepin & Kuz'min
(1966) und Greisen (1966) beschriebene Effekt hétte eine starke Reduzierung des be-
obachteten Flusses von Teilchen oberhalb des sognannten Greisen-Zatsepin-Kuzmin-
Cutoffs (GZK-Cutoff) bei etwa 5 x 10?° eV zur Folge. Die Existenz des GZK-Cutoffs
ist Gegenstand aktueller Diskussionen. Die Beobachtungen der Experimente in diesem
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Energiebereich stehen teilweise im Widerspruch zueinander. Wahrend die Ergebnisse
der Experimente HiRes, Fly’s Eye und Yakutsk mit dem vorhergesagten FluBabfall
oberhalb des GZKs iibereinstimmen, ergibt sich aus den AGASA-Beobachtungen ein
Ereignisiiberschuf oberhalb von 10%° eV, der im Widerspruch zum GZK-Cutoff steht
(Halzen 2002; Bahcall & Waxman 2003). Eine endgiiltige Klarung dieser Frage erhofft
man sich durch das im Aufbau befindliche Pierre-Auger-Experiment (Kleifges 2000).

Die Zusammensetzung der primédren Kosmischen Strahlung ist im Energiebereich
von einigen 10 GeV bis in den TeV-Energiebereich direkt durch Satelliten- und Bal-
lonexperimente messbar (Swordy et al. 1982; Burnett et al. 1983). Die relative Ele-
menthéufigkeit der Kosmischen Strahlung entspricht bis zu Energien von etwa 10 TeV
im wesentlichen der solaren Héufigkeit, was auf einen stellaren Ursprung der Kosmi-
schen Strahlung in diesem Energiebereich hindeutet (Wefel 1991). Es wird allerdings
in der Kosmischen Strahlung gegeniiber der solaren H&aufigkeit ein Defizit an Proto-
nen und Heliumkernen beobachtet. Diese Abweichung wird mit den hohen Ionisations-
energien dieser Elemente erklart, die dazu fiithren, dafl sich H und He leichter einer
elektromagnetischen Beschleunigung entziehen konnen. Auflerdem wird ein relativer
Uberschuss der Elemente Li, Be, B, Sc, Ti, V, Cr und Mn beobachtet. Dieser Uber-
schuss wird dadurch erklért, dal diese Elemente in der kosmischen Strahlung zusétzlich
aus der Spallation von C, N und Fe entstehen.

Bis heute sind Entstehungsort und Beschleunigungsmechanismen der geladenen
Kosmischen Strahlung noch ungekléart. Das beobachtete Potenzgesetz der Kosmischen
Strahlung wird von Modellen, die auf Schockfrontbeschleunigung beruhen (Fermi-
Beschleunigung 1. und 2. Ordnung), wiedergegeben (Longair 1992). Ein Ziel der TeV-
~-Astronomie ist, wie bereits zuvor erwahnt, die Klarung der Frage nach dem Ursprung
der geladenen Kosmischen Strahlung.

3.1.2 Wechselwirkungen mit der Erdatmosphére: Ausgedehn-
te Luftschauer

Beim Eintritt in die Erdatmosphére tritt ein Teilchen der primédren Kosmischen Strah-
lung in Wechselwirkung mit den Kernen der Luftmolekiile. Dadurch werden Teilchen-
kaskaden ausgelost, die je nach Primérteilchenspezies elektromagnetische oder hadro-
nische Luftschauer genannt werden.

Elektromagnetische Luftschauer Bei der Entwicklung von elektromagnetischen
Schauern sind drei Wechselwirkungsprozesse relevant: Paarbildung, Bremsstrahlung
und Tonisation. Die Paarbildung eines ete™-Paares kann stattfinden, wenn ein Photon
mit einer Energie E > 2m.c? in Wechselwirkung mit dem Coulomb-Feld eines Kernes
tritt. Der Kern ist als Impulspartner notig, da im Vakuum die Energie und der Impuls
nicht gleichzeitig bei diesem Prozess erhalten bleiben kénnen. Bremsstrahlung wird von
Elektronen und Positronen, die im Kernfeld eine Beschleunigung erfahren, emittiert.
In einem vereinfachten Modell 148t sich die Entstehung einer elektromagnetischen Kas-
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Abbildung 3.2: Entwicklung von Luftschauern. Links: Vereinfachtes Modell einer elektro-
magnetischen Kaskade. Rechts: Illustration eines hadronischen Luftschauers.

kade, wie in Abbildung 3.2 illustriert, erkldren. Im ultrarelativistischen Grenzfall sind
die mittlere freie Weglénge der Paarbildung und die Strahlungsldnge der Bremsstrah-
lung in etwa gleich. Unter dieser Voraussetzung kann nach Longair (1992) das folgende,
vereinfachte Modell fiir die Entwicklung einer elektromagnetischen Kaskade aufgestellt
werden: Trifft ein hochenergetisches Photon der Energie Ey auf die Erdatmosphére,
so findet im Mittel nach einer Strahlungslidnge eine Paarbildung statt. Hierbei iiber-
nehmen das Elektron und das Positron jeweils die Energie Ey/2. Nach einer weiteren
Strahlungslédnge verlieren beide Leptonen durch Bremsstrahlung im Mittel die Hélfte
ihrer Energie. Durch diese Prozeflabfolge wichst die Teilchenzahl so lange, bis die mitt-
lere Teilchenenergie unterhalb der kritischen Energie E. liegt, bei der der Energieverlust
der Elektronen durch Ionisation gegeniiber dem Energieverlust durch Bremsstrahlung
iberwiegt. Zu diesem Zeitpunkt hat der Schauer seine maximale Teilchenzahl (2", mit
der Anzahl n der durchquerten Strahlungsldngen) und seine maximale Ausdehnung
erreicht. Die ab diesem Zeitpunkt der Schauerentwicklung durch Ionisation entstan-
denen Elektronen erzeugen aufgrund ihrer sinkenden Energie immer weniger Brems-
strahlung, so dafl die zur Ionisation aufgewendete Energie dem Schauer immer mehr
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entzogen wird. Mit sinkender Photonenergie fillt auch der Wirkungsquerschnitt fiir
Paarbildung, dagegen nehmen Compton-Streuung sowie photoelektrische Absorption
zu. Die Anzahl der Teilchen im Schauer nimmt dann wieder ab. Die Form des durch
die Luftschauerteilchen durchquerten Raumes in der Atmosphére ist annéhernd die ei-
ner Zigarre. Die hier beschriebene Prozeflabfolge findet innerhalb von etwa 10 ns statt.
Handelt es sich bei dem Primérteilchen um ein Elektron oder ein Positron, so entwickelt
sich ebenfalls eine elektromagnetische Kaskade, analog zu dem soeben beschriebenen
photoninduzierten Luftschauer.

Hadronische Luftschauer Ist das Primérteilchen hadronischer Natur, so findet ei-
ne Wechselwirkung der einzelnen Nukleonen des Primérteilchens mit den Nukleonen
des Luftmolekiiles statt. Dabei entstehen neutrale und geladene Pionen, sowie weitere
Hadronen. Die Hadronen und Pionen setzen durch weitere Kernstofle eine hadronische
Kaskade in Gang. Die Pionen kénnen zudem auch zerfallen, und die letztendlich entste-
henden Photonen, Elektronen und Positronen kénnen elektromagnetische Subkaskaden
auslosen. Auf der rechten Seite der Abbildung 3.2 findet sich die schematische Darstel-
lung eines hadronischen Luftschauers. Die bei hadronischen Luftschauern hauptséachlich
vorkommenden Prozesse sind:

Nkosmiseh + Natmosph. — Hadronen
™ — 2y
™ — U
W e D,
™t — uty,
pt o — et

Wobei mit N die Nukleonen der kosmischen und atmosphérischen Kerne gemeint sind.
Die sich durch Kernstofle fortsetzende, rein hadronische Kaskade wéchst an, bis die
mittlere Energie pro Teilchen unterhalb etwa 1 GeV liegt (Schwellenenergie fiir Mehr-
fachproduktion von Pionen). In dieser Arbeit soll mit dem Begriff hadronische Kaska-
de der gesamte, durch ein hadronisches Teilchen ausgeloste Luftschauer gemeint sein.
Die Schauerentwicklung einer hadroninduzierten Kaskade ist aufgrund der héheren
Transversalimpulse der hadronischen Wechselwirkungen und aufgrund der elektroma-
gnetischen Subkaskaden ausgedehnter und unregelmaéfiger (diffuser) geformt als eine
photoninduzierte Kaskade.

Cherenkov-Strahlung Waéhrend der Ausbreitung eines hadronischen oder elektro-
magnetischen Luftschauers ausreichender Energie in der Erdatmosphére konnen sich
die relativistischen Schauerteilchen mit einer Geschwindigkeit v, die grofler ist, als
die Lichtgeschwindigkeit cg/n in der Luft bewegen. Dies fithrt zur Abstrahlung von
Cherenkov-Licht (Cherenkov 1934). Die Schwelle E¢y, fiir die Emission von Cherenkov-
Strahlung ergibt sich aus der Bedingung an die Schauerteilchen, dafl ihre Geschwin-
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Das Cherenkov-Licht wird kegelformig mit einem Offnungswinkel von typischerweise
einem Grad abgestrahlt. Durch Uberlagerung der Cherenkovlichtkegel aller Schauer-
teilchen entsteht eine Kegelférmige Cherenkov-Lichtfront, deren Ausdehnung aufgrund
von Elektronenmehrfachstreuung aufgeweitet wird und auf der Beobachtungsebene
der HEGRA-Cherenkov-Teleskope (2200m ii.d. M.) bei senkrechter Einfallsrichtung
einen Kreis mit einem Radius von etwa 120 m ausleuchtet. Die Dauer eines Cherenkov-
Lichtblitzes betrigt etwa 10 ns.

3.1.3 Luftschauerabbildung

Das Cherenkov-Licht eines Luftschauers kann mit Hilfe von Cherenkov-Teleskopen ab-
gebildet werden. Wie in Abbildung 3.3 schematisch dargestellt, wird ein Luftschauer
mit der Form einer Zigarre in der Fokalebene eines Teleskopes als elliptische Lichtvertei-
lung abgebildet. Das elliptische Abbild eines Luftschauers kann dann zur Rekonstruk-
tion der Schauereigenschaften verwendet werden. Der Aufbau und die Funktionsweise
der HEGR A-Cherenkov-Teleskope werden im nun folgenden Abschnitt behandelt. An-
schlieBend soll in Kapitel 4 auf die Rekonstruktion der Luftschauerparameter und die
Analyse der gewonnenen Daten eingegangen werden.

3.2 Die HEGRA-Cherenkov-Teleskope

Die HEGRA-Kollaboration betrieb bis Oktober 2002 Gamma-Astronomie im hoch-
energetischen Bereich auf der kanarischen Insel La Palma (17.90°W, 28.75°N) in einer
Hohe von 2200 m iiber dem Meeresspiegel. HEGRA steht fiir High Energy Gamma
Ray Astronomy. Das Experiment unterhielt verschiedene Detektorfelder, die auf ei-
ner Schauerfrontmessung zum Studium der Kosmischen Strahlung beruhten. Zu diesen
Teilen des Experimentes sei auf Bott-Bodenhausen (1991), Lindner (1997) und Prahl
(1999) sowie auf die darin enthaltenen Referenzen verwiesen.

Zu den Schauerfrontdetektoren kam 1991 das erste Cherenkov-Teleskop CT1 hinzu
(Mirzoyan et al. 1994). In den folgenden Jahren wurden 5 weitere Teleskope aufgebaut,
mit denen erstmals die stereoskopische Beobachtungstechnik eingefiihrt wurde (Daum
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Abbildung 3.3: Projektion eines im Cherenkov-Licht leuchtenden Luftschauers auf die Fo-
kalebene eines Cherenkov-Teleskopes. Das elliptische Bild eines Luftschauers wird zur Be-
stimmung der Schauereigenschaften ausgewertet.

et al. 1997). Das Einzeltelskop CT1 wurde unabhéngig von diesen 5 Teleskopen be-
trieben. Im Gegensatz zur Beobachtung mit nur einem Teleskop wird der Luftschauer
bei Verwendung der stereoskopischen Technik aus unterschiedlichen Blickwinkeln beob-
achtet, so daf§ eine vollstandige geometrische Rekonstruktion des Luftschauers moglich
ist. Séamtliche im Rahmen dieser Arbeit ausgewerteten Daten wurden mit dem ste-
reoskopischen Cherenkov-Teleskop-System (CT-System) gewonnen. Im Folgenden soll
immer, falls nicht explizit anders angegeben, auf das stereoskopische System aus 5
Cherenkov-Teleskopen Bezug genommen werden.

3.2.1 Aufbau

Die HEGRA-Cherenkov-Teleskope befinden sich auf einer Hohe von 2200 m iiber
dem Meeresspiegel, auf dem Geldnde des Observatorio del Roque de Los Muchachos
des Instituto de Astrofisica de Canarias. Die 5 Teleskope des CT-Systems sind auf
einer nahezu quadratischen Grundfliche mit einer Seitenlinge von etwa 80 m, mit
jeweils einem Teleskop in jeder Ecke und einem Teleskop in der Mitte, angeordnet
(Abbildung 3.4). In Abbildung 3.5 ist die Photographie eines der System-Teleskope zu
sehen. Jedes Teleskop besteht aus einem aus Einzelspiegeln zusammengesetzten Spiegel
(Konzentrator), der in einem Stahltrégergeriist zur Positionierung und Nachfithrung
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aufgehéngt ist. In der Fokalebene des Konzentrators befindet sich eine hochauflésende
Kamera aus 271 Photomultipliern zur Luftschauerabbildung.

Stahltriagergeriist: Der Spiegeltriger der Systemteleskope ist in einem Stahltrager
auf zwei mit Schrittmotoren betriebenen Achsen montiert. Die Achsen sind horizon-
tal, zur Bewegung in der Altitude, und vertikal, zur Bewegung im Azimut angebracht
(ALT/AZ-Montierung). Uber diese zwei Achsen werden die Teleskope auf eine Him-
melsposition ausgerichtet und nachgefahren, um die scheinbare Bewegung des Ster-
nenhimmels aufgrund der Erdrotation auszugleichen (tracking). Hierbei muf3 in beiden
Achsen gleichzeitig nachgefiithrt werden. Der Winkel jeder Achse wird {iber zwei Win-
kelsensoren (shaft-encoder) ausgelesen. Die Positionierungs- und Nachfiihrgenauigkeit
ist durch die Auflésung der shaft-encoder bestimmt und betréigt 0.022°.

Spiegelkonzentrator Die sphérischen Spiegeltriager sind nach dem Davies-Cotton-
Prinzip (Davies et al. 1957) aufgebaut. Dieses Design ist ein Kompromifl zwischen
Abbildungsqualitéit und Kosten. Es wurde fiir die kostengiinstige Herstellung von Son-
nendfen entwickelt. Jeder Spiegeltrdger ist mit 30 Einzelspiegeln eines Durchmessers
von 60 cm bestiickt. Die Gesamtspiegelfliche des Konzentrators ergibt sich damit zu
ca. 8.5 m?. Der Konzentrator bildet parallel einfallendes Licht mit einer Brennweite von
5m ab. Um ein korrektes Abbildungsverhalten zu erreichen, mufl jeder Einzelspiegel
ausgerichtet werden. Die Justierung erfolgt iiber die Mechanik der Spiegelaufhdngung.
Jeder Spiegel ist an drei Punkten iiber Gewindestangen auf einem Sockel fixiert. Durch
Verschiebung des Sockels ldngs der optischen Achse des Einzelspiegels wird der dem
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Abbildung 3.5: Das
zentrale Teleskop des
CT-Systems. Der Spie-
gelkonzentrator besteht
aus 30 Einzelspiegeln
mit einem Durchmes-
ser von jeweils 60 cm.
Insgesamt ergibt sich
eine Spiegelfliche von
8.5m?. Im Fokus des
Konzentrators befindet
sich eine Photomulti-
plierkamera mit 271 Pi-
xeln zur Abbildung der
Luftschauer.

Spiegelfokus entsprechende Abstand zur Fokalebene des Konzentrators eingestellt. An-
hand der Gewindestangen kann jeder Spiegel korrekt ausgerichtet werden. Ein Kon-
zentrator ist dann justiert, wenn alle Spiegel das Licht eines in 8 km Entfernung (ent-
sprechend der typischen Entfernung des Schauermaximums) befindlichen Punktes in
einen Punkt in der Fokalebene abbilden. Hierzu wird das Teleskop auf eine in 900 m
Entfernung auf dem Gipfel des Roque de los Muchachos installierten Lampe (die so-
genannte Roque-Lampe) gerichtet und nicht gefahren. Im Konzentratorfokus wird die
Lampe auf eine diffus reflektierende Ebene abgebildet (Kameradeckel). Um die korrek-
te Fokussierung des Teleskopes auf einen Luftschauer in einer Hohe von etwa 8 km iiber
dem Beobachtungsort zu erhalten, wird die Kamera vor der Justierung entlang der op-
tischen Achse des Konzentrators verschoben (entsprechend dem Unterschied zwischen
typischer Schauerhshe bei 8 km und Entfernung zur Roque-Lampe).

Die Photomultiplier-Kamera Das Cherenkov-Licht eines Luftschauers wird in der
Fokalebene auf eine Photomultiplier-Kamera abgebildet und von ihr detektiert. Die Ka-
mera (Abbildung 3.6) besteht aus 271 Photomultipliern (Pizel), die in einem Bereich
von 300 bis 600 nm mit einer mittleren Quantenausbeute von 14% sensitiv sind. Vor
jedem Pixel sind konisch geformte, hexagonale Lichttrichter ( Winston-Cones) ange-
bracht, durch die eine Erhchung der lichtempfindlichen Fliche von 47% auf 91% er-
reicht wird. Jedes Pixel wird mit einer individuellen Hochspannung versorgt und ist an
der Basis mit einem Vorverstérker ausgeriistet. Vom Ausgang des Vorverstarkers wird
das Signal in eine Elektronikhiitte geleitet, wo der Teleskoptrigger gebildet wird und
die Signaldigitalisierung sowie die Messung des Hintergrundlichtes erfolgt. Die Signal-
digitalisierung erfolgt iiber 120 MHz Flash Analog Digital Converter (FADC-Module).
Néhere Informationen zur Auslese und zur Kameraelektronik finden sich bei Hermann
(1996), Bulian et al. (1998) und HeB (1998). Der Kameradeckel wird bei Beobachtun-
gen per Luftdruck gedffnet und schlieft durch eine Feder bei einem Systemversagen



22 KAPITEL 3. CHERENKOV-TELESKOPE

automatisch. Durch die Granularitdt der Kamera werden Lufschauer in Form diskreter,
2-dimensionaler Amplitudenverteilungen abgebildet.

Abbildung 3.6: Kamera
mit geoffnetem Deckel.
Die Kameras der System-
Teleskope bestehen aus
271 Photomultipliern.
Jeder Photomultiplier ist
wéhrend der Datennahme
mit einem Lichttrichter
( Winston-Cones) zur
Maximierung der lichtsen-
sitiven Fliache ausgeriistet
(hier nicht eingebaut).

3.2.2 Prinzip der Datennahme

Bei der normalen Datennahme, also wéhrend der Beobachtung von Luftschauern aus
einer bestimmten Richtung, besteht der Trigger (der die Datenauslese auslost) aus
einer lokalen und einer zentralen Stufe. Im Falle verschiedener technischer Messungen
kénnen andere Triggermodi Verwendung finden. In diesem Abschnitt soll nur auf den
bei der Datennahme aktiven Triggermodus eingegangen werden.

Lokaler Trigger: Der lokale Trigger liefert die Entscheidung, ob ein einzelnes Tele-
skop getriggert hat. Innerhalb eines Koinzidenzfensters von 12ns werden mindestens
zwei direkt benachbarte Pixel mit einer Amplitude oberhalb von 8 ausgelosten Photo-
elektronen (1mV ~ 1Photoelektron) gefordert. Durch diese Next-Neighbour-Trigger
genannte Triggerbedingung werden Zufallskoinzidenzen um einen Faktor 50 unter-
driickt. Gleichzeitig wird die Triggereffizienz fiir hadroninduzierte Luftschauer gesenkt
und die fiir gammainduzierte Schauer nur wenig beeintriachtigt (Kohler et al. 1996).
Pixel, die durch das Licht eines Sternes hohe Strome aufweisen, werden dynamisch
ausgeschlossen, um kiinstliche Trigger zu vermeiden. Ist ein lokaler Trigger gegeben, so
wird die Triggerinformation zur weiteren Verarbeitung iiber ein 10 Mbit Netzwerk an
eine Zentralstation gesendet.

Zentraler Trigger: Treffen innnerhalb eines Koinzidenzfensters von 60ns minde-
stens zwei lokale Telekoptrigger bei der Zentralstation ein, so werden alle Teleskope aus-
gelesen. Dabei werden alle Pixel mit einer Amplitude oberhalb 1 Photoelektron bertick-
sichtigt. Die relativen Laufzeitunterschiede zwischen den Teleskopen werden entspre-
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chend der Ausrichtung der Teleskope durch Verzogerungseinheiten korrigiert. Die For-
derung nach einer Koinzidenz zweier Teleskope ergibt eine weitere Unterdriickung der
Zufallskoinzidenzen der Einzelteleskope. Auflerdem wird dadurch die Triggereffizienz
fiir hadroninduzierte Schauer aufgrund ihrer diffuseren Struktur verringert (Aharonian
1993; Bulian et al. 1998). Ein Ereignis wird nur dann geschrieben, wenn ein zentraler
Trigger gegeben ist. Die Beobachtung mit mehr als einem Teleskop in Verbindung mit
einem zentralen Trigger und unter Verwendung der im néchsten Kapitel beschriebenen
Rekonstruktionsmethoden wird als stereoskopische Methode bezeichnet.

Die Rohdaten: Jedes ausgelesene Ereignis wird mit den folgenden Informationen
auf einem Massenspeichermedium abgespeichert: die den Zentraltrigger auslésenden
Teleskope (das Triggerpattern), die in jedem Teleskop ausgelesenen Kanile sowie deren
Signalinformationen, die Ereigniszeit und die Ausrichtung der Teleskope.

Im folgenden Kapitel wird auf die Rekonstruktion der Luftschauereigenschaften aus
den Rohdaten sowie die Analyse Der Luftschauerdaten eingegangen.
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Kapitel 4

Stereoskopische Rekonstruktion
und Analyse

4.1 Luftschauerrekonstruktion

In diesem Abschnitt wird die Datenverarbeitungskette zur Rekonstruktion der Luft-
schauereigenschaften aus den Rohdaten beschrieben. Das Ziel der Rekonstruktion ist
die Bestimmung der folgenden, einen Luftschauer charakterisierenden Eigenschaften:

e Richtung der Schauerachse (= Einfallsrichtung des Primérteilchens)
e Auftreffpunkt des Schauerkernes (Kernort, Dk)

e Energie des Primérteilchens

e Primaérteilchenspezies

Die in den folgenden Abschnitten beschriebenen Schritte sind in den Programmpaketen
read_laser (Laserkalibration) und read_dst (Luftschauerrekonstruktion) implementiert.

4.1.1 Datenkalibration und Konversion

Nach einer erfolgreichen Datennahme liegen die Daten im Rohformat vor. Die Roh-
daten miissen in das endgiiltige Datenformat, das von der Analysesoftware gelesen
wird, konvertiert werden. Hierbei werden mogliche Fehler in den Daten korrigiert, die
Informationen aus der Kalibration einbezogen, die Pulsformanalyse der Photomulti-
pliersignale durchgefiihrt und die zur Analyse der Daten erforderlichen Parameter er-
rechnet. In Abbildung 4.1 ist der Verlauf der Datenkonversion schematisch dargestellt.
Zur Konvertierung der Rohdaten sind die folgenden Informationen erforderlich:

e Hardwareprobleme: Bei der Datennahme auftretende Fehler wie beispielsweise
eine falsche Numerierung der Datensegmente (Runs) miissen korrigiert werden.

25
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Datenfluss Verwendete Informationen
Rohdaten ~900MB/h
—> [Reparatur: Hardwareprobleme] Hardwarestatus / Hardwareprobleme
unkalibrierte FADC—-Pulse l
Long Fpack ~950MB/h
Pulslfor.mar)alyse. ) 4_ ) Kalibrationstabellen (aus Laserkalibration)
(Ereigniszeiten, Pixelamplituden) reparierte Rohdaten: Tabelle defekter Pixel
l unkalibrierte FADC—-Pulse
Ausschluss defekter/heisser Pixel o o
Short Fpack ~350MB/h Flatfielding Kalibrationstabellen (aus Laserkalibration)
Zeit- und Amplituden- Konversionsfaktoren Tabelle defekter Pixel
kalibrierte Tailcuts Pointingkalibration
FADC-Pulse 1. und 2. Momente Analyse
DST ~15MB/h

Bildparameter

Abbildung 4.1: Verlauf der Datenkonversion. Auf der rechten Seite sind die im Text ange-
sprochenen, jeweils benotigten Informationen aufgelistet.

e relative Kanallaufzeiten (Pizeltiming): Um ein zeitlich zusammenhéngen-
des Bild eines Ereignisses zu haben, miissen die relativen Laufzeiten der einzelnen,
den Kamerabildpunkten entsprechenden Kanile (Pizel) bekannt sein.

o defekte Pixel: Defekte Pixel miissen bei der Ereignisrekonstruktion beriicksich-
tigt werden.

¢ Konversionsfaktoren: Die Relation zwischen der Anzahl der detektierten Pho-
toelektronen und der gemessenen Eintrige des FADC-Kanals (Flash Analog Di-
gital Converter) mufl zur Rekonstruktion der Bildamplituden bekannt sein.

e Ausrichtungskorrekturen (Pointingkalibration): Zur Vermeidung syste-
matischer Verschiebungen von Himmelspositionen in der Kamera, miissen Fehl-
weisungen (mispointing) der Teleskope korrigiert werden.

Bei der Datennahme auftretende Probleme miissen im Rahmen des téglich stattfinden-
den Hardwarechecks (der reihum von den beteiligten Instituten iibernommen wurde)
festgestellt werden. Sie werden am Ende einer Beobachtungsperiode in einem html-
Dokument (Hardwarelog) zusammengefafit. Die Bestimmung der relativen Kanallauf-
zeiten und der Konversionsfaktoren sowie die Ermittlung der defekten Pixel werden im
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Rahmen der Laserkalibration bewerkstelligt. Seit Januar 1999 (Periode 81) ist die Ham-
burger HEGRA-Gruppe des Institutes fiir Experimentalphysik fiir die Laserkalibra-
tion verantwortlich. Davor war das Max-Planck-Institut fiir Kernphysik in Heidelberg
zustandig.

Grundlage der Laserkalibration sind die Laserruns. Bei einem Laserrun wird das
Teleskopsystem auf eine Himmelsregion gefithrt und nachgefahren. Im Unterschied zu
einer normalen Beobachtung wird jedes Teleskop im lokalen Triggermodus betrieben:
Die Systemtriggerbedingung ist aufgehoben. Ein Teleskop triggert dann, wenn minde-
stens 100 Pixel die Schwelle (8 p.e.) iibersteigen. Wéhrend eines Laserruns wird das
Licht eines mit 3 Hz gepulsten Stickstofflasers iiber ein Glasfaserkabel zu einem Szin-
tillator im Zentrum des Spiegeltrigers geleitet. Der Szintillator erzeugt ndherungswei-
se ein Cherenkov-Spektrum und strahlt die Lichtpulse isotrop ab. Das Licht erreicht
dann praktisch zeitgleich und homogen die Kameraebene und wird in der Kamera regi-
striert. Mit den so gewonnenen Laserrun-Daten konnen aufgrund des zeitgleich alle Pi-
xel ausleuchtenden Signales die relativen Kanallaufzeiten bestimmt werden. Neben der
grundsétzlichen Notwendigkeit, das relative Pixeltiming zu kennen, werden die relati-
ven Kanallaufzeiten auch zur Bestimmung der Signalamplitude der Einzelpixel genutzt
(Auslese der FADCs zum richtigen Zeitpunkt). Mit den so gewonnenen Informationen
kann ein Sensitivitdtsabgleich aller Pixel durch Variation ihrer individuellen Hoch-
spannung durchgefiithrt werden (Flatfielding). Weiterhin wird aus den Laserruns einer
Periode fiir jede Kamera der mittlere Elektronen-Konversionsfaktor bestimmt. Die Be-
stimmung des Konversionsfaktors beruht auf der Annahme, dafl die Schwankungsbreite
der Amplitudenverteilung eines Kanals im wesentlichen von der Photoelektronensta-
tistik abhéngt. Die bei der Laserkalibration angewandten Verfahren werden bei Hef3
(1998) beschrieben. Nidhere Studien zum Langzeitverhalten der Konversionsfaktoren
finden sich bei Piihlhofer (2001); Piihlhofer et al. (2003).

Zur Korrektur der Teleskopausrichtung werden sogenannte Pointruns durchgefiihrt
und ausgewertet. Bei einem Pointrun werden die Teleskope auf einen relativ hellen
Stern gerichtet und so gefahren, daf§ die Bahn des Sternabbildes im Kameragesichts-
feld iiber ein Raster verliuft. Uber die Messung des Stromes in den so abgerasterten
Pixeln wird die Verschiebung zwischen erwarteter und gemessener Position bestimmt.
Die Ursachen fiir diese Verschiebung sind im wesentlichen mechanischer Natur. Eine
ausfiihrliche Behandlung der Eichung der Teleskopausrichtung findet sich in Piihlho-
fer (2001). Die Verschiebung kann sowohl zum Zeitpunkt der Datenkonvertierung, als
auch nachtraglich durch das Einspielen von Pointing-Tabellen in die Analysesoftware
korrigiert werden.

Nach der Kalibration der relativen Kanallaufzeiten und der Konversionsfaktoren, ist
es nun moglich, eine konsistente Bildanalyse der Luftschauerabbilder durchzufiihren.

4.1.2 Prinzip der Bildanalyse

Bei der Bildanalyse geht es grundsétzlich darum, eine Charakterisierung der Luftschau-
erbilder mit Hilfe von unterschiedlichen Parametern zu erstellen. Ein Luftschauer hat
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Abbildung 4.2: Abbild eines photoninduzierten Luftschauers (MC Simulation) vor Anwen-
dung (links) und nach Anwendung (rechts) des tailcuts. Die Eintrége in den Pixeln entspre-
chen der Anzahl der Photoelektronen im jeweiligen Bildpunkt. Aus Horns (2001).

in der Atmosphére annéhernd die Form einer Zigarre. Eine winkeltreue Abbildung auf
die Kamera in der Fokalebene des Detektors ergibt ein elliptisches Bild. In der Kamera
wird die Intensitatsverteilung des Cherenkov-Lichtes als Verteilung der Pixelamplitu-
den gemessen. Das Abbild eines Luftschauers in einer kalibrierten Kamera muf3 vor der
Bestimmung der Bildparameter von den durch Rauschen verursachten Pixeleintrdgen
befreit werden. Dies wird durch den sogenannten Tailcut verwirklicht: Alle Pixel mit
einer Amplitude von weniger als 4 p.e. (Photoelektronen) werden verworfen, sofern sie
kein benachbartes Pixel mit einer Amplitude oberhalb 6 p.e. haben. In Abbildung 4.2
sind die Amplituden der ausgelesenen Pixel in einer Kamera vor und nach Anwendung
des Tailcuts dargestellt. Der Tailcut fithrt zu einer Bereinigung und einer Verbesserung
der Lokalisierbarkeit des Luftschauerbildes.

Die Schauerabbilder werden in der Kameraebene durch die sogenannten Hillas-
Parameter, die aus den ersten und zweiten Momenten der elliptischen Pixelverteilungen
bestimmt werden, charakterisiert (Hillas 1985). Die so erhaltenen Bildparameter sind
in Abbildung 4.3 schematisch dargestellt.

e size A: Die Bildamplitude A ist die Summe der zum Bild beitragenden Pixe-
lamplituden a;. Sie wird auch size genannt.

A:Zai

e COG (Center Of Gravity): Der Bildschwerpunkt einer elliptischen Pixelver-
teilung ergibt sich aus dem ersten Moment der zweidimensionalen Pixelamplitu-
denverteilung.

CoG = %;am

e width und length: Die Breite width und die Lange length werden aus den
zweiten Momenten der Verteilung gewonnen.
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Abbildung 4.3: Schematische Darstellung der von Hillas (1985) eingefiihrten Bildparameter
zur Beschreibung von Luftschauerbildern in der Fokalebene des Detektors. Die einzelnen
Parameter sind im Text erlautert.

e disp: Entfernung der Einfallsrichtung (Luftschauerrichtung) vom Bildschwer-
punkt.

e distance: Abstand zwischen Bildschwerpunkt und Kamerazentrum.

e a-Winkel: Der Winkel zwischen der Hauptachse und der Verbindungslinie von
Bildschwerpunkt und Kamerazentrum wird a-Winkel genannt.

Urspriinglich sind die Hillas-Parameter fiir die Bildanalyse eines Einzelteleskopes ein-
gefiithrt worden. Im Falle einer Signalsuche mit einem Einzelteleskop werden die Ereig-
nisse anhand von optimierten Schnitten im Hillas-Parameter-Raum selektiert. In der
a-Winkelverteilung der selektierten Ereignisse kommen, im Falle eines Ereignisiiber-
schusses in Beobachtungsrichtung, héufiger kleine a-Winkel vor. Die Bestimmung einer
Einfallsrichtung fiir einzelne Ereignisse ist mit einem einzigen Teleskop schwierig, da
fiir ein gegebenes elliptisches Schauerbild zwei mégliche Einfallsrichtungen existieren.
Diese Zweideutigkeit kann aber teilweise aufgehoben werden (siche z.B. Lessard et al.
(2001); Ripken (2001)).

In der stereoskopischen Analyse wird diese Zweideutigkeit durch die Beobachtung
aus verschiedenen Blickwinkeln aufgehoben, so dafl die Einfallsrichtung eindeutig fiir
jedes Ereignis bestimmt werden kann. In den nun folgenden Abschnitten soll die ste-
reoskopische Bildanalyse zur Bestimmung der zu Anfang dieses Kapitels aufgezahlten
Luftschauereigenschaften (Richtung, Spezies, Energie) diskutiert werden.

4.1.3 Richtungsrekonstruktion

Bei einer stereoskopischen Beobachtung stehen der Analyse mehr als ein Abbild des
Luftschauers zur Verfiigung. Jedes ausgelesene Teleskop liefert ein Bild, das aus einem
individuellen Blickwinkel aufgenommen wurde. Die Einfallsrichtung des Luftschauers
(und damit die Richtung des Primérteilchens) liegt auf der grofen Halbachse des ellip-
tischen Bildes. Zur Standardrekonstruktion der Richtung werden die Bilder aller aus-
gelesenen Teleskope in ein gemeinsames Koordinatensystem transformiert und iiber-
lagert. Fiir jedes Bildpaar wird ein Schnittpunkt ermittelt. Jeder Schnittpunkt wird
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o

Standardmethode Hofmann-Algorithmus #3

Q

Abbildung 4.4: Die Standardmethode (links) sowie der verbesserte Algorithmus #3 aus Hof-
mann et al. (1999) (rechts). In der Standardmethode wird die Richtung anhand des gewichte-
ten Mittelwertes der Schnittpunkte ermittelt. Der Hofmann-Algorithmus #3 berticksichtigt
die einzelnen Bildinformationen, um zu jedem Kamerabild Fehlerellipsen fiir die Richtung zu
bestimmen. Die Uberlagerung der Fehlerellipsen ergibt die Richtung und dessen Fehler.

mit dem Sinus des Winkels, unter dem sich die beiden jeweiligen Hauptachsen schnei-
den, gewichtet. Der Mittelwert aller Schnittpunkte ergibt die Einfallsrichtung. Unter
Beriicksichtigung der Fehler der Bildanalyse und deren Fortpflanzung kann die Rich-
tungsrekonstruktion verbessert werden. Unterschiedliche verbesserte Rekonstruktions-
algorithmen werden bei Hofmann et al. (1999) vorgestellt. Im Rahmen dieser Arbeit
wurde der Algorithmus #3 aus dieser Veroffentlichung verwendet, der neben der Stan-
dardmethode in Abbildung 4.4 dargestellt ist. Bei diesem Verfahren werden fiir den
disp-Parameter und dessen Fehler die empirischen Abschétzungen

width
length

disp =1.4—1.25

. 2.5
Adisp = max (\/K’ 0.15)
verwendet, um zwei elliptische Regionen (Fehlerellipsen) auf beiden Seiten des Abbildes
entlang der groflen Halbachse zu bestimmen. Diese beiden Regionen stellen fiir jedes
Kamerabild zwei Moglichkeiten fiir die Einfallsrichtung dar. Bei einem einzigen Tele-
skop besteht also eine Zweideutigkeit beziiglich der so rekonstruierten Richtung. Durch
die Uberlagerung der Fehlerellipsen aus unterschiedlichen Kameras im gemeinsamen
Koordinatensystem wird die Zweideutigkeit bei einem stereoskopischen Teleskopsystem
aufgehoben und schliellich die Einfallsrichtung und deren Fehler berechnet. Das Prinzip
der Standardmethode sowie das des Algorithmus #3 sind in Abbildung 4.4 schematisch
dargestellt. Der Auftreffpunkt des Kernes eines Luftschauers (Kernort) wird in Analo-
gie zu diesem Verfahren in der Beobachtungsebene rekonstruiert. Die Winkelauflosung
des Cherenkov-Teleskop-Systems der HEGRA-Kollaboration betriagt typischerweise
0.1 Grad pro Ereignis. Die rekonstruierte Richtung wird meist in Form des quadrierten
Winkelabstandes Af#? zwischen Einfallsrichtung und Objektposition dargestellt. Eine



4.1. LUFTSCHAUERREKONSTRUKTION 31
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Verteilung von A6? fiir Daten aus der Richtung des bekannten Krebsnebels ist in Ab-
bildung 4.5 dargestellt. Eine schematische Darstellung zur Erlduterung des quadrierten
Winkelabstandes Af? ist dieser Abbildung beigefiigt. In der quadrierten Darstellung
der Ankunftsrichtung folgt der isotrop einfallende Untergrund (die Kosmische Strah-
lung) einer Gleichverteilung. Fiir groBere Winkelabsténde als hier dargestellt macht sich
jedoch der radiale Akzeptanzabfall der Kamera bemerkbar. Der Ereignisiiberschufl des
Krebs-Nebels ist klar als Anhdufung zu kleinen Werten von Af? zu sehen. Fiir ein
optimales Signal-zu-Untergrund-Verhiltnis wird typischerweise A#? < 0.012 Grad? ge-
fordert. Die in dieser Arbeit verwendete Optimierung dieses Schnittes wird in Abschnitt
4.2.4 vorgestellt. Falls der gemessene Uberschufi photonischer Natur ist, bewirkt ein
Schnitt auf A#? bereits eine v-Hadron-Separation: Durch die gute Winkelauflssung er-
reicht man eine Konzentration des Signales auf einen kleinen Bereich in A#?. Dadurch
ist im Signal eine wesentlich geringere Anzahl von Untergrundereignissen enthalten,
als bei einer Einzelteleskopanalyse.

4.1.4 Gamma-Hadron-Separation

Eine effektive Trennung von gammainduzierten und hadroninduzierten Luftschauer-
ereignissen (y-Hadron-Separation) ist in der Cherenkov-Astronomie wegen des geringen
Anteils an Gamma-Strahlung gegeniiber der Kosmischen Strahlung von entscheidender
Bedeutung. Wie im vorangehenden Abschnitt beschrieben, erreicht man bereits durch
die gute Winkelauflosung bei Punktquellen eine starke Reduzierung des isotropen Un-
tergrundanteils in der Signalregion. Eine weitere Unterscheidung der Priméarteilchen-
spezies innerhalb des engen Winkelbereiches der Signalregion kann mit den Parametern
width und length erreicht werden. Beispielverteilungen der width- und length-Parameter
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sind in Abbildung 4.6 dargestellt. Die Verteilungen fiir die gammainduzierten Ereignis-
se wurden durch Subtraktion von Signal- und Vergleichsregionverteilung fiir Daten des
bekannten Krebs-Nebels erzeugt (Differenzverteilungen). Mit einem stereoskopischen

[ [
e I Krebs-NebeI-Datezn, CT3 g Krebs-Nebel-Daten, CT3
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Abbildung 4.6: Verteilungen der Parameter width und length fiir gammainduzierte Ereig-
nisse (Datenpunkte) und fiir hadroninduzierte Ereignisse (Histogramm). Die Verteilungen
fiir gammainduzierte Ereignisse sind Differenzverteilungen aus einer Signalregion und einer
Untergrundregion. Eine statistische Separation beider Primérteilchenspezies anhand dieser
Parameter ist grundsétzlich moglich.

System lafit sich jedoch eine verbesserte Separation durch Einfithrung einer mittleren
skalierten Bildbreite, der mscw!, erreichen. Die Lénge und Breite von Luftschauerbil-
dern héngt von der Energie des Primérteilchens, dem Abstand des Auftreffpunktes vom
Teleskop und dem Zenitwinkel der Beobachtung ab: Grundsétzlich steigt die Anzahl
von Sekundérteilchen in einem Luftschauer sowie die Ausdehnung desselben mit der
Energie des Primérteilchens. Damit wichst auch die Anzahl der emittierten Cherenkov-
Photonen, und die integrale Bildamplitude A (size) aller ausgelesenen Pixel steigt bei
konstanten Zenitwinkel und Kernort an. Aufgrund der grofleren Ausdehnung ist dann
das Bild eines Luftschauers bei hoheren Energien auch breiter und lédnger. Bei einer ge-
gebenen Energie wird ein Luftschauer in groferer Entfernung (Kernort Dy ) ein Abbild
mit geringerer Breite und Lange erzeugen. Mit steigendem Zenitwinkel steigt (aufgrund
der hoheren Luftschichtdicke in Beobachtungsrichtung) auch die Entfernung zwischen
Luftschauer und Beobachtungsort, so dafl eine hohere Absorption gegeben ist. Damit
verkleinert sich das Bild, und die ankommende Lichtmenge, d.h. die size, verringert
sich.

Da mit der stereoskopischen Beobachtung der Auftreffpunkt des Schauerkernes

Ymscw = mean scaled width
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analog zur Richtung fiir jedes Ereignis rekonstruiert werden kann, ist die Moglich-
keit gegeben, die Kenntnis des Kernortes Dk zu beriicksichtigen und die Parameter
width und length entsprechend in Abhéngigkeit der Energie, des Kernortes und des
Zenitwinkels ¢ zu skalieren. Die Abhéngigkeit von der Energie wird iiber den size-
Parameter beriicksichtigt. Der von den drei Parametern size, Dk und ¢ aufgespannte
Parameterraum wird in diskrete Intervalle der drei Parameter aufgeteilt. Anhand von
Monte-Carlo-Simulationen wird eine erwartete mittlere Breite wyc = wyc(size, Dk, 9)
fiir jedes Intervall bestimmt. Die gemessene Breite width jedes Ereignisses wird dann in
Abhéngigkeit der Intervallparameter mit der erwarteten Breite wyc skaliert. Der Mit-
telwert aller N1, skalierten Breiten jedes ausgelesenen Teleskopes ergibt die mittlere

skalierte Breite mscw.

1 3 width

N w
Tel k1 MC

mscw =

Der so erhaltene mscw-Parameter eignet sich sehr gut zur Trennung der gammaindu-
zierten von den hadroninduzierten Ereignissen. Die Haufigkeitsverteilung von Ereig-
nissen des Krebs-Nebels im mscw-Raum ist in Abbildung 4.7 graphisch dargestellt.

4.1.5 Energierekonstruktion

Wie bereits erwihnt ist die integrale Bildamplitude A; (size) eines Teleskopes (i) ei-
ne Funktion der Energie E des Primaérteilchens, dem Kernort Dk des Luftschauers
und dem Zenitwinkel ¥ der Beobachtung. Mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen
wird eine erwartete Bildamplitude Ay in Abhéngigkeit von E, Dk und ¢ bestimmt:
Ane = f(E, Dk, ). Durch eine Umkehr dieser Funktion und durch Einsetzen der ge-
messenen Groflen fiir jedes der i = 1 bis N getriggerten Teleskope ergeben sich N
Messungen fiir die Energien E; zu: E; = g(A;, Dk, ¥;), wobei g die Umkehrfunktion von
f bezeichnet. Der Mittelwert tiber alle N, Werte E; ergibt die Energie des Primérteil-
chens (Hofmann 1997). Die relative Energieauflosung des Teleskopsystems betréigt ty-
pischerweise AE/E =~ 20%. Diese Auflosung ldsst sich durch die Beriicksichtigung der
Eindringtiefe und einer verbesserten Kernortrekonstruktion (durch Einschréankung der
Primérteilchenrichtung) auf etwa 12 % verbessern (Hofmann et al. 2000). Der syste-
matische Fehler auf die absolute Energieskala liegt im Bereich von 15 % bis 20 %.

4.2 Datenanalyse

Die Daten der HEGR A-Cherenkov-Teleskope werden in Abschnitten einer Dauer von
20 Minuten auf ein elektronisches Massenspeichermedium geschrieben. Ein solcher Ab-
schnitt wird englisch Run genannt und erhélt eine fortlaufende Nummer. Zu jedem
Run werden zusétzlich Informationen {iber Objektname, Anzahl der aktiven Telesko-
pe, Zenitwinkel, tatsédchliche Dauer, Beobachtungsmodus, Triggerrate u.v.m. in einer
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Abbildung 4.7: Ereignisverteilungen im mscw-Raum. Das durchgezogene Histogramm stellt
die Verteilung aus einer Untergrundvergleichsregion dar. Dies ist die Verteilung der ha-
droninduzierten Ereignisse. Die Verteilung aus der Signalregion ist als gestricheltes Histo-
gramm eingezeichnet. Die Verteilung der photoninduzierten Ereignisse ergibt sich aus der
Differenzverteilung von Signalregion und Vergleichsregion. Die Differenzverteilung ist anhand
der Datenpunkte mit Fehlern eingezeichnet. Die Anpassung einer Gauf3-Funktion an die pho-
tonische Verteilung ist ebenfalls eingezeichnet. Alle Verteilungen wurden aus den Daten des
Krebs-Nebels in einem engen Winkelbereich um die Objektposition bzw. der Vergleichsregion
gewonnen.

mysql Datenbank gespeichert. Auf der Grundlage dieser Datenbank wurde im Rahmen
der vorliegenden Arbeit das awk— und Shell-Skript basierte Programm analyzer ent-
wickelt, das einen automatisierten Ablauf der Analyse von sehr groflen Datenmengen
ermoglicht und somit eine Bearbeitung in einem verniinftigen Zeitrahmen erlaubt. In
diesem Abschnitt soll der Umfang der in dem Programm analyzer enthaltenen Daten-
bearbeitungsschritte und Analysemethoden vorgestellt und motiviert werden.

4.2.1 Datenbehandlung

In diesem Abschnitt wird auf die Schnitte zur Sicherung einer guten Datenqualitédt und
Rekonstruktion eingegangen. Eine genaue Beschreibung der einzelnen Schnitte findet
sich in den folgenden Unterabschnitten. Alle Selektionskriterien sind in Tabelle 4.2 (am
Ende dieses Abschnittes) zusammenfassend aufgefiihrt.
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Datenselektion

Jede konsistente Analyse erfordert eine gut verstandene Datenbasis. Neben den durch
die Beobachtung selbst vorgegebenen (und bekannten) Parametern wie Zenitwinkel,
Anzahl der aktiven Teleskope, Einstellungen der Hochspannung an den Photomulti-
pliern, Zustand der Kameraelektronik, helle Sterne im Gesichtsfeld und Qualitét der
Auslese iibt das Wetter einen starken Einfluf§ auf astronomische Beobachtungen aus.
Der entscheidende Einflul ist hierbei die optische Qualitidt der Erdatmosphére, die
durch Wolkenbildung oder feine Staubteilchen in der Luft beeintréchtigt werden kann.
Besteht eine Kontamination der Datenmenge mit Daten schlechter Qualitét, so kann ein
potentielles Signal abgeschwéicht oder zerstort werden. Liegt zwischen Entstehungsort
der Cherenkov-Strahlung und Beobachtungsort eine Wolkenschicht, so findet eine star-
ke Absorption des Cherenkov-Lichtes insbesondere im interessierenden, blauen Bereich
statt. Dabei wird je nach Hohe und Dicke der Wolkenschicht das Bild des Luftschauers
angeschnitten und verzerrt oder es geht ganz verloren. Die zweite Ursache der Be-
eintrachtigung der Wetterqualitét ist Staubbildung iiber dem Beobachtungsstandort.
Insbesondere in den Sommermonaten kommt es vor, daf§ feiner Sahara Staub in die
Atmosphére gelangt und in westlicher Richtung zu den kanarischen Inseln getragen
wird. Diese auf den kanarischen Inseln unter Calima bekannte Wetterlage verursacht
im Gegensatz zur Wolkenbildung eine nahezu homogene Absorption iiber den gesamten
Hohenbereich des sich entwickelnden Luftschauers.

Da keine Informationen iiber die Hohe der Wolkenschichten oder die Dichte der
Staubbildung vorliegen, muf3 als diskriminierendes Kriterium fiir die Qualitidt der At-
mosphére die Triggerrate Rg des isotrop einfallenden, hadronischen Untergrundes des
jeweiligen Runs wéahrend der Datennahme verwendet werden. Im Folgenden soll die
Triggerrate des hadronischen Untergrundes abkiirzend mit Triggerrate bezeichnet wer-
den. Die Triggerrate héngt im wesentlichen vom Zenitwinkel der Beobachtung ), von
der Anzahl der aktiven Teleskope Ir, sowie von der aktuellen Einstellung der Hoch-
spannung an den Photomultipliern ab. Die Einstellungen der Hochspannung und die
Anzahl der aktiven Teleskope bleibt in der Regel iiber einen lingeren Zeitraum kon-
stant. Ein solcher Zeitraum wird Hardwareperiode HWP genannt?. In Tabelle 4.1 ist
die Aufteilung aller HEGRA-Daten in die einzelnen Hardwareperioden aufgelistet.
Fiir jede HWP sind der Bereich der Nummern der zugehorigen Runs, der zeitliche Ab-
schnitt und die Triggermultiplizitéit I, aufgelistet. Bis einschliefilich Hardwareperiode
8 wurde das Teleskop CT2 aus technischen Griinden aus der Analyse ausgeschlossen.
Die Triggermultiplizitéat It bezieht sich auf die Anzahl der in die Analyse einbezogenen
Teleskope.

Um ein einheitliches Maf fiir die Triggerrate zu verwenden, wird die 5-Teleskop-
Rate R5(1)) herangezogen. Dies ist die Rate, welche unter den gleichen Beobachtungsbe-

2Innerhalb einer Hardwareperiode kénnen jedoch zum einen mehrere Runs aufgrund technischer
Schwierigkeiten in einer Nacht eine geringere Anzahl I, aktiver Teleskope aufweisen, und zum anderen
kann die Hochspannung an einzelnen Photomultiplier-Rohren aus technischen Griinden verédndert
worden sein.
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Run# Zeitraum Hardwareperiode Triggermultiplizitét Ipe
0—4979 Sep 1995 — Nov 1996 0 2/3

4980 — 6855 Nov 1996 — Jan 1997 1 4
6856 — 8078  Jun 1997 — Okt 1997 2 4
8079 — 8643 Okt 1997 — Dez 1997 3 4
8644 — 9091 Dez 1997 — Jan 1998 4 4
9092 — 11249  Jan 1998 — Sep 1998 5 4
11250 — 11996  Sep 1998 — Sep 1998 6 4
11997 — 13324  Sep 1998 — Dez 1998 7 4
13325 — 14769 Dez 1998 — Mai 1999 8 4
14770 — 17689  Mai 1999 — Jan 2000 9 5
17690 — 18990  Jan 2000 — Mai 2000 10 5
18991 — 23232 Mai 2000 — Mér 2001 11 5
23233 — 27736  Mar 2001 — Feb 2002 12 5
27737 — 29928  Feb 2002 — Sep 2002 13 5

Tabelle 4.1: Unterteilung der HEGRA Daten in Abschnitte konstanter technischer Bedin-
gungen (Hardwareperioden). Angegeben sind der Run-Bereich, der Zeitraum und die Trig-
germultiplizitét Ipg.

dingungen von einem aus 5 Teleskopen bestehendem System beobachtet wiirde. Hierzu
wird ein empirisch bestimmter Faktor F (/) verwendet, um die bei konstanten Wetter-
bedingungen gemessene Rate Rg = Ro(V, Ire) entsprechend auf den fiir ein 5-Teleskop-
System erwarteten Wert R;(¥) zu skalieren:

F(Z’I‘el) — (.86 Ire1=5)

R5(¥) = Ro (¥, bret) - F(lrer)

Der Einfachheit halber wird im Folgenden abkiirzend die Schreibweise Ry verwendet.
Innerhalb einer Hardwareperiode kann von einer gleichbleibenden mittleren 5-Teleskop
Triggerrate <R5> ausgegangen werden. Die einzige verbleibende Abhéngigkeit ist der
Zenitwinkel der Beobachtung. In Abbildung 4.8 ist der Mittelwert <R5> iiber alle Runs
aus der Hardwareperiode 11 gegen die Altitude (= 90° - ¥J) aufgetragen®. Durch die
Anpassung eines Polynomes dritten Grades erhélt man eine Parametrisierung, die den
Verlauf der Triggerrate in Abhéngigkeit des Zenitwinkels wiedergibt. Um eine systema-
tische Unterschitzung der zu erwartenden Rate zu minimieren, werden nur Runs mit
einer Rate R5 von mindestens 7Hz fiir die Anpassung verwendet. Fiir jede Hardwa-
reperiode wurde eine eigene Parametrisierung bestimmt. Aus dieser Parametrisierung
wird fiir jeden Run in Abhéingigkeit des Zenitwinkels 9 des Runs eine erwartete Trig-
gerrate Rp = Rp(¥) errechnet und mit der Rate R; verglichen. Runs mit einer Rate
Rs < 7Hz werden in der Analyse grundsétzlich verworfen. Ist die Abweichung nach

3Es gibt ebenfalls eine leichte Abhingigkeit vom Azimutwinkel aufgrund der HEGRA-
Systemgeometrie, die hier nicht beriicksichtigt wurde.
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unten der Rate Rs von der Rate Rp grofler als 20%, so wird der jeweilige Run ebenfalls
verworfen.

Hardwareperiode 11

N 14T Abbildung 4.8: Abhingigkeit der 5-
I 3 . .
Ty i DERER Teleskop-Triggerrate Rs von der Altitu-
< | f de der Beobachtung. Die Punkte entspre-
10 J/ chen den Daten aus der Hardwareperi-
i ode 11. Die Anpassung eines Polynomes
8 - dritten Grades ist als Linie eingezeichnet.
6 L Aus der Anpassung wird eine Parame-
k=3 | k=2 k=1 trisierung zur Errechnung der erwarteten
ar Triggerrate Rp in Abhingigkeit des Zenit-
) - winkels gewonnen. Die Indizes k = 1, 2, 3
i beziehen sich auf eine Unterteilung in Ze-
ol i by b nitwinkelintervalle die in Abschnitt 4.2.4
30 40 50 60 70 80 90 verwendet wird.

Altitude = 90 - Zenitwinkel, [Grad]

Die Auslese der einzelnen System-Teleskope lauft iiber ein 10 Mbit Netzwerk zu
einer Zentralstation, die in Verbindung mit dem Datennahmerechner steht. Es kommt
héufig vor, dafl Ereignisse abgespeichert werden, zu denen nicht die Informationen
aller Teleskope vorliegen. Der Bruchteil aller Ereignisse, fiir die der komplette Informa-
tionsumfang vorliegt, wird englisch fraction of golden events (oder kurz golden_frac)
genannt. Es wird gefordert, daf§ die golden_frac mindestens 88 % betrigt. Auerdem
darf die tatsdchliche Dauer eines Runs nicht weniger als 5 Minuten betragen haben,
damit aufgrund technischer Schwierigkeiten abgebrochene Runs ausgeschlossen werden.

Zusammenfassend werden somit die folgenden drei Schnitte auf die 20-miniitigen
Datensegmente angewandt:

Triggerrate: R; > 7Hz

|R5—Rp | /Rp < 20%
Auslese: golden_frac > 88%
Rundauer: > 5 Min

Neben der Sicherstellung einer guten Datenqualitdt wird durch diese Bedingungen
ebenfalls gewahrleistet, dafl der systematische Fehler auf die Bestimmung von Fliissen
und oberen Flufigrenzen klein gehalten wird.

Bildselektion

In einem néchsten Schritt werden fiir jedes einzelne Teleskop die elliptischen Abbilder
(vgl. Abschnitt 4.1.2) der Luftschauer auf ihre Tauglichkeit zur Ereignisrekonstrukti-
on hin untersucht und selektiert. Um eine verléflliche Bestimmung der Bildparameter
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zu gewahrleisten wird eine Bildgrofie (size) von mindestens 40 Photoelektronen ver-
langt. Da die size auch von der Energie des Primérteilchens abhéngt, erwartet man
bei Quellen mit einem steilen Energiespektrum (= weiches Spektrum) vermehrt kleine
Werte des size-Parameters von photonischen Ereignissen. Wenn nach solchen Quellen
gesucht wird, kann es daher sinnvoll sein, diesen Schnitt auch kleiner zu wahlen (vgl.
Abschnitt 5.2.2). Um zu verhindern, dafl Gruppen defekter Photomultiplier (Pixel) die
Kamerabilder beschneiden oder verzerren, wird gefordert, dal die Anzahl defekter Pi-
xel in einer Kamera die Zahl 15 nicht iiberschreitet. Bilder, deren Schwerpunkt sich zu
nahe am Kamerarand befindet, konnen von diesem beschnitten werden. Daher werden
Bilder, deren Abstand D zwischen Schwerpunkt und Kamerarand mehr als 78 % des
Kameraradius R betrégt, verworfen.
Zusammenfassend ergeben sich die folgenden Schnitte zur Bildselektion:

Anzahl defekter Pizel: < 15
Bildamplitude: size > 40
Kamerarandschnitt: (R-D)/R <0.78

Ereignisselektion

Mit den oben beschriebenen Daten- und Bildselektionskriterien wurde eine konsistente
und verstandene Datenbasis geschaffen, auf dessen Grundlage die in Abschnitt 4.1
eingefiihrten Luftschauerparameter fiir jedes Ereignis errechnet werden koénnen. Die in
die Berechnung und Darstellung der Ergebnisse einflieBenden Ereignisse werden anhand
der folgenden Auswahlkriterien selektiert:

Mittlere skalierte Breite: mscw < mscuy
Kernortabstand: Dk < Dk o
quadratischer Winkelabstand: A#? < Af?2

Das Ergebnis einer Beobachtung besteht nach Anwendung dieser Schnitte aus zwei
Zahlen:

Non  Anzahl der Ereignisse aus der Signalregion
Nog Anzahl der Ereignisse aus der Untergrundregion

Die Signalregion ist die Himmelsregion mit Radius Rg = \/A#2 um das beobachtete
Objekt herum. Die Untergrundregion ist eine Vergleichsregion, deren Form und Art
vom gewéhlten Untergrundmodell abhéngt (Abschnitt 4.2.3). Aus den Zahlen N, und
Nog konnen schliefflich eine Signifikanz und ein Flul oder eine obere Grenze auf den
FluB3 des Objektes berechnet werden. Die fiir die Signalsuche a priori am besten geeig-
neten Werte fiir die obigen Schnitte (mscwy, Dk o und AG2) wurden aus der Maximie-
rung der Signifikanz eines Krebs-Nebel-Signales bestimmt. Der Krebs-Nebel wird in
der TeV-Astronomie héufig als Eichquelle verwendet. Diese Optimierung wird erst in
Abschnitt 4.2.4 vorgestellt, und die verwendeten Methoden zur Berechnung der Signifi-
kanz werden erst in Abschnitt 4.2.5 eingefiihrt, da zunéchst verschiedene Grundbegriffe
in den nun folgenden Abschnitten geklart werden sollen.
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Rate > THz
Datenselektion Ratenabweichung < 20%
golden_frac > 88%
Mindestdauer >  Hmin
# defekter Pixel < 15
Bildselektion size > 40p.e.
(R-D)/R > 0.22
Teleskopmultiplizitiat > 3
Ereignisselektion mscw < 1.1
Kernortabstand < fp (V)
AH? < fA@Q (NTeh 19, HWP)

Tabelle 4.2: Zusammenfassung aller Selektionskriterien. Die einzelnen Schnitte werden im
Text behandelt. Die optimalen Schnitte im Kernortabstand Dk und im Winkelabstand A#?
werden in Abhéngigkeit des Zenitwinkels der Beobachtung ¢ bzw. der Teleskopmultiplizitét
Nrel, dem Zenitwinkel und der Hardwareperiode (HWP) in Abschnitt 4.2.4 bestimmt.

4.2.2 Beobachtungsmodi

Grundsétzlich sind zwei Beobachtungsmodi zu unterscheiden: ON/OFF-Beobachtun-
gen und wobble-Beobachtungen. Bei ON/OFF-Beobachtungen handelt es sich um die
sukzessive Beobachtung des interessierenden Objektes im Zentrum des Gesichtsfeldes
(ON-Beobachtung, ON-Run) und einer Vergleichsregion mit gleicher Rektaszension zur
Bestimmung des Untergrundes (OFF-Beobachtung, OFF-Run). Eindeutiger Nachteil
dieser Beobachtungsmethode ist die zusétzliche Mef3zeit, die auf die OFF-Beobachtung
verwendet werden mufl und somit dem Studium des eigentlich interessierenden Objek-
tes entzogen wird.

Dieser Nachteil ist bei Beobachtungen im wobble-Modus nicht gegeben. Die Tele-
skope werden hierbei so ausgerichtet und gefahren, dafl sich die Objektposition nicht
im Zentrum des Gesichtsfeldes befindet, sondern um einen Vektor 7" in Deklination
vom Zentrum verschoben (Abbildung 4.9). Der Betrag dieses Vektors wird wobble ra-
dius r genannt. Die Region mit einem Radius \/A#2 um die Objektposition herum
ist dann die Signalregion. Wie in Abbildung 4.10 anhand der radialen Verteilung der
Untergrundereignisse dargestellt, folgt die Kameraakzeptanz einem radialen Verlauf.
Zur Gewihrleistung gleicher Akzeptanzen von Untergrund- und Signalregion miissen
beide Regionen aus Bereichen mit identischer Akzeptanz gewéhlt werden. Dies wird
dadurch erreicht, dafl die Untergrundregion aus demselben Run in gleichem Abstand
r zum Kamerazentrum wie die Signalregion gewéhlt wird. Um systematischen Fehlern
vorzubeugen, wird fiir aufeinander folgende Runs das Vorzeichen von 7 gewechselt.
Der standardméfig verwendete Wert fiir den wobble radius r betragt 0.5 Grad. Durch
die zeitgleiche Beobachtung entsteht mit dem wobble-Beobachtungsmodus kein Zeit-
verlust durch dedizierte Untergrundmessungen. In Abbildung 4.9 ist das Prinzip der
wobble-Beobachtung dargestellt. Eine Moglichkeit zur Verwirklichung von Signal- und
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Untergrundregion sowie der zeitliche Verlauf ihrer Positionen innerhalb der Kamera
sind ebenfalls dargestellt. Als Folge der ALT/AZ-Montierung der Teleskope wandert

Untergrundregion

Abbildung 4.9: Prinzip des wobble-
Beobachtungsmodus. Die Signalregion be-
findet sich im Abstand r zum Kamera-
zentrum. Zu diesem symmetrisch im glei-
chen Abstand befindet sich eine mogliche
Untergrundregion. Durch die Bestimmung
von Signal und Untergrund aus demselben
Run entsteht kein Verlust an Messzeit. Die
Rotation der Himmelspositionen mit der
Zeit ist durch die unterschiedlich dicken,
die Regionen darstellenden Kreise ange-
deutet.

Signalregion

eine feste Himmelsposition wahrend der Datennahme mit der Zeit in der Kameraebene
auf kamerakonzentrischen Kreissegmenten. Die im Rahmen dieser Arbeit verwendeten
Methoden zur Untergrundabschétzung werden im folgenden Abschnitt dargestellt.

4.2.3 Methoden zur Untergrundabschitzung
Untergrundabschitzung fiir wobble-Daten

Die einfachste Methode, den Untergrund bei wobble-Beobachtungen abzuschétzen, ist
bereits im vorangehenden Abschnitt dargestellt worden (vgl. Abbildung 4.9). Mit die-
sem einfachen Modell ergibt sich das Verhéltnis zwischen der Fliche der Signalregion
und der Fldche der Untergrundregion zu o = A,,/Ass = 1. Bei der Berechnung der
Signifikanz (Abschnitt 4.2.5) ist dieser a-Faktor genannte Wert von entscheidender
Bedeutung. Um den Fehler auf die Anzahl der Untergrundereignisse zu minimieren,
muB die Flache Ayg (d.h. die statistische Basis) maximiert werden. Der a-Faktor mufl
daher bei einem gegebenen A,, moglichst klein sein. Eine einfache Vergréferung der
Ausdehnung der Untergrundregion ist aufgrund der radial abfallenden Kameraakzep-
tanz problematisch. Der Untergrund muf aus einem Bereich mit identischer Akzeptanz
gewahlt werden. Um dies zu verwirklichen, wird, wie in Abbildung 4.11 schematisch
dargestellt, ein kamerakonzentrisches Ringsegment mit einem Offnungswinkel 7, einer
Breite 5 und einem Abstand r (wobble-Radius) zum Kamerazentrum verwendet.
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Abbildung 4.10: Links: Verlauf der Héufigkeit der Untergrundereignisse im inneren Ge-
sichtsfeld der HEGRA-Teleskope als Funktion des quadrierten Winkelabstandes Af2. Die
Verteilung gibt den Verlauf der radialen Kameraakzeptanz wider. Die Darstellung der Ordi-
nate ist stark Null-unterdriickt. Bei der Abschétzung des Untergrundes mufl darauf geachtet
werden, dafl die Akzeptanz fiir Signal- und Untergrundregion iibereinstimmt. Rechts: Radia-
ler Verlauf der Korrektur in Prozent auf die gemessene Anzahl von Untergrundereignissen

bei ON-Beobachtungen.

Ringsegment-
Untergrundregion

-~ _Signalregion

O

Abbildung 4.11: Darstellung zur Erklarung
des Ringuntergrundmodells. Der Untergrund
wird aus einer Region bestimmt, die durch
ein der Signalregion gegeniiberliegendes, Ka-
merakonzentrisches Ringsegment mit einem
Offnungswinkel 7 definiert ist. Signalregion
und Ringsegment befinden sich im selben Ab-
stand r vom Kamerazentrum, so dafl fiir bei-
de Messungen gleiche Akzeptanz gewéhrlei-
stet ist. Die Breite des Ringsegmentes ist mit
der Ausdehnung 8 = A2 der Signalregion
identisch.

Untergrundabschitzung fiir ON-Daten

Liegen bei ON-Beobachtungen auch entsprechende OFF-Daten vor, so geschieht die Be-
stimmung des Untergrundes, wie bereits erwéhnt, anhand der OFF-Daten analog zur
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Bestimmung der Signalereignisse mit den ON-Daten. Der a-Faktor ergibt sich dann aus
dem Verhéltnis der Beobachtungszeiten: o = T, /Tog. Liegen keine dedizierten OFF-
Daten vor, so kann die OFF-Region durch einen Kreisring um die ON-Region definiert
werden. Da in diesem Fall die ON-Region im Kamerazentrum liegt und der Kreisring
weiter aussen, unterscheiden sich die Akzeptanzen fiir beide Messungen. Dies kann
durch einen empirisch bestimmten Korrekturfaktor, der den radialen Akzeptanzabfall
beschreibt, beriicksichtigt werden. Aus Abbildung 4.10 geht hervor, dafi die Akzep-
tanzkorrektur im interessierenden Bereich bis Af? = 0.2 unter 2% bleibt.

Alternative Untergrundabschéitzung

Ein alternatives Modell, dafl von der Kamerageometrie und der damit verkniipften
Akzeptanzproblematik unabhéngig ist, wurde von G. Rowell entwickelt (Rowell 2000,
2003). Diese als Template-Modell bezeichnete Methode schétzt den Untergrund nicht
aus Vergleichsregionen im Gesichtsfeld ab, sondern macht sich die gute Trennung von
photon- und hadroninduzierten Ereignissen mit Hilfe des mscw-Parameters zu Nutze.
Fiir eine gegebene Position im Kameragesichtsfeld werden Signal- und Untergrunder-
eignisse aus demselben rdumlichen (geometrischen) Bereich aber nicht aus demselben
mscw-Bereich gezéhlt: In Abbildung 4.12 ist die Verteilung des mscw-Parameters fiir
Ereignisse aus der Richtung der prominenten TeV-Quelle Mrk-421 (BL-Lac-Objekt)
mit A#? <0.01 Grad?® dargestellt. Alle Ereignisse im mscw-Intervall [1.3,1.6] werden
zum Untergrund Nog gezahlt. Die Signalereignisse N, werden dem Bereich mscw < 1.1
entnommen. Der Quotient aus allen Signal- und Untergrundereignissen im gesamten
Gesichtsfeld ergibt den a-Faktor. Der Vorteil dieser Methode ist, dafl sowohl Signal- als
auch Untergrundereignisse aus der gleichen Position am Himmel gesammelt werden.
Das hat zur Folge, dafl beide Datensétze mit fast gleicher Kameraakzeptanz aufge-
nommen werden. Allerdings folgen die Akzeptanzen fiir photonische (mscw < 1.1) und
hadronische Ereignisse nicht exakt dem gleichen radialen Profil. Dieser Unterschied
zwischen den Akzeptanzen beider mscw-Bereiche mufl bei der Bestimmung der Zahl
der Untergrundereignisse beriicksichtigt werden. Das Template-Untergrundmodell soll
im Rahmen der vorliegenden Arbeit zur Erstellung von Signifikanzkarten im gesamten
Gesichtsfeld herangezogen werden. Dies wird in Abschnitt 4.2.7 beschrieben. Bei der
Analyse von Daten im gesamten Gesichtsfeld ist auch eine nicht-radiale Abhéngigkeit
zu beriicksichtigen, die von dem Zenitwinkelgradienten iiber das Gesichtsfeld herriihrt.
Bei Rowell (2003) werden die angesprochenen Korrekturen ausfiihrlich beschrieben.

4.2.4 Optimierung der Ereignisschnitte am Krebs-Nebel

Bei der Suche nach Signalen muf} die Sensitivitéat des Detektors maximiert werden. Das
bedeutet, dafl ein Satz von Werten fiir die Schnittparameter gefunden werden muf}, der
ein optimales Verhéltnis von Signal- zu Untergrundereignissen bei Vorhandensein eines
echten Uberschusses ergibt. Dies wird anhand der Maximierung der Signifikanz von
Daten des bekannten Krebs-Nebels verwirklicht. Der optimale Schnittwert fiir einen
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Abbildung 4.12: Separation von photon- und hadroninduzierten Ereignissen aus Daten von
Mrk-421 (A#%< 0.05 Grad?) im mscw-Raum. Das gestrichelte Histogramm stellt die Ereignis-
verteilung aus der Signalregion dar. Die Verteilung aus der entsprechenden Untergrundregion
nach dem wobble-Modell ist durch die Punkte mit Fehlerbalken dargestellt. Die Differenz bei-
der Verteilungen ergibt die Verteilung der photoninduzierten Ereignisse, die hier zur besse-
ren Ubersicht anhand der Gauf-Funktion aus einer Anpassung dargestellt ist (durchgezogene
Linie). Im Template-Modell werden alle Ereignisse aus der Signalregion mit mscw-Werten
zwischen mscw = 1.3 und mscw = 1.6 zum Untergrund gezdhlt. Die Signalereignisse werden
im Bereich mscw< 1.1 gezahlt.

bestimmten Schnitt ist dann derjenige Wert des Schnittparameters, bei dem die Signi-
fikanz des Krebs-Nebel-Signales maximal ist. Dabei ist zu bedenken, daf3 die Resultate
& priori nur fiir Objekte mit einem Krebs-Nebel-dhnlichen Energiespektrum gelten.
Methoden zur Berechnung von Signifikanzen werden in Abschnitt 4.2.5 besprochen.
Die bei einer Optimierung zu beriicksichtigenden Schnittparameter sind die folgenden:

e quadratischer Winkelabstand A§?
e Kernortabstand Dy

e mittlere skalierte Bildbreite mscw

Die optimalen Werte fiir die obigen Schnittparameter hingen von den folgenden Be-
dingungen und Parametern der Beobachtung ab:

e Teleskopmultiplizitédt N
e Zenitwinkel ¢
e Hardwareperiode HWP
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Der Krebs-Nebel als Eich- und Optimierungsquelle

Aufgrund des konstanten Flusses des Krebs-Nebels im TeV-Energiebereich eignet dieser
sich hervorragend als Eichquelle bei Flumessungen. Im allgemeinen werden in der
TeV-Astronomie Fliisse in Einheiten des Krebs-Nebel-Flusses angegeben. Der Flufl des
Krebs-Nebels entspricht einem Crab. Es ist ebenfalls moglich, die Eigenschaften des
Detektors beziiglich photoninduzierter Ereignisse anhand dieser Quelle zu studieren.
Allerdings mit der Einschrankung, dafl die aus dieser Studie gewonnenen Erkenntnisse a
priori nur fiir Quellen mit &hnlichem Spektrum gelten. Da es sich bei dem Krebs-Nebel
um eine zweifelsfrei etablierte TeV-Photonen-Quelle handelt, kénnen die Schnitte fiir
eine Signalsuche an den Daten des Krebs-Nebels optimiert werden, indem die Schnitte
gesucht werden, bei denen die Signifikanz des Krebs-Nebels maximal wird. Zu beachten
ist auch, dafl bei einer Suche nach einem Signal, das schwécher als der Krebs-Nebel ist,
ein hiirterer Schnitt in Af? erforderlich sein kann. Dies hingt von der Art des gewiihlten
Untergrundmodells ab. Je nach Untergrundmodell kann es somit erforderlich sein, an
einem skalierten oder unskalierten Krebs-Nebel-Signal zu optimieren.

Bei der Schnittoptimierung wird das Maximum der kumulativen Signifikanzvertei-
lung in Abhiingigkeit des Schnittparameters (hier A#?) gesucht. Der a-Faktor (o =
Ao /Aog) einer Messung hat bei der Berechnung der Signifikanz einen grofien Einfluf.
Falls der a-Faktor vom Schnittparameter Abhéingt, wird die Form, und damit auch
die Position des Maximums, von dieser Abhéingigkeit beeinflufit. Im Falle eines Un-
tergrundmodells mit konstantem a-Faktor (d.h. a héngt nicht vom Schnittwert ab)
kann analytisch gezeigt werden, dafl sich der optimale Schnitt fiir schwéchere Signa-
le gegeniiber dem vollen Krebs-Nebel-Signal kaum &ndert (Ripken 2002). Dies ist fiir
das Template-Modell gegeben. Daher kann der optimale Winkelschnitt fiir eine Si-
gnalsuche mit dem Template—Untergrundmodell anhand einer Optimierung an unska-
lierten Krebs-Nebel-Daten ermittelt werden. Die kumulative Signifikanzverteilung der
Krebs-Nebel-Daten aus den Jahren 1996 bis 2002 unter Verwendung des Template—
Untergrundmodells ist in Abbildung 4.13 dargestellt. Die Signifikanz wird bei einem
Wert von Af#? = 0.016 maximal.

Im Falle des Ring-Untergrundmodells ist der a-Faktor nicht konstant, sondern
folgt einem Verlauf proportional zu v A#?, wie er in Abbildung 4.14 zu sehen ist.
Um zu untersuchen, wie stark der optimale Winkelschnitt Af? von der Stirke des Si-
gnales abhéngt, wurde ein mit dem Faktor 1/10 skaliertes Krebs-Nebel-Signal Ng g1
bei gleichbleibender Untergrundrate erzeugt. Dies wurde mit der Vorschrift Ngo; =
(Non — Nog) X 0.1 +0.9 x Nog + F x /Nyg erreicht. Hierbei sind die Zahlen F um 0
zufillig normalverteilte Zahlen, die zur Beriicksichtigung der statistischen Schwankun-
gen des skalierten Signales addiert werden. Das unskalierte Signal (Ng ;) ist zusam-
men mit dem skalierten Signal (Ng 1) in Abbildung 4.15 dargestellt. Im unteren Teil
derselben Abbildung sind die kumulativen Signifikanzverteilungen beider Signale in
Abhiingikeit des verwendeten Winkelschnittes Af? dargestellt. Der optimale Schnitt in
AB? liegt fiir das unskalierte Krebs-Nebel-Signal bei 0.016 Grad?. Nach der Skalierung
des Signales mit dem Faktor 0.1 ergibt sich ein optimaler Schnittwert von 0.012 Grad?
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Abbildung 4.13: Kumulative Signifikanz-
verteilung fiir alle Daten aus der Richtung
des Krebs-Nebels (1996 — 2002) unter Ver-
wendung des Template—Modells zur Bestim-
mung des Untergrundes. Da der Krebs-Nebel
eine zweifelsfrei etablierte Quelle von TeV-
Gamma-Strahlung ist, kann die kumulative
Signifikanzverteilung zur Schnittoptimierung
verwendet werden. Der Optimale Schnittwert
ergibt sich aus dem Maximum der Verteilung
zu AG? = 0.016.

Abbildung 4.14: Verlauf des a-Faktors («
= Aon/Aog) in Abhéngigkeit des Winkel-
schnittes A#? im Falle des Ringuntergrund-
modells. Im Gegensatz zu Untergrundmodel-
len mit konstantem a-Faktor, kann hier eine
Skalierung des Krebs-Nebel-Signales vor ei-
ner Optimierung erforderlich sein (sieche Ab-
bildung 4.15).

fiir den Datensatz des Krebs-Nebels aus den Jahren 1996 bis 2002.

Schnittoptimierung

Nachdem das Prinzip der Schnittoptimierung bereits im vorangehenden Abschnitt am
Beispiel des mittleren Winkelschnittes fiir Ring— und Template—Untergrundmodell de-
monstriert wurde, wird in diesem Abschnitt auf die Optimierungen des Kernortab-
standes, der mittleren skalierten Breite und des Winkelschnittes in Abhéngigkeit un-
terschiedlicher, relevanter Parameter eingegangen.
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Abbildung 4.15: Oben: Skalierung des Krebs-Nebel-Signales auf ein Zehntel des vollen
Flulwertes bei gleicher Untergrundrate. Die vollen Kreise stellen die Ereignisverteilung des
unskalierten Signales (Ng ) dar. Die offenen Kreise bilden die Verteilung des skalierten
Signales (Ng ¢.1). Die Fehler werden teilweise von den Symbolen iiberdeckt. Unten: kumulative
Signifikanzverteilungen und optimale A§2-Schnittwerte fiir Ng 1.0 und Ng.1. Der optimale
Schnittwert fiir das skalierte Signal wurde ein Bin neben dem Maximalbin gew&hlt, um nicht
zu nah am steilen Abfall der Signifikanz zu kleinen Werten von Af? zu sein.
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Kernortabstand Dk: Der optimale Kernortabstand Dk wird im wesentlichen vom
Zenitwinkel der Beobachtung ¢ beeinflusst. Das Schauermaximum eines unter hohem
9 beobachteten Luftschauers befindet sich im allgemeinen in einer gréfferen Entfer-
nung vom Beobachtungsort als das Schauermaximum des gleichen Luftschauers bei
Beobachtungen unter kleinem 9. Daher ist die Bildausdehnung eines Luftschauers bei
grofien Zenitwinkeln geringer, die Form des Schauerabbildes geht von der Ellipsen-
form zur Kreisform iiber und die Bilder liegen in der Kameraebene néher im Zentrum.
Diese Eigenschaften erschweren die Rekonstruktion sowohl der Richtung als auch des
Kernortabstandes (Konopelko et al. 1999a). Fiir Ereignisse mit hohen Zenitwinkeln
ist daher ein weicherer Schnitt auf den Kernortabstand notwendig. Die beschriebene
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Abbildung 4.16: Verlauf der kumulativen Signifikanz in Abhé#ngigkeit des gewéhlten
Kernort-Schnittes Dy fiir Daten des Krebs-Nebels. Der besseren Ubersicht wegen sind nur
zwei Zenitwinkelintervalle dargestellt. Die optimalen Schnitte auf Dk ergeben sich aus dem
jeweiligen Maximum der Verteilung und sind durch senkrechte Linien eingezeichnet. Da die
Signifikanz oberhalb eines bestimmten, vom Zenitwinkel abhéingigen Wert nahezu konstant
bleibt, kann der Kernortschnitt auch in einem weiteren Bereich gewihlt werden. Bei sehr
geringen Ereigniszahlen bietet sich beispielsweise eine Aufweichung des Kernortschnittes an.

Abhéngigkeit ist anhand der normierten kumulativen Signifikanzverteilungen fiir Da-
ten des Krebs-Nebels in Abbildung 4.16 dokumentiert. Die Abhéngigkeit ist oberhalb
von 200 m nur sehr schwach. Unterhalb dieses Wertes macht sich durch den hérteren
Schnitt der Verlust an Ereignisstatistik bemerkbar. Aus den jeweiligen Maxima der
kumulativen Signifikanzverteilungen ergeben sich fiir die drei Zenitwinkelintervalle 0°-
15°, 15°-30° und 30°-45° jeweils die Kernortschnitte 200 m, 300 m und 400 m. Wie aus
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Abbildung 4.17: Verteilungen des mscw-Parameters fiir 2- und 5-Teleskopereignisse aus
Daten des Krebs-Nebels. Die Datenkreuze mit Fehlern stellen die Verteilungen der photon-
induzierten Ereignisse (UberschuBereignisse N, - Nog) dar. Die Histogramme sind die Ver-
teilungen der hadronischen Ereignisse. Der optimale Schnitt zur v-Hadron-Separation ist als
senkrechte Linie bei mscw = 1.1 eingezeichnet. Anpassungen von Gauf3—~Funktionen an die
Differenzverteilungen No, — Nog sind ebenfalls eingezeichnet.

Abbildung 4.16 hervorgeht, ist hier das Maximum der Signifikanz nicht sehr ausgepragt
und mit dem bloflen Auge nicht erkennbar. Ab einem bestimmten, vom Zenitwinkel
abhéngigen Wert bleibt die Signifikanz in einem weiten Bereich nahezu konstant.

Mittlere skalierte Breite mscw: Fine Optimierung des Schnittes auf die mittlere
skalierte Breite mscw ergibt keine klare Abhéngigkeit von den genannten Parametern.
Die Bestimmung eines optimalen Schnittes in mscw wird von statistischen Fluktua-
tionen dominiert. Eine Mittelung {iber diese Fluktuationen ergibt, unabhéngig von
Multiplizitdt Nt und Kernortabstand, einen optimalen Wert bei mscw = 1.1. Dem
Einflu8 von schlechtem Wetter auf die Bildbreiten der Luftschauer wird durch die in
Abschnitt 4.2.1 beschriebenen Qualitdtsschnitte entgegengewirkt. In Abbildung 4.17
sind die Verteilungen des mscw-Parameters fiir 2- und 5-Teleskopereignisse aus Daten
des Krebs-Nebels dargestellt. Die Verteilungen sind fiir 2-Teleskopereignisse wesentlich
breiter. Die Separation photoninduzierter von hadroninduzierten 2-Teleskopereignissen
im mscw-Raum ist wesentlich schlechter als fiir 5-Teleskopereignisse. Der hadronische
Untergrund ist also fiir Np, = 2 wesentlich grofler als fiir Ny = 5. Der optimale Schnitt
in mscw liegt jedoch unabhéngig von der Teleskopmultiplizitit bei mscw = 1.1 und ist
als senkrechte Linie in Abbildung 4.17 eingezeichnet.
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Quadrierter Winkelabstand A§?: Die Winkelauflosung, und damit der optimale
AG%-Schnitt, hingt in erster Linie von der Teleskopmultiplizitit Npo des Ereignis-
ses ab. In Abbildung 4.18 sind die Ankunftsrichtungsverteilungen (A6?) der photon-
induzierten Ereignisse aus Daten des Krebs-Nebels fiir 2- und 5-Teleskopereignisse dar-
gestellt. Der besseren Ubersicht wegen wurde auf die Darstellung der A#%Verteilungen
der 3- und 4-Teleskopereignisse verzichtet. Fiir Ereignisse hoherer Teleskopmultiplizitét
verbessert sich die Winkelauflosung. Die kumulative Signifikanzkurve hat ihr Maximum
bei kleinerem A#?. Daher mufl mit steigendem Ny hirter auf Af? geschnitten wer-
den. Aus Abbildung 4.18 wird deutlich, dafl die Qualitéit der 2-Teleskopereignisse sehr
schlecht ist. Aufgrund der schlechten Winkelauflosung wird mit dem daraus folgen-
den weichen Schnitt auf A6? wesentlich mehr Untergrund “aufgesammelt”. Weiterere
Einfliisse auf die Winkelauflosung sind die Qualitéit der Spiegeljustierung und der Zu-
stand der Kameraelektronik. Eine Verschlechterung (Verbesserung) der Spiegeljustie-
rung fithrt naturgemif zu einer Verschlechterung (Verbesserung) der Winkelauflésung.
Die Kameraelektronik betreffend kann eine Kamera mit zum Teil defekten Pixeln, die
eine Bildrekonstruktion erschweren, ebenfalls die Winkelauflosung negativ beeinflussen.
Um Letzteres zu umgehen, wird von jedem Bild in einem Ereignis gefordert, dafl die
zugehorige Kamera nicht mehr als 15 defekte Pixel enthilt (vgl. Abschnitt 4.2.1). Bei
gegebener Hardwareperiode und Teleskopmultiplizitét ist fiir sehr hohe Zenitwinkel (30
— 45 Grad) ebenfalls eine leichte Verschiebung der Winkelauflsung zu hoheren Wer-
ten hin gegeben. Aufgrund der schlechten Qualitiat der 2-Teleskopereignisse beziiglich
Winkelauflosung und y-Hadron Separation, werden Ereignisse, bei denen nur zwei Tele-
skope in die Rekonstruktion eingehen, verworfen. Eine Optimierung des A§2-Schnittes
anhand von skalierten Daten des Krebs-Nebels, die alle hier genannten Effekte beriick-
sichtigt, wird in Anhang B vorgestellt.

4.2.5 Methoden zur Berechnung der Signifikanz

Das Ergebnis einer Beobachtung ist die Anzahl der Signalereignisse N,, und die An-
zahl der Untergrundereignisse Nog. Wird bei einer endlichen Beobachtung ein positiver
Uberschuss an Signalereignissen gemessen, so wird die Bedeutungsschwere dieser Ab-
weichung von der Untergrunderwartung in Form der Signifikanz berechnet. Die Einheit
der Signifikanz ist die Standardabweichung. In der ~v-Astronomie wird ein Uberschuss
erst dann als Signaldetektion bezeichnet, wenn dessen Signifikanz gofler oder gleich
5 Standardabweichungen, kurz: 5o ist. Dies entspricht einer Signalwahrscheinlichkeit
von mehr als 0.999997 oder einer Zufallswahrscheinlichkeit von weniger als 3 - 1075.
Eine Quelle gilt erst dann als etabliert, wenn zwei unabhéngige Messungen einen 5 o-
Nachweis ergeben. Die Festlegung auf den Wert 5o hat historische Griinde und wurde
vor Einfithrung der abbildenden Cherenkov-Technik getroffen.
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Abbildung 4.18: Oben links: Ankunftsrichtungsverteilungen der UberschuBereignisse fiir 2-
und 5-Teleskopereignisse aus Daten des Krebs-Nebels. Oben rechts: von 0 bis A#? integrierter
Ereignisanteil der UberschuBereignisse gegen A§%. Unten: kumulative Signifikanzverteilungen.
Aufgrund einer deutlich besseren Winkelauflosung der 5-Teleskopereignisse kann fiir diese der
Schnitt in A#? wesentlich enger gewihlt werden. Die fiir den untersuchten Datensatz otimalen
Winkelschnitte sind als senkrechte Linien eingezeichnet. Zur besseren Ubersichtlichkeit wurde
im oberen Teil auf die Darstellung von 3- und 4-Teleskopereignissen verzichtet.

Gesamtsignifikanz von Datensitzen mit unterschiedlichen a-Faktoren

Zur Berechnung der Signifikanz S wird im allgemeinen auf die Arbeit von Li & Ma
(1983) verwiesen, in der eine Formel zur Berechnung der Signifikanz aus den Messungen
von N, Signalereignissen und N.g Untergrundereignissen hergeleitet wird. Das exakte
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Ergebnis der Herleitung ist die folgende Formel aus Li & Ma (1983):

I+« Non Noff 1/2
=V2< Nl Nog In | (1 _ 4.1
S \/_{ n[ - Non+Noﬁ]+ ﬁn{( +a)Non+NOﬂcH (4.1)

Non:  Anzahl der Ereignisse aus der Signalregion
Nog:  Anzahl der Ereignisse aus der Untergrundregion
a:  Verhéltnis der statistischen Basis von Signal- zu Untergrundregion

Ein Problem mit der obigen Formel tritt auf, wenn der Datensatz aus statistisch vonein-
ander unabhéngigen Teildatensitzen besteht, die nicht gleiche a-Faktoren aufweisen.
Dies ist gerade bei einer stereoskopischen Beobachtung der Fall, da beispielsweise die
einzelnen Teleskopmultiplizitéten aufgrund unterschiedlicher Winkelauflosungen auch
unterschiedliche Schnitte in A6? erfordern (vgl. Abschnitt 4.2.4). Es ist dann mit For-
mel 4.1 nicht moglich, die Teildatensétze auf einfache Weise zu addieren. Aus diesem
Grund wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit die verallgemeinerte Formel 4.2 zur
Berechnung der Gesamtsignifikanz von n statistisch unabhédngigen Datensétzen mit
unterschiedlichen a-Faktoren oy (i =1, ..., n) hergeleitet.

}1/2

(4.2)

2? | NG
Zl | T (Né‘r)l + N(‘))

— V2 {iNgg In
i=1

(i)
Zl lNOn ] +ZN

Z? 1 l—l—oz (N‘()lrl+N )

N Anzahl der Signalereignisse des i-ten Datensatzes

N(()if)f Anzahl der Untergrundereignisse des i-ten Datensatzes
o;  a-Faktor des i-ten Datensatzes
n Anzahl der unabhéngigen Datensétze

Fiir n = 1 geht diese Formel in Gleichung 4.1 {iber. Thre Herleitung findet sich im
Anhang, unter Kapitel A.

Zur Uberpriifung der Formel 4.2 wurden 10000 Paare (Ngy,, Nog) unabhéingiger, in
AB? Gleichverteilter Datensétze anhand eines Zufallszahlengenerators erzeugt. Jeder
Datensatz ist unterteilt in unabhéngige Teildatensétze mit unterschiedlichen Teleskop-
multiplizitdten Np, und unterschiedlichen Zenitwinkeln ¢. Fiir jeden Teildatensatz
eines Paares wurden zur Ermittlung der Signal- und Untergrundereignisse unterschied-
liche, von N und ¢ abhiingige Schnitte auf Af? angewandt, um die Ereigniszahlen
(N(()I)I)Mc und (Nof)f)MC (MC steht fiir Monte Carlo) zu bestimmen. Nach Gleichung 4.2
wurde dann fiir jeden Datensatz die Signifikanz Sy berechnet. Die Verteilung der so
erhaltenen Signifikanzen ist in Abbildung 4.19 dargestellt. Da die zugrundeliegenden
Verteilungen aus Zufallszahlen gewonnen wurden, erwartet man ein rein statistisches
Verhalten der Signifikanzverteilung, das heifit, eine standardisierte Normalverteilung.
Wie aus Abbildung 4.19 zu erkennen ist, entspricht die Verteilung der Signifikanzen sehr
gut der Untergrunderwartung. Der gleiche Test ist auch mit realen Daten durchfiihr-
bar. Dazu wurden Daten des Krebs-Nebels verwendet, wobei als Signalregion (N((,lg)
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Abbildung 4.19: Verteilung der Signifikan-

Em-"; X'/ndf 3227 1/ 24 zen Syc der Untergrundsimulationen nach
2 | :; 0_10032:§;i 0_10512;::: Gleichung 4.2 (Histogramm). Die Anpassung
=§ | | P3 0.9900 +  0.2464E-02 einer Gauf-Kurve mit eingeschrinkten Para-

102 metern (Mittelwert bei 1.0 £+ 0.001, Breite

3 MC-Simulation bei 0.0 + 0.01) ist als fette Linie eingezeich-

net und ergibt einen guten y2-Wert. Die An-
passungsparameter der eingeschrinkten An-
passung sind als P1 (Konstante), P2 (Mittel-
wert) und P3 (Breite) aufgefiihrt. Eine freie
Gaufl-Kurvenanpassung ist als grau gefiillte
Flache dargestellt. Die Verteilung der Signi-
L fikanzen entspricht der Erwartung an eine Si-

5 4 3 -2 4 0 1 2 3 4 5 gnifikanzformel im Falle reiner Untergrundf-
Signifikanz Sy, [0] luktuationen.

10

nicht die Position des Krebs-Nebels gewahlt wurde, sondern die in Kamerakoordinaten
relativ zum Zentrum entgegengesetzte Position (Untergrundregion). Zur Bestimmung
des Untergrundes N( D wurde die Ringuntergrundmethode verwendet® (Abschnitt 4.11).
Da sich im Gesmhtsfeld um den Krebs-Nebel herum keine Welteren TeV-v-Quellen be-
finden, stellen die so gewonnenen Zahlen (Ngr)l>CR und (o4 NOH)CR (CR steht fiir cosmic
rays) zwei unabhingige Untergrundmessungen dar. Aus insgesamt 100 Abschnitten
des Krebs-Nebel-Datensatzes von jeweils 2.7 Stunden Lange wurden die Ereigniszah-
len (Ngg)CR und (o4 N(()f)f)CR gewonnen. Die Verteilung der Signifikanzen Scr aller 100
Abschnitte nach Gleichung 4.2 ist in Abbildung 4.20 dargestellt.

3 2/ndf 1745 | 18
X
P1 7.752 + 0.8240 . . .

2 Abbildung 4.20: Verteilung der Signifi-
= P2 -0.1000E-01 +  0.2000E-01 g Vi & S &l
= P3 09900 +  0.1068E-01 kanzen Scr der 100 Untergrund-Datensétze

Untergrundsignifikanzen aus Krebs-Nebel Daten (Histogramm). Die

10 |

-1 0 1 2 3

Signifikanz S, [c]

Signifikanz wurde nach Gleichung 4.2 be-
rechnet. Zwei Anpassungen sind eingezeich-
net: eine Standard-Normalverteilung (einge-
schrinkte Parameter wie in Abbildung 4.19)
als fette Linie und eine freie Gauf-Verteilung
als graue gefiillte Flidche. Die Verteilung der
Signifikanzen Scgr stimmt sehr gut mit der
Untergrunderwartung iiberein.

4Mit dem Unterschied, da8 hier nicht nur die gewihlte Signalposition sondern auch die Position
des Krebs-Nebels ausgespart wurde.
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Geglittete Signifikanz

Bei der Suche nach Quellen im TeV-Energiebereich ist das Signal in der Regel sehr
schwach, so dafl die gemessenen kumulativen Signifikanzverteilungen von statistischen
Schwankungen dominiert sind. Daher kann es vorkommen, dafl durch eine statistische
Fluktuation des Untergrundes oder des Signales an der Stelle des ermittelten optimalen
Schnittes zu viele oder zu wenige Ereignisse gezéhlt werden. Dann wird die Signifikanz
der Messung entweder iiber- oder unterschétzt. Um dies zu vermeiden, kann das im
Folgenden beschriebene, einfache Verfahren zur Glattung der Signifikanz verwendet
werden.

Die gegen statistische Fluktuationen empfindlichsten Parameter sind der quadra-
tische Winkelabstand A§? und die mittlere skalierte Breite mscw. Die kumulativen
Signifikanzverteilungen in Abhéngigkeit dieser beiden Schnittparameter sind in Ab-
bildung 4.21 fiir Daten des BL-Lac-Objektes Mrk-421 dargestellt. Beide Verteilungen
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Abbildung 4.21: Verlauf der kumulativen Signifikanzverteilung (Datenpuntke) gegen Af?
(links) und mscw (rechts). Anpassungen sind als graue Linien eingezeichnet. In beiden Fillen
bildet sich ein Bereich nahezu konstanter Signifikanz aus (senkrechte, durchgezogene Linien).
Der optimale Schnitt auf beide Parameter liegt in diesem Bereich und ist jeweils durch die
gestrichelte Linie gekennzeichnet. Eine Mittelung iiber den Bereich nahezu konstanter Signi-
fikanz ergibt eine gegen statistische Fluktuationen robuste Schétzung der Signifikanz einer
Messung (Gleichung 4.3).

weisen einen Bereich nahezu konstanter Signifikanz auf, in dessen Zentrum sich der
jeweilige optimale Schnittwert befindet. Eine statistische Schwankung, die zu einer
Uber- oder Unterschitzung der Ereigniszahl (und damit der Signifikanz) fiihrt, kann
dadurch gegléittet werden, dafl an die kumulativen Signifikanzverteilungen der Daten
Funktionen angepasst werden, aus deren Maximum die tatséchliche Signifikanz abge-
lesen werden konnte. Da die Signifikanzkurve im Bereich um die optimalen Schnitte
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herum sehr flach verlduft und die statistischen Schwankungen wesentlich grofier als die
Variation der erwarteten Signifikanzkurve sind, kann das Maximum der Funktion in
erster Naherung durch eine Mittelung {iber den Bereich nahezu konstanter Signifikanz
ersetzt werden. In diesem Bereich ergeben sich in dieser Darstellung i = 3 Werte fiir
A6* und j = 3 fiir mscw, und damit 9 Signifikanzwerte oj;, aus denen eine mittlere,
geglittete Signifikanz <S> errechnet werden kann:

<S> = % Z Z o (4.3)

Da der Funktionsverlauf der Signifikanz im Mittelungsbereich nicht véllig flach,
sondern leicht konvex ist, muf der Wert (S) kleiner sein (falls S > 0) bezichungswei-
se grofer sein (falls S < 0) als das Funktionsmaximum. Das heifit, der Absolutbetrag
einer positiven Signifikanz wird umso stiarker unterschétzt, je konvexer der theoreti-
sche Funktionsverlauf ist. Um zu iiberpriifen, ob die Gréfie <S> ein gutes MaB fiir die
Signifikanz ist und wie stark sie von der tatséchlichen Signifikanz abweicht, kann die
Verteilung der Werte <S> g fir eine groBe Anzahl von Untergrundmessungen herange-
zogen werden. Diese Verteilung ist in Abbildung 4.22 dargestellt. Aus der Anpassung

Abbildung 4.22: Verteilung der Grofe

= 7 . .
] >Ff1/ nar 2031 /7 7;;: 07918 (S) cg fiir 100 unabhéngige, reine Un-
=3 . . .
£ p2 -0.1000E-01 -  0.1998E-01 tergrundmessungen (vgl. Abbildung 4.20).
e P3 0.9900 +  0.1831E-01 Die Anpassung einer Gauflkurve mit einge-
gemittelte Untergrundsignifikanzen schrankten Parametern ist als fette Linie ein-
10 +

gezeichnet. Die Anpassungsparameter sind
als P1 (Konstante), P2 (Mittelwert) und P2
(Breite) angegeben. Eine Anpassung mit frei
gelassenen Parametern ergibt einen Mittel-
wert bei etwa -0.1. (graue Fliche). Die Uber-
einstimmung der Verteilung mit der Unter-
grunderwartung ist gut. Daher kann geschlos-
I sen werden, dafl die Grofle <S> innerhalb der
3 =2 4 o 1 2 3  Fehler der Anpassung ein gutes Ma8 fiir die
Signifikanz (S).p, [c] Signifikanz einer Messung ist.

einer GauBkurve an die Verteilung ist innerhalb der Fehler keine systematische Ver-
schiebung der Signifikanzen zu hoheren oder niedrigeren Werten zu erkennen. Weiterhin
kann aus der Anpassung gefolgert werden, dafl durch die Mittelung der Absolutbetrag
der Signifikanz hochstens um ein Zehntel einer Standardabweichung (o) unterschétzt
wird. Diese Abweichung ist jedoch wesentlich geringer, als die Abweichung, die durch
statistische Fluktuationen entstehen kann.

Gleichung 4.3 ist daher eine gute und gegen statistische Fluktuationen robuste
Methode zur Berechnung von Signifikanzen.
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Berechnung einer Signifikanz fiir ausbruchartiges Verhalten

Um einen Datensatz auf die Frage hin zu untersuchen, ob ein Uberschuf in kurzen
Ausbriichen und nicht {iber den Beobachtungszeitraum verstreut akkumuliert wurde,
kann der sogenannte Kolmogorov-Test angewendet werden (siehe hierzu beispielsweise
Brandt (1992)). Ein weiterer Test fiir die Hypothese ausbruchartigen Verhaltens liefert
der von Prahl (1999) entwickelte Exponential-Test. Aus den Kolmogorov- und Prahl-
Tests lassen sich Zufallswahrscheinlichkeiten errechnen, die in Signifikanzen Sk, und
Spran fiir ausbruchartiges Verhalten konvertiert werden kénnen (Prahl 1999).

4.2.6 Berechnung von oberen Fluf3igrenzen

Ein, beziiglich einer Signalsuche oder einer FluBmessung, nicht-konklusives Beobach-
tungsergebnis erlaubt dem Beobachter bei gegebener Sensitivitit des Detektors nur
eine Abschétzung einer oberen Grenze auf den FluBl aus der Beobachtungsrichtung.
Die hier behandelten Fliisse sind integrale Fliisse oberhalb der Energieschwelle Eyy,
der Beobachtung. Der Berechnung von oberen FluBgrenzen liegt das bei Helene (1983)
beschriebene Verfahren zugrunde. Bei gegebenen Ereigniszahlen N, und N, wird
bei einem bestimmten Konfidenzniveau eine maximale, mit der Signalhypothese ver-
tragliche Anzahl von Uberschuflereignissen Mg errechnet. Mg wird die obere Grenze
des Signalbereichs (upper limit of peak area) genannt. Fiir das Konfidenzniveau wurde
hier 99% gewahlt. Aus einem Vergleichsdatensatz des bekannten Krebs-Nebels unter
gleichen Zenitwinkeln wird die erwartete Anzahl photonischer Ereignisse M¢ bei einer
Fluistarke von einem Crab gewonnen. Die obere Grenze auf den integralen Fluf3 des
beobachteten Objektes in Einheiten des Krebs-Nebel-Flusses ergibt sich dann zu:
FO%(E > Eq) = % - i—c (Crab] (4.4)
c ts
Mg: obere Grenze der Ereigniszahl im Signalbereich
Mc:  Anzahl der Signalereignisse des Krebs-Nebel-Vergleichsdatensatzes
ts: Beobachtungszeit des Objektes
tq:  Beobachtungszeit des Vergleichsdatensatzes

Zur Berechnung einer oberen Fluigrenze in Einheiten von [Photonen cm™2s7!] wird der
bei Aharonian et al. (2000) angegebene Fluf des Krebs-Nebels oberhalb von 0.5 TeV
verwendet. Unter Beriicksichtigung der Energieschwelle E},, der Beobachtung und mit
dem auf eine Energieschwelle von 1.0TeV skalierten FluB des Krebs-Nebels
®c = 1.7 x 107! Photonen cm 257! ergibt sich die obere Grenze auf den integralen
FluB des Objektes zu:

OXX(E > Egy) = B¢ - BT FO%(E > Ey,,) [Photonen cm™2s7] (4.5)

®c:  FluB des Krebs-Nebels oberhalb 1.0 TeV
F%gg’ (E > Etnr): Obere FluBgrenze in Crab-Einheiten
Einr:  Energieschwelle der Beobachtung
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4.2.7 Gitterfeldsuchen im Kameragesichtsfeld

Bei der Beobachtung eines bestimmten Objektes interessiert sich der Beobachter in
erster Linie fiir die Messung des Uberschusses an der Position des Objektes. Mit jeder
Beobachtung stehen jedoch fiir jede Himmelsposition im Gesichtsfeld der Kamera Beob-
achtungsdaten zur Verfiigung. Zur Auswertung dieser Daten kann eine Gitterfeldsuche
im gesamten Gesichtsfeld der Telekope durchgefiithrt werden. Wie in Abbildung 4.23
dargestellt, wird auf das Gesichtsfeld ein Punktgitter mit i x j Punkten und einem
Winkelabstand dp zwischen den Punkten gelegt. Um jeden Punkt (i,j) wird als Signal-
region eine Kreisscheibe mit einem Radius Ry = /A#? definiert. Alle Ereignisse, die in
diese Kreisscheibe fallen, werden zur Ereigniszahl N, (i, j) fiir die dem Punkt (i, j) ent-
sprechende Himmelsposition gezdhlt. Das Punktgitter in Abbildung 4.23 ist so dimen-
sioniert, dal dp = Ry. Kreisformige Signalregionen (Bins) gewéhrleisten eine optimale
Anpassung an eine Punktquellensuche. Die daraus folgende Uberlappung (Oversamp-
ling) fithrt zu statistisch abhéngigen Bins. Der optimale Durchmesser Ry mufl abhéingig
vom verwendeten Untergrundmodell an Daten des Krebs-Nebels optimiert werden. Zur

Gitterfeld aus
Signalregionen mit oversampling

Abbildung 4.23: Prinzip der Gitterfeld-
ol suche mit Oversampling. Das Gesichtsfeld
wird in i X j Punkte unterteilt. Um je-
den Punkt wird eine Signalregion mit ei-
nem Radius Ry gelegt. Durch die Uber-
lappung sind die einzelnen Bins statistisch
abhéngig.

KAKIKACKA

Bestimmung des Untergrundes eignen sich die in Abschnitt 4.2.3 vorgestellten Modelle.
Es wurde fiir die Gitterfeldsuchen darauf verzichtet, die Schnitte in Abhéngigkeit der
Teleskopmultiplizitat, des Zenitwinkels oder der Hardwareperiode zu variieren. Statt
dessen werden mittlere Schnittwerte aus den in Abschnitt 4.2.4 hergeleiteten Schnitten
verwendet. Der optimale Winkelschnitt fiir das Ring-Untergrundmodell ergibt sich aus
dem Maximum der kumulativen Signifikanzverteilung des auf 10 % skalierten Krebs-
Nebel-Signales in Abbildung 4.15 (Seite 46). Fiir das Template—Modell ergibt sich der
optimale Winkelschnitt aus Abbildung 4.13 (Seite 45). Der Kernortschnitt wird auf
einen mittleren Wert von 300 m gesetzt. In Tabelle 4.3 sind die bei den Gitterfeldsuchen
verwendeten Schnitte zusammengefaf3t. Bei der Beurteilung einer hohen Signifikanz aus
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Ring Template . .
Tabelle 4.3: Verwendete Schnitte bei
2 2 2
Af < 0.012Grad” | < 0.016 Grad Punktquellensuchen im Gesichtsfeld an-
Dx < 300m hand der Gitterfeldsuchen mit Ring— und
mscw <11 Template—Untergrundmodell.

einer Gitterfeldsuche muf} beriicksichtigt werden, dafl die Aufteilung des Gesichtsfeldes
in N Gitterpunkte (Bins), auch N unternommenen Versuchen (oder Trials) entspricht.
Dies kann mit der sogenannten Post-Trial- Wahrscheinlichkeit Py, der eine Post-Trial-
Signifikanz Sy entspricht, verwirklicht werden. Eine konservative Abschitzung von Py,
bei der das Oversampling nicht beriicksichtigt wird, ist

P,=1—(1-P)".

Hierbei ist P die der gemessenen Signifikanz entsprechende Zufallswahrscheinlichkeit
und N die Anzahl der Trials.

Gitterfeldsuche mit dem Template-Untergrundmodell Das Template-Modell
eignet sich in besonderem Mafle zur Herstellung von Signifikanzkarten im Kamera-
gesichtsfeld. Da Signal- und Untergrundregion aus rdumlich konsistenten Bereichen
stammen (vgl. Abschnitt 4.2.3), haben lokale Einfliisse auf die Akzeptanz, wie de-
fekte Pixelgruppen oder Sterne, die gleiche Auswirkung auf beide Ereigniszahlen N,
und Ng. Der optimale Durchmesser Ry ergibt sich aus einer Optimierung des Winkel-
schnittes am gesamten Krebs-Nebel-Datensatz fiir das Template-Modell (siche Abbil-
dung 4.13, Seite 45). Das Gesichtsfeld wird auf einen Durchmesser von 3.0 Grad um
das Kamerazentrum herum beschriankt, um systematische Effekte durch den Kamera-
rand zu umgehen. Abbildung 4.24 zeigt (vorgreifend zu Kapitel 7.4) die mit der Un-
tergrunderwartung vertriglichen, rdumliche Verteilung und Héaufigkeitsverteilung der
Signifikanzen fiir eine Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld der Daten von NGC 1054 mit
dem Template-Modell. Es wurde eine auf die Objektposition zentrierte Darstellung
gewiahlt. Die Haufigkeitsverteilung der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld entspricht
der Untergrunderwartung. In Abbildung 4.25 ist das Ergebnis der Gitterfeldsuche mit
dem Template—Modell in Daten des Krebs-Nebels dargestellt. An der durch einen wei-
Ben Kreis markierten Position des Krebs-Nebels ist ein deutlicher Uberschufl zu erken-
nen. Im Template—Modell wird der a—Faktor aus dem Quotienten der Summen der
Ereigniszahlen o« = ) N,/ >~ Nog bestimmt und ist somit tiber das ganze Gesichtsfeld
konstant (Abschnitt 4.2.3). Da der photonische Uberschufl aus der Richtung des Krebs-
Nebels signifikant zur Summe > N, beitriagt, wird der a—Faktor leicht iiberschétzt
und es ergibt sich eine Verschiebung der Signifikanzverteilung zu kleineren Werten hin.
Dieser Effekt tritt immer dann auf, wenn im Gesichtsfeld eine starke Gamma—Quelle
vorhanden ist.
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Abbildung 4.24: Links: Gitterfeldsuche mit dem Template-Modell im Gesichtsfeld von
NGC 1054. Rechts: Verteilung aller Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld (Histogramm). Ei-
ne eingeschrinkte Gauf-Kurvenanpassung mit P2 = 0.000 + 0.001 (Mittelwert) und P3
= 1.00 = 0.01 (Breite) ist als fette Linie eingezeichnet. Ebenfalls dargestellt ist eine freie
Anpassung (graue Flidche). Die Verteilung der Signifikanzen entspricht im Rahmen der An-
passungsfehler der Erwartung bei einer reinen Untergrundmessung.
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Abbildung 4.25: Links: Signifikanzkarte im Gesichtsfeld des Krebs-Nebels unter Verwen-
dung des Template-Modells. Die Position des Krebs-Nebels ist als weifler Kreis mit einem
Radius von 0.1 Grad (ereignisweise Winkelauflosung) gekennzeichnet. Rechts: Die Verteilung
aller Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld. Die dargestellten Anpassungen (vgl. Abbildung 4.24)
zeigen im Kern Standard-Normalform. Sdmtliche Abweichungen von der Untergrunderwar-
tung (S>3 0) stammen aus der Region um die Krebs-Nebel-Position herum.
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Gitterfeldsuche mit dem Ring-Untergrundmodell Auch das Ring-Untergrund-
modell kann fiir eine Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld herangezogen werden. Hierbei wird
die Untergrundregion fiir jede Position (i,]) definiert als das zum Kamerazentrum kon-
zentrische Ringsegment mit dem Offnungswinkel 7, welches im gleichen Abstand zum
Kamerazentrum wie der Punkt (i,j) liegt (vgl. Abschnitt 4.2.3, Abbildung 4.11, Sei-
te 41). Fiir jede Position (i,]) wird nach Formel 4.1 die Signifikanz der TeV-v-Emission
errechnet. Die Daten miissen nach dem Vorzeichen des Versatzes der Quelle in Dekli-
nation (wobble-Radius, vgl. Abschnitt 4.2.2) getrennt werden, da fiir beide Datensétze
die Kamerazentren nicht iibereinstimmen. Im Gegensatz zur Gitterfeldsuche mit dem
Template-Modell wurde fiir die Gitterfeldsuche mit dem Ring-Untergrundmodell kei-
ne Zenitwinkelkorrektur eingefiihrt. Sie dient daher nur der untergrundunabhéngigen
Uberpriifung der Template-Gitterfeldsuche. Am Beispiel von NGC 1054 ist in Abbil-
dung 4.26 das mit einer Untergrunderwartung vertrégliche Ergebnis einer Gitterfeldsu-
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Abbildung 4.26: Links: Signifikanzkarte des Gesichtsfeldes der Beobachtungen von
NGC 1054 unter Verwendung der Ring-Untergrundmethode. Rechts: Verteilung der Ein-
trige aus der Signifikanzkarte. Im Falle einer reinen Untergrundmessung erwartet man eine
Standard-Normalverteilung der Signifikanzen. Die Anpassung einer Gaulkurve mit festge-
haltenen Parametern (vgl. Abbildung 4.24) ist als durchgezogene Linie eingezeichnet und
resultiert in einem sehr guten y2-Wert. Eine freie Anpassung ohne Einschrinkung der Para-
meter (grau gefiillte Flidche) ergibt fast identische Werte. Wie im Falle der Gitterfeldsuche mit
dem Template-Modell (Abbildung 4.24) stimmt das Ergebnis mit der Untergrunderwartung
iiberein.

che unter Verwendung des Ring-Untergrundmodells dargestellt. Der abgebildete Him-
melsausschnitt ist auf die Kameramitte zentriert. Die Verteilung der Signifikanzwerte
aller Bins folgt einer Gauf-Verteilung mit einem Mittelwert von 0 und einer Brei-
te 1. Dies entspricht der Erwartung bei einer reinen Untergrundmessung. In Abbil-
dung 4.27 ist eine Gitterfeldsuche mit dem Ring-Untergrundmodell in 2.3 h Daten des
Krebs-Nebels dargestellt. Die Position des Krebs-Nebels ist mit einem weiflen Kreis mit
Radius 0.1 Grad (Winkelauflosung des Detektors) gekennzeichnet. Die Verteilung der
Signifikanzen im Gesichtsfeld folgen innerhalb der Fehler einer Standard-Normal-Form
mit Ausnahme der Eintrdge an der Position des Krebs-Nebels. In Abbildung 4.28 ist
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der Verlauf des a-Faktors im Kameragesichtsfeld fiir das Ringuntergrundmodell darge-
stellt. Zum Rand hin sinkt der a—Faktor, da hier die Untergrundregionen immer grofier
werden. Im zentralen Bin ist ein kamerakonzentrisches Ringsegment, mit gleicher Ak-
zeptanz wie die Signalregion nicht mehr moglich. Hier mufl statt dessen ein Ring um
die Signalregion gewé&hlt werden. Die abweichende Akzeptanz der Untergrundregion
gegeniiber der Signalregion mufl geméfl der in Abbildung 4.10 (Seite 41) dargestellten
radialen Abhéngigkeit korrigiert werden.
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Abbildung 4.27: Links: Signifikanzkarte des Gesichtsfeldes aus Beobachtungen des Krebs-
Nebels mit Hilfe des Ring-Untergrundmodells. Die Position des Krebs-Nebels ist als weifler
Ring gekennzeichnet. Der Radius des Rings entspricht der Winkelauflosung der HEGRA-
Teleskope. Rechts: Verteilung der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld. Die Anpassung einer
Gauf}-Funktion mit der Forderung nach einem Mittelwert von 0.000 & 0.0001 (P2) und ei-
ner Breite von 1.00 £+ 0.01 ist als fette Linie eingezeichnet. Die Anpassung mit freien Pa-
rametern (grau schattierte Flache) stimmt sehr gut mit der im Kern erwarteten Standard-
Normalverteilung iiberein. Der Uberschuf.
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Kapitel 5

Luftschauersimulation

In diesem Kapitel werden Simulationsrechnungen verwendet, um optimale Schnitte fiir
den Nachweis von Quellen mit steilen Energiespektren sowie von Quellen mit ausge-
dehnter Emission zu bestimmen. Weiterhin wird aus Simulationen eine Parametrisie-
rung fiir die Energieschwelle der Beobachtung bei Anwendung der in dieser Arbeit
verwendeten Schnitte ermittelt.

5.1 Simulation von Luftschauern mit CORSIKA und
Detektorsimulation mit sim_telarray

Zur Simulation von ausgedehnten Luftschauern wurde das Programmpaket CORSIKA
verwendet. CORSIKA ist urspriinglich fiir das Karlsruher Luftschauerexperiment KAS-
KADE entwickelt worden und wurde von zahlreichen Experimenten im Bereich der
Kosmischen Strahlung iibernommen. Bei der Simulation eines ausgedehnten Luftschau-
ers mit CORSIKA wird der aktuelle Wissensstand iiber die elementaren Wechselwirkun-
gen sowie iiber die Propagation der Sekundérteilchen in der Erdatmosphére beriicksich-
tigt. Dabei stehen unterschiedliche Wechselwirkungsmodelle zur Verfiigung. Das fiir die
Entwicklung von elektromagnetischen Kaskaden relevante Paket ist das EGS4-Paket
(Electron Gamma shower program version 4 ). Dieses Programmpaket behandelt ete™—
Annihilation, Bhabha—Streuung, Bremsstrahlung, Mgller—Streuung, Vielfachstreuung,
Compton—Streuung, Paarerzeugung, photoelektrische Reaktion sowie Photoprodukti-
on. Die verwendeten Extrapolationen des Wirkungsquerschnittes fiir Photoproduktion
zu hoheren Energien stimmen mit Messungen der H1- und Zeus-Kollaborationen iibe-
rein. Fiir jedes Teilchen im Luftschauer werden Ankunftsrichtung, Ankunftszeit, Erzeu-
gungshohe sowie Auftreffpunkt berechnet. Weiterhin wird die Emission des Cherenkov-
Lichtes der geladenen Sekundérteilchen berechnet und gespeichert. Zur Begrenzung der
Datenmenge werden nur diejenigen Cherenkov—Photonen abgespeichert, die auf der Be-
obachtungsebene 4 m durchmessende, den Teleskoppositionen entsprechende Sphéren
durchqueren. Jeder simulierte Luftschauer kann auf der Beobachtungsebene innerhalb
einer kreisférmigen Fléache mehrfach eingestreut werden. Dadurch wird jeder simulier-
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te Schauer mehrfach verwendet, so dafl hohere Ereigniszahlen bei geringfiigig hoherer
Rechenzeit erreicht werden. Eine detaillierte Beschreibung der Physik sowie der Be-
nutzeroptionen in CORSIKA findet sich bei Heck et al. (1998).

Der Nachweis des im Luftschauer emittierten Cherenkov-Lichtes wird mit dem Pro-
grammpaket sim_telarray simuliert. Hierbei werden die wellenldngenabhéngige Absorp-
tion des Cherenkov-Lichtes in der Atmosphére, die Lichtfiihrung im optischen System
(Spiegel und Lichttrichter), die Eigenschaften der Pulse in den Photomultipliern und
deren Digitalisierung, die Triggerlogik sowie die Auslese der Teleskope beriicksichtigt.

5.2 FErgebnisse

5.2.1 Monte-Carlo-Datenbasis

Die in den folgenden Abschnitten vorgestellten Untersuchungen beziehen sich teilwei-
se auf den Energiebereich in der Néhe der Schwelle des Detektors. Daher wurden die
meisten Simulations-Datensétze im Bereich niedriger Primérteilchenenergien, zwischen
0.25TeV und 5.00 TeV, erzeugt. Weiterhin wurden der Zenitwinkel der Beobachtung
(5° < ¥ < 60°) und die Ausdehnung sowie der Spektralindex der als Potenzgesetz
angenommenen Emission variiert. In Tabelle 5.1 sind alle simulierten Monte-Carlo-
Datensitze (MC-Datensitze) aufgelistet, die in die Untersuchungen dieser Arbeit ein-
gingen. Im Folgenden sollen zur Uberpriifung der Qualitit die wichtigsten Eigenschaf-
ten der simulierten Photonen mit realen Daten aus der Richtung des Krebs-Nebels
verglichen werden. Eine ausfiihrliche Behandlung dieses Themas findet sich bei Horns
(2001). Zum Vergleich der Simulation mit realen Daten wurden hier 160 Stunden Be-
obachtungsdaten aus der Richtung des bekannten Krebs-Nebels herangezogen. Die je-
weils erzeugten Verteilungen der UberschuBereignisse ergeben sich aus der Differenz
der Signal- (N,,) und Untergrundverteilungen (Ng).

Die Winkelauflosung des Detektors 148t sich anhand der Verteilung der rekonstru-
ierten quadrierten Winkelabstéinde A2 der UberschuBereignisse (Signalverteilung) be-
stimmen. In Abbildung 5.1 sind die Signalverteilungen fiir simulierte Photonen (Da-~
tensatz 372, ¥ = 15 Grad) und 160 Stunden Daten aus der Richtung des Krebs-Nebels
dargestellt. Hierbei wurde der Zenitwinkel der Krebs-Nebel-Daten auf Werte unter
20 Grad beschréinkt (Mittelwert () = 15 Grad). Zur Bestimmung der Winkelauflsung
o wird eine Funktion der Form f(A#?) = Konst - exp[—A#?/(20?)] an die Verteilung an-
gepaBit!. Es ist eine gute Ubereinstimmung festzustellen.

Die Verteilungen der mittleren skalierten Bildbreiten (mscw) der simulierten Pho-
tonen und der Krebs-Nebel-Daten sind in Abbildung 5.2 dargestellt. Die Anpassung
einer Gauflkurve ergibt erwartungsgeméfl einen Mittelwert bei 1.0 und eine Breite von
0.1. Es ist eine gute Ubereinstimmung zwischen Simulation und Daten zu sehen.

Ein Vergleich der differentiellen Energieverteilungen von simulierten und realen
Daten ist in Abbildung 5.3 zu sehen. Auch hier ist die Ubereinstimmung von Simulation
und Daten gut.

Im allgemeinen wird die Winkelauflssung als Breite o’ der zweidimensionalen, gauBférmigen Si-
gnalverteilung verstanden. Es gilt 0/ = V2 o
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Datensatznummer | Primérenergie « ] R Ereignisse
[TeV] [Grad] [Grad]
324 2.6 10 0 17000
325 2.6 15 0 17000
326 2.6 20 0 17000
327 2.6 25 0 17000
328 2.6 30 0 17000
329 0.25-5.00 2.6 35 0 17000
330 2.6 40 0 17000
331 2.6 45 0 17000
332 2.6 20 0 17000
333 2.6 95 0 17000
334 2.6 60 0 17000
340 2.6 35 0.1 2000
341 2.6 35 0.3 2000
342 0357100 96 35 05 2000
343 2.6 35 0.7 2000
350 2.0 10 0 1000
351 2.5 10 0 1610
352 3.0 10 0 2600
353 3.5 10 0 4190
354 0.25-5.00 4.0 10 0 6760
355 4.5 10 0 10900
356 5.0 10 0 17570
359 1.5 10 0 620
360 1.0 10 0 385
371 2.6 10 0 40000
372 2.6 15 0 40000
373 2.6 20 0 40000
374 2.6 25 0 40000
375 2.6 30 0 40000
376 0.25-5.00 2.6 35 0 40000
377 2.6 40 0 40000
378 2.6 45 0 40000
379 2.6 20 0 40000
380 2.6 25 0 40000
381 2.6 60 0 40000

63

Tabelle 5.1: Liste der wichtigsten Parameter der simulierten MC—Runs. Neben der Runnum-
mer sind der Energiebereich der Primérteilchenenergie, der Spektralindex «, der Zenitwinkel
9, die Quellausdehnung (Radius R) sowie die Anzahl der simulierten Ereignisse angegeben.
Es wurden ausschliellich Photonen simuliert.
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Abbildung 5.1: Winkelauflésung von simulier-
ten Photonen und UberschuBereignissen aus der
Richtung des Krebs-Nebels. Dargestellt sind die
normierten Verteilungen der rekonstruierten qua-
drierten Winkelabstinde A#? fiir simulierte Pho-
tonen (Histogramm) und fiir 160 Stunden Da-
ten des Krebs-Nebels (Datenpunkte). Fir Da-
ten und Simulation wurden dieselben Schnit-
te verwendet (mscw<1.1, A#?<0.012Grad?,
Nre > 3). Beide Verteilungen stimmen gut iibe-
rein. Die Anpassung einer Funktion der Form
f(AH?) ~ exp(—AH?/2/5?) an die Daten ergibt eine
Winkelauflésung fiir 3-Teleskopereignisse von 0.08
Grad (durchgezogene Linie).

Abbildung 5.2: Die Verteilung der mscw-
Parameter von simulierten Photonen (Histo-
gramm) mit einem Spektralindex o = 2.6 folgt ei-
ner Gaufiverteilung mit einem Mittelwert von 1 und
einer Breite von 0.1 (Anpassung). Im Vergleich mit
Daten des Krebs-Nebels (Datenpunkte) zeigt sich
cine gute Ubereinstimmung. Bei der Rekonstrukti-
on sowohl der simulierten als auch der realen Daten
wurden dieselben Schnitte verwendet (mscw < 1.1,
A#? <0.012 Grad?, N > 3).

Abbildung 5.3: Vergleich der differentiellen Ver-
teilung der rekonstruierten Energie fiir simulierte
Photonen (Histogramm) und Krebs-Nebel-Daten
(Datenpunkte). Die Photonen wurden mit einem
dem Krebs-Nebel #hnlichem Spektralindex (o =
2.6) simuliert. Wie in Abbildung 5.2 wurden fiir
Daten und Monte-Carlo identische Schnitte ver-
wendet. Die Form der Verteilung der Daten wird
durch die Simulation gut wiedergegeben. Insbe-
sondere stimmen die Positionen der Maxima der
differentiellen Energieverteilungen, die als Energie-
schwelle definiert werden, iiberein.
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5.2.2 Untersuchungen zum Schnitt auf die Bildamplitude

Bei der Rekonstruktion von Luftschauerereignissen werden standardméfig nur Schauer-
bilder mit einer Amplitude (size) von mehr als 40 Photoelektronen (p.e.) berticksichtigt.
Dieser Schnitt soll die Qualitdt der Bestimmung der ersten und zweiten Momente der
elliptischen Bildverteilungen (Bildparameter) gewéahleisten. Mit diesem Schnitt werden
allerdings (fiir einen gegebenen Kernort) systematisch die kleinsten Primérteilchen-
energien verworfen. Dies kann bei einer Signalsuche genau dann von Bedeutung sein,
wenn die relative Héufigkeit der niederenergetischen Ereignisse so grofi wird (steiles
Spektrum), dafl der Verlust der Ereigniszahl aufgrund des size-Schnittes ein stérkeres
Gewicht erhélt als die Qualitédt der Rekonstruktion. Eine solche Situation ist im Falle
sehr steiler (weicher) Photonspektren gegeben. In den folgenden Paragraphen werden
Monte-Carlo-Simulationen verwendet, um die optimalen Schnitte (size, mscw, Af?)
im Falle eines steilen Quellspektrums zu bestimmen. Diese Schnitte sollen S5-Schnitte
genannt werden.

Photonsignale mit unterschiedlichen Spektralindizes Um zu untersuchen, wie
steil ein Spektrum sein muf}, damit ein weicherer Schnitt auf den size-Parameter
(Schnittwert < 40) eine Sensitivitéitssteigerung erbringt, wurden unterschiedliche Pho-
tonspektren mit Spektralindizes von o = 1.0 bis @ = 5.0 simuliert. Zur Beriicksich-
tigung des hadronischen Untergrundes wurden reale Daten aus dem Gesichtsfeld des
Aktiven Galaktischen Kerns NGC 1054 herangezogen. Der Datensatz der Beobach-
tung von NGC 1054 entspricht einer Untergrundbeobachtung, da kein Uberschufl im
Gesichtsfeld gemessen wurde (siehe Abbildung 4.24, Seite 58 und auch Tabelle 7.6,
Seite 132). Der Zenitwinkelbereich dieser Daten wurde in Ubereinstimmung mit dem
Zenitwinkel der simulierten Photonen auf einen mittleren Wert von 10 Grad einge-
schrankt. Der Untergrund-Datensatz und die simulierten Photon-Datenséitze wurden
zusammengefiigt und ergeben so 9 vollstandige Datensétze mit unterschiedlichen Pho-
tonspektren, anhand derer die Abhéngigkeit des optimalen size-Schnittes vom Spek-
tralindex untersucht werden kann. Das Signal- zu Untergrundverhéltnis der so er-
haltenen Datensétze entspricht einem Drittel des Krebs-Nebel-Flusses. Fiir den aus
dem MC-Datensatz 354 und den Beobachtungen von NGC 1054 bestehenden Daten-
satz sind in Abbildung 5.4 exemplarisch die Signal- und Untergrundverteilungen fiir
einen size-Schnitt von 40 dargestellt. Jeder Datensatz wurde fiir 11 verschiedene Werte
des size-Schnittes zwischen 10 und 60 analysiert. Wie in Abschnitt 5.2.1 beschrieben,
kann die Winkelauflosung aus der Signalverteilung der Photonen (UberschuBereignis-
se) bestimmt werden (vgl. Abbildung 5.1). In Abbildung 5.5 ist die Winkelauflosung
in Abhéngigkeit des size-Schnittes fiir unterschiedliche Photonspektren dargestellt. Es
ist deutlich eine Abhéngigkeit sowohl vom gewihlten size-Schnitt, als auch vom simu-
lierten Spektralindex zu erkennen. Dieser Verlauf 148t sich dadurch erkléaren, dafl sich
fiir hohere Werte des size-Parameters eine bessere Bestimmung der Bildparameter und
somit der Richtungsrekonstruktion ergibt. Ein hérterer Schnitt auf den size-Parameter
erhoht somit die relative Haufigkeit der gut rekonstruierten Ereignisse. Weiterhin ist
die relative Héufigkeit der gut rekonstruierten Ereignisse im Falle eines steilen Pho-
tonspektrums geringer (wenige hohe Amplituden), so daf} sich mit weicher werdendem



66 KAPITEL 5. LUFTSCHAUERSIMULATION
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Abbildung 5.4: Signal- und Untergrundverteilungen als Funktion des quadrierten Win-
kelabstandes A@? fiir einen zusammengesetzten Datensatz. Die Signalverteilung (ON) ist
aus den Verteilungen der Signalregion des Objektes NGC 1054 und der Signalregion aus
MC-Datensatz 354 zusammengesetzt. Die Untergrundverteilung besteht aus der zugehdorigen
Untergrundverteilung von NGC 1054 (OFF). Da in den Daten von NGC 1054 kein Signal
enthalten ist, wird auf diese Weise der Untergund in Signal- und Untergrundregion ohne zeit-
aufwendige Simulation hadronisch induzierter Luftschauer (die iiber das gesamte Gesichtsfeld
verteilt sind) beriicksichtigt.

Spektrum die Winkelauflosung verschlechtert. Die Breite der mscw-Verteilung zeigt
ebenfalls eine Abhéngigkeit sowohl vom simulierten Spektralindex als auch vom gewéhl-
ten size-Schnitt (Abbildung 5.6). Die Erkléarung dieser Abhéngigkeiten verlduft vollig
analog zur Erkldarung der Abhéngigkeiten der Winkelauflosung von den genannten Pa-
rametern.

Schnittoptimierung Bei der Berechnung der Signifikanz der unterschiedlichen Da-
tensétze miissen die beschriebenen Abhéngigkeiten mit in Betracht gezogen werden.
So erfordert eine verbesserte Winkelauflosung (im Falle eines harten Spektrums oder
eines harten size-Schnittes) einen hérteren Schnitt auf A6?. Um systematische Effekte
im Zusammenhang mit diesen Abhéngigkeiten zu umgehen, wurden daher zur Berech-
nung der Signifikanz sehr weiche Schnitte gewihlt: Af? < 0.1 und mscw < 1.3. Mit
diesen Schnitten bleiben praktisch alle Photonen erhalten und es ist moglich, aus-
schlieBlich den Einflufl des size-Schnittes und des Spektralindex auf die Signifikanz zu
untersuchen. In einem zweiten Schritt kann dann eine Optimierung der Schnitte auf



5.2. ERGEBNISSE

S o
S I
2012
=] ——___
2 - _
§ AT T
u —e— —e—
= —o—o— o — 4 — —
_qg, I — ¢ — —— D ——
£ 0.08 [ o ——%— 5
; L
0.06 -
® =20
0.04 ® a=3.5
a=5.0
0.02 -
ol ol ! L [
10 20 30 40 50 60
size-Schnitt, [p.e.]
(=]
c L
2 o2f
T
E 0.175 [- - MC-Simulation
E 3 R quat—— -
o 0.15 |- —— e
£ - T —_——
S —eo— e T
SoisFe—o— o .
Q r —e— [ g
= r —— o
© o1f —— o o |
@ L
© [
v~ 0.075 - ® 0=20
E ® a=35
005 « 0=50
0.025 [
0 :\ | L L | L | L L | L L | L L L | L
10 20 30 40 50 60

size-Schnitt, [p.e]

67

Abbildung 5.5:
Abhéngigkeit der Win-
kelauflosung vom ange-
wendeten  size-Schnitt
fiir unterschiedliche, si-
mulierte Spektralindizes.

Abbildung 5.6:
Abhéngigkeit der Breite
der mscw-Verteilung
vom  size-Schnitt  fiir
photonische  Ereignisse
mit unterschiedlichen,
simulierten Spektralindi-
zes.

A% und mscw erfolgen. In Abbildung 5.7 ist der Verlauf der so berechneten Signifikanz
in Abhéngigkeit vom size-Parameter fiir unterschiedliche Spektralindizes dargestellt.
Es wird deutlich, dafl eine Signifikanzsteigerung durch einen weicheren Schnitt auf den
size-Parameter bei sehr weichen Spektren moglich ist. So ergibt sich beispielsweise fiir
einen Spektralindex von o = 5.0 bei einem size-Schnitt von 15 p.e. eine um den Faktor
1.7 hohere Signifikanz verglichen mit der Signifikanz bei dem Standardwert von 40 p.e..



68 KAPITEL 5. LUFTSCHAUERSIMULATION

So kann geschlossen werden, dafl die Sensitivitéit des Detektors fiir steile Photonspek-
tren durch Herabsetzten des size-Schnittes deutlich gesteigert werden kann. Als Kon-
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sequenz eines weicheren size-Schnittes miissen der Winkelschnitt Aé? und der Schnitt
auf die mittlere skalierte Breite mscw neu bestimmt werden. Diese neuen Schnitte, zu-
sammen mit dem Schnitt size > 15 p.e., werden im Folgenden S5-Schnitte genannt. Da
hier die Energien in der Néhe der Schwelle im Vordergrund stehen, mufl die minimale
Teleskopmultiplizitdt N auf 2 gesetzt werden. Zur Bestimmung der optimalen S5-
Schnitte in A6? und dem mscw-Parameter kann die kumulative Signifikanzverteilung
in Abhingigkeit des quadrierten Winkelabstandes A#? fiir unterschiedliche Werte des
mscw-Schnittes betrachtet werden. Diese Verteilung ist fiir einen Spektralindex a =
5.0 und einem size-Schnitt von 15 p.e. in Abbildung 5.8 dargestellt. Die Maxima der
dargestellten Signifikanzverteilungen befinden sich bei etwa A#? = 0.03 Grad?. Die Ge-
samthohe der Signifikanzverteilung ist fiir einen mscw-Wert bei 1.2 maximal. Hierbei
wurde das Ring-Untergrundmodell zur Bestimmung des Untergrundes verwendet. Da
im Falle des Template-Modelles die kumulative Signifikanzverteilung bei leicht hoher-
en Winkelabstéinden ihr Maximum hat, mufl der S5-Schnitt fiir das Template-Modell
entsprechend skaliert werden, und es ergibt sich ein Wert bei A8? = 0.04 Grad?. So-
mit ergeben sich aus dieser Studie die in Tabelle 5.2 zusammengefafiten, optimalen
S5-Schnitte zur Signalsuche bei steilem Quellspektrum. Beim Schnitt auf A§? handelt
es sich um einen iiber alle Teleskopmultiplizitdten gemittelten Schnitt. Das Aufwei-
chen des Winkelschnittes muf3 daher noch auf die einzelnen Teleskopmultiplizitdten
tibertragen werden (vgl. Abschnitt 4.2.4).

Ein weicherer Schnitt auf den size-Parameter fithrt grundsétzlich zu einer Ver-
schlechterung der Rekonstruktion der Luftschauer. Aufgrund der Tatsache, dafl die
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Abbildung 5.8: Kumula-
tive Signifikanz gegen qua-
drierten ~ Winkelabstand
AG? fiir unterschiedliche
Schnitte in mscw und fiir
size >15p.e.. Es wurden
simulierte  Daten  mit
einem Spektralindex von
a = 5.0 verwendet. Der
optimale Schnitt in A#?
ist als senkrechte Linie
eingezeichnet. Die Ge-
samthohe der Verteilung
ist fiir den Schnitt mscw
< 1.2 maximal.

Tabelle 5.2: Optimale (S5)-Schnitte zur
Signalsuche bei steilem Quellspektrum.
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Tabellen zur Berechnung der mittleren skalierten Breite mscw nur fiir Amplitudenwer-
te oberhalb von 40 p.e. gefiillt sind, ist bei Anwendung der S5-Schnitte eine Anhdufung
zu kleinen mscw-Werten hin zu erwarten. Zur Uberpriifung der Robustheit der Ana-
lyse mit den S5-Schnitten wurden Gitterfeldsuchen mit Daten des Krebs-Nebels unter
Verwendung der Standard-Schnitte und der S5-Schnitte durchgefiihrt. Die Ergebnisse
dieser Analysen sind in Abbildung 5.9 dargestellt. Die Eintréige der Signifikanzen im
Gesichtsfeld zeigen abgesehen von dem durch den Krebs-Nebel verursachten Uberschuf
weder bei Anwendung der Standard- noch der S5-Schnitte eine Abweichung von der
Untergrunderwartung. Der Kern der Signifikanzverteilungen stimmt in beiden Féllen
mit den erwarteten statistischen Schwankungen iiberein.
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Abbildung 5.9: Zur Uberpriifung der S5-Schnitte sind in dieser Abbildung die Gesichtsfel-
der eines Krebs-Nebel-Datensatzes (3h) unter Verwendung der Standardschnitte (links) und
der S5-Schnitte (rechts) dargestellt. Die Position des Krebs-Nebels ist mit einem weifien Kreis
markiert. Im unteren Teil sind die entsprechenden Verteilungen der Signifikanzen dargestellt.
Zur Bestimmung des Untergrundes wurde das Template-Modell verwendet. In beiden Féllen
ist eine gute Ubereinstimmung des Kerns der Verteilung mit der Untergrunderwartung zu se-
hen. Aufgrund des weicheren Schnittes in A#? ergibt sich im Falle der S5-Schnitte ein hoherer
Uberlapp der Einzelnen Bins, und es bilden sich Bereiche mit dhnlichen Signifikanzwerten im
Gesichtsfeld aus (oben rechts).



5.2. ERGEBNISSE 71

Anwendungen der S5-Schnitte Beider Frage nach der Anwendung der S5-Schnitte
ergeben sich zwei Moglichkeiten:

e Im Rahmen unterschiedlicher Modelle zur Erzeugung von TeV-Gamma-Strah-
lung (Beispielsweise 7°-Zerfall, Abschnitt 6.4) koénnen steil abfallende Spektren
im HEGRA-Energiebereich vorkommen.

e Mit steigender Rotverschiebung wird das beobachtete Spektrum von extragalak-
tischen Objekten steiler.

Zum ersten Punkt sei auf Abschnitt 6.4 verwiesen. Der zweite Punkt bezieht sich auf
die Absorbtion von TeV-vy-Strahlung durch den Paarbildungsproze am extragalak-
tischen Hintergrundlicht (EHL): yrey Year, — e €. Ausgehend vom Wirkungsquer-
schnitt fiir diesen Prozess und einer gegebenen Form der spektralen Energieverteilung
des EHLs (Abbildung 2.2 auf Seite 6) lassen sich fiir unterschiedliche Rotverschie-
bungen entsprechende optische Tiefen 7 in Abhéngigkeit der Energie der priméren -
Strahlung ausrechnen. Fiir Rotverschiebungen zwischen z = 0.1 und z = 0.7 wurden die
optischen Tiefen mit Hilfe eines Programmes, das von D. Mazine zur Verfiigung gestellt
wurde (Mazine 2003), ausgerechnet. Die daraus folgenden Absorbtionskoeffizienten e ="
sind in Abbildung 5.10 dargestellt. Ausgehend von einem Quellspektrum der Form
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%
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dN/dE = N x (E/1TeV)~? im TeV-Energiebereich ergibt sich ein beobachtetes Spek-
trum der Form dN/dE x e™7, das in Abbildung 5.11 dargestellt ist. Aus dieser Ab-
bildung wird deutlich, da} mit zunehmender Rotverschiebung das beobachtete Spek-
trum stérker von der Potenzgesetz-Form des Quellspektrums abweicht. Das beobach-
tete Spektrum la8t sich in drei Energiebereiche unterteilen, die jeweils mit einem Po-
tenzgesetz beschrieben werden konnen. Die entsprechenden mittleren Spektralindizes
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<a> in diesen Bereichen sind in Abbildung 5.12 fiir verschiedene Rotverschiebungen
dargestellt. Es wird deutlich, daf§ nur im niederenergetischen Bereich zwischen 0.5 TeV
und 1.0 TeV und im hochenergetischen Bereich zwischen 6.0 TeV und 14.0 TeV ein aus-
reichend grofler Spektralindex zur Anwendung der S5-Schnitte {iberhaupt moglich ist.
Der flache Verlauf des zu erwartenden Energiespektrums zwischen 1.0 TeV und 6.0 TeV
verursacht einen hohen Anteil an groflen size-Werten. Liegt die Energieschwelle der Be-
obachtung eines extragalaktischen Objektes in diesem Bereich, so ist eine Anwendung
der S5-Schnitte nicht sinnvoll. Die Entscheidung, ob die S5-Schnitte fiir extragalakti-
sche Objekte angewendet werden sollten, héngt somit auch von der Energieschwelle der
Beobachtung ab. Weiterhin ist anzumerken, dafl die Untersuchungen zum size-Schnitt
unter der Annahme einer reinen Potenzgesetzform der emittierten Strahlung durch-
gefithrt wurden. Die Verénderung des Spektralindex innerhalb der Teilbereiche wurde
durch die Bestimmung eines mittleren Index <a> vernachlassigt. Weiterhin gelten die
hier gefundenen Ergebnisse nur unter der Annahme des in Abbildung 2.2 (Seite 6)
dargestellten Verlaufes der extragalaktischen Hintergrundstrahlung.

5.2.3 Energieschwelle einer Beobachtung

Die Energieschwelle einer Beobachtung ist definiert als das Maximum der differen-
tiellen Haufigkeitsverteilung der rekonstruierten Energien ~-artiger Ereignisse (Abbil-
dung 5.3). Die so definierte Energieschwelle Etp, (,thr* steht fiir threshold) hingt (ab-
gesehen vom Zenitwinkel der Beobachtung) von der spektralen Energieverteilung der
Photonen ab. Fiir den Fall eines positiven Uberschusses an 7y-artigen Ereignissen ist
es moglich, den Wert von Eyy,, aus dem Maximum der differentiellen Energieverteilung
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Abbildung 5.12: Mittlerer Spektralin-
dex eines beobachteten Spektrums in den
Teilbereichen 0.5 TeV bis 1.0TeV, 1.0 TeV
bis 6.0TeV und 6.0TeV bis 14.0 TeV in
Abhéngigkeit der Rotverschiebung. Hierbei
wurde die in Abbildung 2.2 dargestellte spek-
trale Energieverteilung des extragalaktischen
Hintergrundlichtes verwendet.
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der beobachteten UberschuBereignisse zu bestimmen, so daf8 das Energiespektrum der
beobachteten Quelle auf natiirliche Weise beriicksichtigt wird. Liegt jedoch kein Uber-
schuf3 vor, so kann die Energieschwelle aus dem Zenitwinkel ¢ der Beobachtung mit
Hilfe einer Parametrisierung der Abhéngigkeit Eqp,(9) bestimmt werden. Diese Para-
metrisierung kann durch Simulation von Photonen unter verschiedenen Zenitwinkeln
ermittelt werden. Dabei werden Photonen mit einer dem Krebs-Nebel entsprechenden
spektralen Energieverteilung (Potenzgesetz, v = 2.6) bei unterschiedlichen Zenitwin-
keln simuliert. Fiir jeden simulierten Zenitwinkel ergibt sich dann die Energieschwelle
aus dem Maximum der differentiellen Energieverteilung. In Abbildung 5.13 ist die so
erhaltene Energieschwelle Eq,, bei Verwendung der Standardschnitte gegen den Zenit-
winkel ¥ aufgetragen. Der in der Simulation beobachtete Verlauf 148t sich gut durch

7i X/ ndf 1460 / 9

L | P 0.7407 =  0.6103E-03 . .

F | p2 2181 + 0.1459 Abbildung 5.13: Energieschwelle Ey,,. ge-
61 | p3 0.8878 +  0.5388E-0] gen Zenitwinkel ¥ von simulierten Photo-

r . . nen. Das Energiespektrum der Photonen
5 ® MC-Simulation, Photonen . . .

| —— Parametrisierung (Anpassung) folgt einem Potenzgesetz mit Spektralindex

a = 2.6. Die geschlossenen Kreise entspre-
chen dem Maximum der differentiellen Ener-
gieverteilung unter Verwendung der Schnit-
te Npaq > 3, size>40p.e., mscw <1.1
und A6? <0.012Grad?. Eine Parametrisie-
rung von E, (¢) ist als Linie eingezeichnet
(siehe Text).

Energieschwelle E,; , [TeV]

L R R RRRTI
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eine Funktion der Form

a
Eae(0) = —
e (V) cos (b - 9©)
a = 0.7407

= 2.1810@
m
¢ = 0.8878

parametrisieren. Daraus folgt fiir die in dieser Arbeit standardméfiig verwendeten
Schnitte (insbesondere N, > 3) eine Energieschwelle fiir senkrecht einfallende Photo-
nen von etwa 0.74 TeV. Die im letzten Abschnitt eingefithrten S5-Schnitte (N, > 2)
fithren gegeniiber den standardméfig verwendeten Schnitten zu einer um 0.15TeV
niedrigeren Energieschwelle (0.59 TeV). Die Abweichung der hier gefundenen Energie-
schwelle (fiir Nroy > 2) vom {iblicherweise angenommenen Wert bei 0.5 TeV (Konopel-
ko et al. 1999a) liegt innerhalb des systematischen Fehlers auf die absolute Energieskala
(15-20 %). Weiterhin ist zu bedenken, dafi aufgrund der Verminderung der Spiegelre-
flektivitdt und der Konversionseffizienz der Photomultiplier ein leichter Anstieg der
Energieschwelle mit der Zeit zu erwarten ist.

5.2.4 Winkelschnitt fiir ausgedehnte Emission

Bei der Beobachtung von Objekten, von denen eine ausgedehnte Emission erwartet
wird, sind die fiir Punktquellen verwendeten Schnitte auf A#? nicht optimal. Der
potentiellen Ausdehnung der Quelle mufl mit einer Aufweichung des Winkelschnittes
Rechnung getragen werden. Zur Ermittlung des optimalen Schnittes bei ausgedehnter
Emission wurden Photonen mit unterschiedlich groflen, kreisférmigen Emissionsregio-
nen simuliert. Die hierbei verwendeten Radien R der Emissionsregion sind R = (0.1,
0.3, 0.5, 0.7) Grad. Es wurde angenommen, daf} die Emissionsrate homogen iiber die
Kreisfliche verteilt ist. Zum Vergleich wurde ebenfalls eine punktquellenartige Emissi-
on simuliert (R = 0Grad). Fiir jede Ausdehnung wurde die gleiche Anzahl Photonen
simuliert. Der Untergrund wurde, wie bereits in Abschnitt 5.2.2 erlautert, aus Daten
des AGN NGC 1054 und unter Verwendung des Template-Untergrundmodells gewon-
nen. Fiir jede Ausdehnung (Radius R) wurde eine kumulative Signifikanzverteilung
erzeugt, aus deren Maximum der jeweilige optimale Winkelschnitt A6? folgt (Abbil-
dung 5.14). Da eine Suche nach einer ausgedehnten Emissionsregion in dieser Arbeit
nur auf die Daten des Orion-Nebels M 42 angewendet werden soll, wurden die Photo-
nen fiir diese Studie den M 42-Daten entsprechend mit einem Zenitwinkel von 35 Grad
simuliert. Aus Abbildung 5.15 geht hervor, dafl der optimale Winkelschnitt sich mit
zunehmender Ausdehnung der Emissionsregion dem Radius R annéhert.

Aufgrund der unterschiedlichen Winkelschnitte ergeben sich von der Ausdehnung
abhéngige Nachweiswahrscheinlichkeiten. Daher mufl bei Anwendung dieser Schnitte
die jeweils zu erwartende Anzahl von UberschuBereignissen einer Quelle der Stérke
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Abbildung 5.14: Kumu-
lative Signifikanzverteilun-
gen fiir unterschiedliche
Ausdehnungen (Radius R
= 0.1, 0.3, 0.5 und 0.7
Grad) der Emissionsregi-
on. Zum Vergleich ist die
kumulative Signifikanzver-
teilung einer simulierten
Punktquelle ebenfalls ein-
gezeichnet.

1 Crab ermittelt werden, um Fliisse oder obere FluBBgrenzen angeben zu koénnen. Bei
steigender Ausdehnung der Emissionsregion mufl zunehmend weicher geschnitten wer-
den, und die Anzahl der Untergrundereignisse in Signal- und Untergrundregion steigt
mit R? an. Gleichzeitig nihert sich die Anzahl der photonischen Ereignisse asympto-
tisch einer maximalen Anzahl an (alle getriggerten photonischen Ereignisse, ohne Win-
kelschnitt). Daher steigt die Anzahl der Uberschufiereignisse einer Quelle gegebener
Fluistarke mit zunehmender Ausdehnung der Emission an, wihrend die Signifikanz
fallt. In Abbildung 5.16 ist der Quotient C(R) = Nép;;b /Nerap der von einer homogenen,
kreisfsrmigen Emission mit Radius R und Stéirke 1 Crab zu erwartenden UberschuBer-
eigniszahl Ng:)ab und dem von einer Punktquelle der Starke 1 C'rab zu erwartenden

UberschuB N¢pap, dargestellt.
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Abbildung 5.15: Abhéingigkeit des optima-
len Winkelschnittes vom Radius R der be-
obachteten Emission. Der Verlauf 148t sich
gut durch die Funktion y/R? + R2 beschrei-
ben, wobei Ry der optimale Winkelschnitt bei
punktquellenartiger Emission ist. Zum Ver-
gleich ist eine Gerade mit Steigung 1 durch
den Ursprung eingezeichnet. Fiir Ausdehnun-
gen der Emissionsregion ab etwa R = 0.5
Grad néhert sich der optimale Winkelschnitt
Afy dem Radius R an.

Abbildung 5.16: C(R) ist die Abweichung
der Uberschufereigniszahl einer Quelle der
Stérke eines Crab und mit Emissionsradius R
von der Uberschufereigniszahl einer Punkt-
quelle derselben Stérke (typischerweise 20—
40~/h). Mit der GroBe C(R) 148t sich aus
den bekannten UberschuBereigniszahlen des
Krebs-Nebels direkt die Entsprechende Zahl
fir eine Quelle mit ausgedehnter Emission
berechnen.



Kapitel 6
Galaktische Objekte

In diesem Kapitel wird zunéchst die Objektklasse der jungen offenen Sternhaufen ein-
gefiihrt (Abschnitt 6.1), um dann im einzelnen auf die in dieser Arbeit behandelten Ver-
treteter dieser Klasse und deren Beobachtung mit den HEGR A-Cherenkov-Teleskopen
(Abschnitt 6.2), sowie den Ergebnissen der Analyse einzugehen (Abschnitt 6.3). An-
schlieBend werden Modellvorhersagen fiir ein Photonspektrum durch den Zerfall neu-
traler Pionen aus schockbeschleunigten Hadronen aufgestellt und mit den in dieser
Arbeit erzielten Ergebnissen verglichen (Abschnitt 6.4).

6.1 Junge Offene Sternhaufen

Im allgemeinen sind Sternhaufen Ansammlungen von Sternen mit einem gemeinsamen
Entstehungsursprung. Alle Sterne eines Haufens entstehen in derselben Gaswolke aus
einzelnen Gasverdichtungen. Der Impuls des Gesamtsystems bleibt erhalten, so daf sich
die entstandenen Sterne in einem Haufen in etwa mit der gleichen Geschwindigkeit und
in die gleiche Richtung bewegen. Offene Sternhaufen sind kompakte Ansammlungen
von 50 bis tiber 100 Sternen. Das gebréuchliche Klassifikationsschema (Trumpler 1988)
fiir offene Sternhaufen berticksichtigt die Konzentration (Abhebung vom Sternhinter-
grund und Verdichtung zum Mittelpunkt), die Helligkeitsverteilung und die Anzahl der
enthaltenen Sterne:

e Konzentration:

starke Abhebung
IT  mittlere Abhebung
I mittlere Abhebung keine Verdichtung zum
IV scheinbar zuféllige Abhebung Mittelpunkt

Verdichtung zum Mittelpunkt

e Helligkeitsverteilung:
1 gleiche Helligkeit aller Sterne
2 gleichméBige Verteilung der Helligkeiten
3 wenige helle, viele schwache Sterne
e Sternanzahl:
p  poor, < 50 Sterne
m  moderate, 50 — 100 Sterne
r  rich, > 100 Sterne
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Im Gegensatz zu Kugelsterhaufen sind offene Sternhaufen nur schwach gravitativ ge-
bunden, und die Sterne bewegen sich mit der Zeit auseinander. Mit sinkender Sternkon-
zentration verliert ein Sternhaufen die fiir ihn typische Morphologie, und eine Zusam-
mengehorigkeit der Mitglieder des Haufens ist nur noch anhand ihres gemeinsamen Ge-
schwindigkeitsvektors festzustellen. Man bezeichnet einen Sternhaufen in dieser Phase
seiner Entwicklung als Bewegungshaufen. Die Lebensdauer eines offenen Sternhaufens
betrégt 100 bis 800 Millionen Jahre. Mit den offenen Sternhaufen verwandt sind die
Sternassoziationen, die zum Zeitpunkt ihrer Entstehung noch schwécher gravitativ ge-
bunden sind und dadurch einen wesentlich schnelleren Ubergang in Bewegungshaufen
erfahren (einige Millionen Jahre). Das interstellare Medium innerhalb eines Sternhau-
fens besitzt hiufig eine relativ hohe Dichte, da es in der Regel Uberreste der Urgaswolke
enthélt, aus der der Haufen entstanden ist. Oft findet man offene Sternhaufen auch
eingebettet in groBeren Sternentstehungsgebieten.

Von besonderem Interesse fiir die Gamma-Astronomie sind die jungen offenen
Sternhaufen, welche viele junge, massive Sterne der Spektralklassen O und B ent-
halten. Solche Sterne weisen héufig starke Sternwinde von einigen 100km/s bis zu
einigen 1000 km/s auf. In Abbildung 6.1 findet sich die schematische Darstellung eines
offenen Sternhaufens. An den Grenzen zwischen den Sternwinden des Haufens oder
zwischen den Sternwinden und dem interstellaren Medium koénnen sich Schockfronten
ausbilden, in denen geladene Teilchen auf hohe Energien beschleunigt werden kénnen
(Fermi-Beschleunigung 1. Art). Bei der Wechselwirkung der beschleunigten hochener-
getischen Hadronen mit dem interstellaren Medium entstehen neutrale Pionen, die
mit einer Wahrscheinlichkeit von 98.8% in zwei Gamma-Quanten zerfallen (Hagiwara
et al. 2002). Das Energiespektrum der Zerfallsphotonen kann dabei bis in den TeV-
Energiebereich reichen. Ein Modell zur Berechnung von Fluflvorhersagen wird in Ab-
schnitt 6.4 beschrieben. Ein Uberblick iiber den heutigen Kenntnisstand zu offenen

Sternhaufen und der astrophysikalischen Bedeutung von offenen Sternhaufen ist bei
Phelps (2002) zu finden.

6.2 Der Datensatz

Die jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87 und IC 1805 wurden in den Jahren 1999,
2000 und 2001 mit dem CT-System der HEGR A-Kollaboration beobachtet. Weiterhin
wurde die Region um den Orion-Nebel M 42 (Datensétze M 42 und V* V785 Ori), in
der mehrere offene Sternhaufen enthalten sind, in den Jahren 2001 und 2002 beobach-
tet. Zusétzlich wurden Daten in die Analyse mit einbezogen, in deren Gesichtsfeld der
junge offene Sternhaufen IC 1805 enthalten ist (CG135+1.QS00241). In Tabelle 6.1
sind die in diesem Kapitel behandelten Datensétze jeweils mit Beobachtungszeit und
-modus aufgelistet. Bei der Suche nach Informationen zu jungen offenen Sternhaufen
war die in Mermilliod (1995) vorgestellte Datenbank WEBDA sehr hilfreich. In den
folgenden Paragraphen wird auf einige Figenschaften der in dieser Arbeit behandel-
ten Galaktischen Objekte eingegangen und die Zeitraume der Beobachtungen mit den
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Beschleunigung geladener Kosmischer Strahlung und die
Entstehung von Gamma-Strahlung in jungen offenen Sternhaufen
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Abbildung 6.1: Schematische Darstellung eines jungen offenen Sternhaufens und des Me-
chanismus zur Entstehung von Gamma-Strahlung.

HEGRA-Cherenkov-Teleskopen werden angegeben.

Berkeley 87: Der junge offene Sternhaufen Berkeley 87 (oder auch C 2019+4372)
a, = 20h21m43.01s, 6 = +37°22m13.8s befindet sich in einer Entfernung von 0.9 kpc!
zu unserem Sonnensystem, was etwa 3000 Lichtjahren entspricht. Das Alter des Stern-
haufens wird auf 2 bis 8 Millionen Jahre geschétzt (Turner & Forbes 1982; Manchan-
da et al. 1996). Es wird vermutet, dafl ein rdumlicher Zusammenhang zwischen dem
Sternentstehungsgebiet ON2, der OB-Assoziation? Cyg OB1 und Berkeley 87 besteht
(Odenwald & Schwartz 1993). Innerhalb des zentralen Bereichs von Berkeley 87 mit
einem Durchmesser von 16 Bogenminuten (5 pc bei einer Entfernung von 0.9 kpc)
sind etwa 100 Sterne enthalten, darunter zahlreiche massive junge Sterne der Spek-
tralklassen O und B (Turner & Forbes 1982). Berkeley 87 enthélt die kompakte HII-
Region G 75.77+0.34, deren Teilchendichte mit 10°cm™ angegeben wird (Matthews
et al. 1973). Ein besonders hervorstechendes Mitglied des Sternhaufens ist der Wolf-

! Parsec, 1 pc = 3.2615638 Lichtjahre = 3.0856776e+16 m
2Eine OB-Assoziation ist eine Ansammlung von Sternen der Spektralklassen O und B.
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Objekt Beobachtungskampagnen > > | Modus
8/1999 9/2000 10/2001 wobble
Berkeley 87
8h 2.7h 1.7h 12.4h 10.3h
10-12/2000 wobble
IC 1805
16h 16h 15.3h
10-11/1999  9-10/2000 ON
CG135+1.QS00241
23h  11.3h 34.3h 29.2h
11,2001 ON
M42
2h 2h  0.7h
10/2002 wobble
V* V785 Ori
1.3h 1.3h  1.0h

Tabelle 6.1: Beobachtungskampagnen der jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87 und
1C 1805 sowie der Beobachtung auf CG135+1_QS00241, M 42 und V* V785 Ori. Die gesamte
auf die Objekte verwendete Beobachtungszeit () ) sowie die nach Qualitétsschnitten verblei-
bende Beobachtungszeit (}_') sind angegeben.

Rayet-Stern ST3 = Sand5 = WR 142 (Stephenson 1966; Sanduleak 1971; van der
Hucht et al. 1981), der mit einer Massenverlustrate von M = 10~°M/Jahr (Barlow
1991) und einem sehr schnellen Sternwind von 5200 km/s (entspricht einer Machzahl
im Medium von 26) ein guter Kandidat fiir die Ausbildung von Schockfronten ist. In-
nerhalb des Sternhaufens kann an den Grenzen zwischen dem Sternwind von WR 142
und den Sternwinden der anderen Mitglieder des Haufens oder in Wechselwirkung der
Sternwinde mit moleklularen Gaswolken ein System von Schockfronten entstehen, in
dem geladene Teilchen auf hohe Energien beschleunigt werden kénnen. Die Beobach-
tung ungewohnlicher, diffuser Linienemission um einige Mitglieder des Sternhaufens
wird als Hinweis auf die Existenz von Schockfronten gedeutet (Polcaro et al. 1991).
In den Daten des Rontgen-Satelliten-Experimentes EXOSAT ist eine diffuse Emission
harter Rontgenstrahlung aus der Richtung von Berkeley 87 mit einer Signifikanz von 4 o
beobachtet worden (Warwick et al. 1988). Diese Beobachtung wird von Polcaro et al.
(1991) als weiterer Hinweis auf einen nicht-radiativen Aufheizungsproze des Mediums
innerhalb des Sternhaufens durch ein System von Schockfronten interpretiert.

Die Positionen und 95 %-Fehlerellipsen der durch die Satellitenexperimente COS-
B und EGRET beobachteten MeV/GeV-y-Quellen 2CG 075400 (Swanenburg et al.
1981), 2EG J2019+3719 und 3EG J2021+43716 (Hartman et al. 1999) sind zusammen
mit der Ausdehnung des Sternhaufens, der Position des Wolf-Rayet-Sternes WR 142
und der Winkelauflosung der HEGRA-Teleskope in Abbildung 6.2 dargestellt. Die
Positionen der Quellen 2CG 075400 und 2EG J20194-3719 stimmen innerhalb der Feh-
lerellipsen mit der Position des jungen offenen Sternhaufens Berkeley 87 iiberein. Auf-
grund der Hinweise auf die Existenz von Schockfronten in Berkeley 87 und der rédum-
lichen Kompatibilitidt wurde eine Assoziation von Berkeley 87 mit der EGRET-Quelle
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2EG J2019+-3719 vorgeschlagen (Polcaro et al. 1991). Die verbesserte Positionsanga-
be der Quelle 3EG J2021+3716 aus dem dritten EGRET-Katalog ergibt ebenfalls ei-
ne gute Ubereinstimmung mit Berkeley 87. Unter der Annahme, daf eine potentielle
TeV-Emission im inneren Bereich des Sternhaufens um den Wolf-Rayet-Stern WR 142
herum zu erwarten wére, kann Berkeley 87 als Punktquelle fiir die HEGR A-Cherenkov-
Teleskope betrachtet werden. Motiviert durch die FluBivorhersagen der in Giovanelli
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Abbildung 6.2: Gesichtsfeld (1.5°x1.0°) um den jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87.
Die HEGRA-Beobachtungen wurden zentriert auf die Position des Wolf-Rayet-Sternes WR
142 (mit einem Stern gekennzeichnet) durchgefiihrt. Position und Ausdehnung von Berke-
ley 87 (167) sind als grau gefiillte Fliche dargestellt. Die Positionen und 95%-Fehlerellipsen der
COS-B-Quelle CG 07541 und der EGRET-Quellen 2EG J2019+3719 und 3EG J2021+3716
sind ebenfalls eingezeichnet (Kreuze und Kreise). Die ereignisweise Winkelauflosung der
HEGR A-System-Teleskope ist durch einen gestrichelten Kreis dargestellt. Zusétzlich ist die
Fehlerellipse der EGRET-Quelle aus dem zweiten EGRET-Katalog 2EG J20194-3719 als ge-
punktete Linie markiert.

et al. (1996) vorgestellten Modellrechnungen (sieche Abschnitt 6.4) wurde der junge
offene Sternhaufen Berkeley 87 im Jahre 1999 zur Beobachtung mit dem System von
Cherenkov-Teleskopen der HEGR A-Kollaboration vorgeschlagen (Horns 1999). In den
Jahren 1999, 2000 und 2001 wurden insgesamt 12.3 Stunden Beobachtungszeit im wob-
ble-Modus auf Berkeley 87 akkumuliert. Vor den Beobachtungen mit den Cherenkov-
Teleskopen wurden auch Beobachtungen von Berkeley 87 bei einer Energieschwelle von
etwa 20 TeV mit dem HEGRA-AIROBICC-Detektor durchgefiihrt.
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IC1805 wund CG135+1.QS00241 Der offene Sternhaufen IC 1805
(o, = 02h32.7m 6 = +61°27m) befindet sich in einer Entfernung von 2.4 kpc (7830
Lichtjahre) zu unserem Sonnensystem und ist mit einem Alter von 0.6x10° Jahren und
mit iiber 150 Mitgliedern ein sehr reicher junger offener Sternhaufen. IC 1805 gehort
zur Sternassoziation Cas OB6, befindet sich in der HII-Region W4 und enthélt die kom-
pakte HIT-Region G133.941.1, die eine grofe Ahnlichkeit zur HII-Region G 75.77+0.34
innerhalb von Berkeley 87 aufweist (Matthews et al. 1973). Wie Berkeley 87 enthélt
IC 1805 zahlreiche junge massive Sterne mit starken Sternwinden, darunter die Ster-
ne HD 15558 und HD 15570 mit Massenverlustraten von jeweils 10~°Mg/Jahr und
107*M,/Jahr und einer Sternwindgeschwindigkeit von 3800 km/s in beiden Fillen
(Manchanda et al. 1996). In Abbildung 6.3 sind die Ausdehnung von IC 1805, die Po-
sitionen der Sterne HD 15558 und HD 15570 sowie die 95 %-Fehlerellipsen der COS-B-
Quelle 2CG135+1 (Swanenburg et al. 1981) wund der EGRET-Quellen
3EG 024146103 und 3EG 0229+6151 (Hartman et al. 1999) dargestellt. Die EGRET-
Quelle 3EG 0229+6151 ist marginal kompatibel mit der Position des Sternhaufens.
Ebenfalls dargestellt ist die Position der Quelle 4U 0241461 aus dem vierten Katalog
des UHURU-Rontgen-Satelliten (Forman et al. 1978), die mit dem Quasar
QSO 02414622 (z = 0.044) assoziiert wird. Beobachtungen von IC 1805 wurden zur
Erweiterung des Datensatzes von jungen offenen Sternhaufen im Jahre 2000 vorge-
schlagen (Tluczykont 2000a). Es ergaben sich insgesamt 16 Stunden Beobachtungs-
zeit. Zudem wurden zwei Beobachtungskampagnen auf eine Himmelsposition in der
Néhe von IC 1805 in den Jahren 1999 und 2000 mit einer gesamten Beobachtungszeit
von 34.3 Stunden durchgefiihrt. Diese Beobachtungen waren auf einen Himmelspunkt
auf der Mitte der Verbindungslinie zwischen der COS-B-Quelle 2CG 13541 und der
UHURU-Quelle 4U 0241+61 ausgerichtet und wurden mit der Motivation vorgeschla-
gen, gleichzeitig die Rontgen-Quelle 4U 0241461 (der AGN QSO 0241+62) und die
MeV-Gamma-Quelle 2CG 135+1 zu beobachten. Dieser Datensatz wird mit dem Na-
men CG1354+1.QS00241 bezeichnet. Der junge offene Sternhaufen IC 1805 ist im
Gesichtsfeld dieser Beobachtungen enthalten. Daher wurden die CG135+1_QS00241-
Beobachtungen ebenfalls im Rahmen der vorliegenden Arbeit in der Analyse beriick-
sichtigt.

Der Orion-Nebel M 42 / der Orion-Sternhaufen: Die HII-Region M 42 befin-
det sich in einer mittleren Entfernung zur Sonne von 400 pc und ist Teil der Riesen-
Molekularwolke Orion A. Der Orion-Nebel M 42 weist einen Durchmesser von etwa
einem Grad auf. In Abbildung 6.4 findet sich eine Darstellung der Orion A und Ori-
on B ecinschlieBenden Region im Lichte der dem Ubergang J = 1 — 0 entsprechen-
den CO-Linie (Abbildung nach Maddalena et al. (1986)). Grofie Teile der Orion-
Gaswolken liegen innerhalb des sogenannten Barnard’s Loop, einer ringsegmentférmi-
gen Struktur, die wahrscheinlich der Uberrest mehrerer vor einigen Millionen Jah-
ren explodierter Supernovae ist. Innerhalb von M 42 befinden sich zahlreiche junge
massive Sterne, die teilweise zum jungen offenen Sternhaufen NGC 1976, der bes-
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Abbildung 6.3: In dieser Himmelskarte sind die 95 %-Fehlerellipsen der EGRET-Quellen
3EG 024146103 und 3EG 022946151 und der COS-B-Quelle 2CG 135+1 (durchgezogene
Kreise) sowie die Ausdehnung des jungen offenen Sternhaufens IC 1805 (graue gefiillte Fléiche)
dargestellt. Weiterhin sind die Positionen des Sternes LST+61 303 und der Sterne HD 15570
und HD 15558 (innerhalb des Sternhaufens) mit Sternen gekennzeichnet. Die Position der
Rontgen-Quelle 4U 0241461 (= QSO 0241 = 1ES 0241+622) ist mit einem Kreuz gekennzeich-
net. Die Ereignisweise Winkelauflosung der HEGR A-System-Teleskope ist an den Tracking-
Positionen der beiden Beobachtungen jeweils als gestrichelter Kreis eingezeichnet.

ser unter dem Namen Orion-Sternhaufen bekannt ist, gehoren. Beobachtungen des
Orion-Sternhaufens mit dem Rontgen-Satelliten Chandra ergaben iiber 1000 Sterne,
die im Rontgenbereich emittieren und deren Masse zwischen 0.05 Mg und 50 Mg liegt
(Garmire et al. 2000). Neben dem prominenten Orion-Sternhaufen befinden sich in
der Ndhe von M 42 die offenen Sternhaufen NGC 1977, NGC 1980 und NGC 1981.
Die Orion-Gaswolken wurden mit dem Satelliten-Experiment EGRET im MeV/GeV-
Energiebereich beobachtet. Fiir eine Energie E > 100 MeV wurde eine Emissivitdt von
(1.6540.11) x Photonen 10726 s~ sr~! gemessen. Die hochste Intensitdt wurde hier-
bei aus der Richtung von Orion B beobachtet. Die beobachtete Strahlung lafit sich
durch ein einfaches Modell fir diffuse Emission beschreiben (Digel et al. 1999). Ei-
ne Extrapolation dieses Modells in den TeV-Energiebereich unter der Annahme ei-
nes Potenzgesetz-Spektrums mit einem Spektralindex von o = 2.7 ergibt eine Fluf3-
abschitzung von etwa 107'® Photonen cm™2s™! oberhalb von 1TeV (Pohl 2001). Ein
Flul dieser Groflenordnung liegt bei realistischen Beobachtungszeiten auflerhalb der
Reichweite der Sensitivitdt des HEGRA-Experimentes. Eine andere Moglichkeit zur
Erzeugung von TeV-vy-Strahlung besteht jedoch in der Ausbildung von Schockfron-
ten an der Grenze zwischen den Sternwinden der jungen massiven Sterne und dem
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dichten Medium von M 42 und der umliegenden Gaswolke. Mit zahlreichen massiven
jungen Sternen in offenen Sternhaufen und einem dichten interstellaren Medium ist
M 42 ein guter Kandidat fiir die Entstehung von 4-Strahlung aus dem 7°-Zerfall. Wei-
terhin macht die geringe Entfernung des Orion-Nebels zum Sonnensystem das Objekt
zu einem interessanten Kandidaten fiir die Beobachtung im TeV-Energiebereich. Be-
obachtungen von M 42 mit den HEGRA System-Teleskopen wurden im Jahre 2001
vorgeschlagen und durchgefiithrt (Tluczykont 2001a). In Abbildung 6.5 ist die Him-
melsregion um M 42 dargestellt. Die HII-Region M 42 ist als graue Fléche dargestellt
und die offenen Sternhaufen sowie das Blickfeld der HEGRA-Beobachtungen um M 42
(ON-Region) sind als durchgezogene Kreise eingezeichnet. In der ON-Region befindet
sich der helle Stern Ori iota. Solch ein heller Stern fiithrt zu erhohten Triggerraten der
jeweils ausgeleuchteten Kamerapixel. Diese Kamerapixel werden daher wéhrend der
Datennahme dynamisch aus dem Trigger genommen, um falsche Zwei-Pixel-Ereignisse
zu vermeiden. Ein solcher blinder Fleck in der Kamera kann dazu fithren, dafl die Akzep-
tanz im Bereich um den Stern herum abféllt. Dieser Effekt macht sich jedoch erst bei
groflen Datensdtzen mit langen Beobachtungszeiten bemerkbar. Zusammen mit den
Beobachtungen von M 42 wurden auch Beobachtungen einer Vergleichsregion (OFF-
Region) vorgeschlagen. Diese Region ist ebenfalls in Abbildung 6.5 eingezeichnet und
wurde so ausgewihlt, dafl sich im Blickfeld der OFF-Region an der gleichen Position
wie im Blickfeld der ON-Region der Stern Ori eta befindet, der eine dhnliche Helligkeit
wie Ori iota aufweist. Aufgrund schlechter Wetterverhéltnisse wihrend der Sichtbar-
keitsperiode von M 42 wurden lediglich 2 Stunden ON-Daten und 40 Minuten OFF-
Daten aufgenommen. Ein Uberschuss in den ON-Daten an der Position des variablen
Sterns V* V785 Ori bei einer vorlaufigen Analyse motivierte weitere, auf diesen Stern
zentrierte Beobachtungen, die jedoch wiederum aufgrund schlechter Wetterverhéltnisse
lediglich 1.3 Stunden Beobachtungszeit erbrachten. Neben dem Ausfall eines GroBteils
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der geplanten Beobachtungen erfiillen von den genommenen M 42-Daten nur ein Drit-
tel (2 Runs) die in Abschnitt 4.2.1 aufgestellten Qualitétskriterien. In Tabelle 6.2 sind
die Runs des M 42-Datensatzes zusammen mit ihrer Rate (System-Triggerrate) und
der erwarteten Rate aufgelistet. Die Ergebnisse der Analyse des gesamten Datensatzes
werden in Abschnitt 6.3.3 vorgestellt.

Run-Nummer Dauer golden fraction gemessene Rate erwartete Rate

[min] %) [H] (1]
M 42
26885 20 99.3 3.3 12.1
26887 20 99.8 3.3 12.4
26920 20 99.7 3.2 12.1
26921 20 99.6 3.2 12.3
26951 20 96.8 13.6 12.2
26952 20 96.6 13.7 12.3
V785
29914 20 94.0 13.0 12.3
29926 20 94.5 13.8 11.9
29927 20 86.9 13.6 12.3
29928 20 70.1 10.8 12.8

Tabelle 6.2: System-Triggerraten der ON-Beobachtungen auf M 42. Nach vorldufigen, posi-
tiven Analyseergebnissen an der Position des variablen Sterns V* V785 Ori in den M 42-Daten
wurde dieser Stern direkt beobachtet (V785-Datensatz).
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6.3 Ergebnisse der Analyse der Galaktischen Ob-
jekte

Die in diesem Abschnitt vorgestellten Ergebnisse wurden unter Verwendung der in
Abschnitt 4.2 eingefithrten Analysemethoden erzielt. Fiir jedes Objekt werden die Er-
eignisstatistik (Ereigniszahlen und Signifikanz) sowie die oberen Grenzen auf den inte-
gralen Fluf} bei einem Vertrauensniveau von 99 % in Einheiten des Krebs-Nebel-Flusses
(FEZ%(E > Eg,)) und in Einheiten von Photonen cm™2 s (®5% (E > Eq,)) angegeben.
Bei den jeweils angefiihrten statistischen Fehlern handelt es sich um die der Signifikanz
der Beobachtung entsprechenden Fehler. In einem 3 Grad durchmessenden Gesichtsfeld
um das jeweilige Objekt herum wurde eine Gitterfeldsuche unter Verwendung des Tem-
plate-Untergrundmodells durchgefiihrt. Hierbei wurden sowohl die Standard- als auch
die in Abschnitt 5.2.2 eingefiihrten, auf steile Photonspektren optimierten S5-Schnitte
verwendet. Die Anwendung der S5-Schnitte ist dadurch motiviert, dal im Rahmen
von m’-Zerfallsmodellen steile Photonspektren erwartet werden kénnen (vgl. hierzu
Abschnitt 6.4 und Abbildung 6.18). Die Angabe eines einzigen a-Faktors ist im Falle
der im Rahmen dieser Arbeit verwendeten Standardanalyse nicht mdéglich, da fiir jede
Teleskopmultiplizitdt unterschiedliche Schnitte verwendet werden und somit auch un-
terschiedliche a-Faktoren vorliegen (vgl. Abschnitt 4.2.4). Der angegebene Wert aN g
bezieht sich im Falle der Standardanalyse auf die Summe ), aiNng. Hierbei liegen die
Werte «; typischerweise bei 0.08 bis 0.2. In den folgenden Unterabschnitten werden die
Ergebnisse fiir die einzelnen beobachteten Objekte dargestellt. Bei den aus der Git-
terfeldsuche (Template-Modell) erhaltenen Ereigniszahlen kann dagegen ein a-Faktor
angegeben werden, da in diesem Fall keine dynamischen Schnitte verwendet werden
(siche Tabelle 4.3, Seite 57 sowie Tabelle 5.2, Seite 69). In Unterabschnitt 6.3.4 werden
die Ergebnisse zusammengefafit. Im Anschlul an diesen Abschnitt werden die Ergeb-
nisse des jungen offenen Sternhaufens Berkeley 87 mit Modellvorhersagen verglichen
(Abschnitt 6.4).

6.3.1 Berkeley 87

Die Verteilung der quadrierten Winkelabstédnde (vgl. Abbildung 4.5) aus der Richtung
des jungen offenen Sternhaufens Berkeley 87 ist in Abbildung 6.6 fiir den 10.3 h umfas-
senden Datensatz dargestellt. Die Verteilung aus der Signalregion stimmt im Rahmen
der statistischen Fehler mit der Untergrundverteilung aus der Vergleichsregion iibe-
rein. Die Ereigniszahlen fiir Signal- und Untergrundregion ergeben sich zu N,, = 22
und aNy.g = 28, woraus sich eine Signifikanz von S = —1.1 ¢ errechnet. Die gegen sta-
tistische Fluktuationen gegléttete Signifikanz (Gleichung 4.3, Seite 54) betréigt (S) =
0.70. Bei einem mittleren Zenitwinkel von 22.8 Grad ergibt sich bei den verwende-
ten Schnitten eine Energieschwelle von 0.90 TeV (siehe Abschnitt 5.2.3). Die oberen
Grenzen auf den integralen Flufl aus der Richtung von Berkeley 87 ergeben sich zu

FOR(E > 0.90TeV) = 0.05 Crab
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Diese Ergebnisse sind in Anbetracht der verbesserten Analysemethode und der hin-
zugewonnenen Daten aus dem Jahr 2002 mit den friither verdffentlichten Ergebnissen
kompatibel (Tluczykont 2000b, 2001b). Eine Anwendung der Kolmogorov- und Prahl-
Tests auf ausbruchartiges Verhalten ergibt mit 0.3 ¢ und —0.3 ¢ keine Anzeichen fiir
ausbruchartige Variabilitat.

Eine Signalsuche im 3 Grad durchmessenden Gesichtsfeld mit den in
Abschnitt 4.2.7 eingefiihrten Gitterfeldsuchen ergibt keinen signifikanten Uberschuf.
Eine Signifikanzkarte aus der Gitterfeldsuche mit dem Template-Untergrundmodell
ist in Abbildung 6.7 dargestellt. Ebenfalls dargestellt ist die Verteilung der Signifi-
kanzen der 1225 Gitterfeldpunkte aus dem Gesichtsfeld. Die Anpassung einer Gauf3-
Kurve macht die sehr gute Ubereinstimmung mit der Erwartung im Falle einer reinen
Untergrundmessung deutlich. Aus der hier verwendeten Gitterfeldsuche mit dem un-
abhingigen Template-Untergrundmodell ergeben sich an der Position von Berkeley 87
die Ereigniszahlen N,, = 33 und aN,g = 38 (o = 0.1570, S = -0.70). Aufgrund des
weicheren Winkelschnittes bei Verwendung des Template-Modelles zur Bestimmung
des Untergrundes (Tabelle 4.3) ergeben sich aus der hier verwendeten Gitterfeldsuche
im Vergleich zur Standardanalyse hohere Ereigniszahlen. Eine Untersuchung des Ge-
sichtsfeldes unter Verwendung der auf steile Photonspektren optimierten S5-Schnitte
(Abschnitt 5.2.2) zeigt ebensowenig einen signifikanten UberschuB. Das Gesichtsfeld
sowie die Verteilung der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld unter Verwendung der
S5-Schnitte sind in Figur 6.7 auf der rechten Seite abgebildet.
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Abbildung 6.7: Gitterfeldsuchen im Gesichtsfeld (3 Grad Durchmesser) um Berkeley 87
fiir Standard- (links) und S5-Schnitte (rechts). Im oberen Teil dieser Abbildung sind die
Signifikanzkarten des Gesichtsfeldes um Berkeley 87 dargestellt. Die Verteilungen der Signi-
fikanzen aus den Gesichtsfeldern sind unten dargestellt. Es wurde das Template-Modell zur
Bestimmung des Untergrundes verwendet. Die Verteilungen der Signifikanzen aus dem Ge-
sichtsfeld wurden mit einer Gaufl-Kurve mit eingeschrénkten Parametern (Mittelwert P2 =
0.00 £ 0.01, Breite P3 = 1.0 #+ 0.1) angepafit (fette Linie). Eine Gaufl-Kurvenanpassung mit
freien Parametern ist ebenfalls eingezeichnet (graue Fliche). Es ist keine Abweichung von
der Untergrunderwartung zu beobachten.



6.3. ANALYSEERGEBNISSE 89

6.3.2 IC1805 und CG135+1.QS00241

Aus den direkten Beobachtungen auf den jungen offenen Sternhaufen IC 1805 un-
ter Verwendung der Standardschnitte ergeben sich die Ereigniszahlen N,, = 27 und
aNeg = 39, mit den Signifikanzen S = <S> = -2.00. Der mittlere Zenitwinkel der Be-
obachtung von 34.8 Grad entspricht einer Energieschwelle von 1.18 TeV. Die Af2-Ver-
teilung der rekonstruierten Ereignisse aus der Richtung von IC 1805 ist in Abbildung 6.8
dargestellt. Bei einer gesamten Beobachtungszeit von 15.3 Stunden ergeben sich obere

50
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Eine Anwendung der statistischen Tests auf ausbruchartiges Verhalten (Kolmogorov-
und Prahl-Tests) ergibt mit —0.3 ¢ und 0.4 0 keine Anzeichen fiir eine ausbruchartige
Variabilitit in den Daten.

In den Signifikanzkarten der Gesichtsfelder von 1C 1805 (Abbildung 6.9) und von
CG135+1.QS00241 (Abbildung 6.10) sind weder an der Position von IC 1805 noch im
iibrigen Gesichtsfeld signifikante Uberschiisse vorhanden. Die Hiaufigkeitsverteilungen
der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld stimmen mit der Nullhypothese iiberein. Um
den Uberlapp der 34.3h (nach Qualitétsschnitten) umfassenden CG135+1_.QS00241-
Beobachtung mit den Beobachtungen von IC 1805 auszunutzen, wurde hier das Ge-
sichtsfeld von 3.0 auf 3.5 Grad Durchmesser erhoht, so daf§ der junge offene Sternhau-
fen IC 1805 im Gesichtsfeld enthalten ist. An der Position von 1C 1805 ergeben sich
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Abbildung 6.9: Links: Signifikanzkarte im Gesichtsfeld um IC 1805. Rechts: Verteilung der
Signifkanzen aus dem Gesichtsfeld. Es ist kein signifikant von den zu erwartenden statisti-

schen Fluktuationen abweichender Uberschuf8 zu sehen. Die Darstellung folgt derjenigen von
Abbildung 6.7.
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Abbildung 6.10: Untersuchung des Gesichtsfeldes der Beobachtung CG135+1_QS00241
unter Verwendung des Template-Modells zur Bestimmung des Untergrundes. Links ist eine
Signifikanzkarte des Gesichtsfeldes der Beobachtung dargestellt. Rechts ist die Verteilung
der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld abgebildet. Es ist kein Uberschufl vorhanden. Zu den
Anpassungen vgl. Abbildung 6.7.

aus diesen Beobachtungen die Ereigniszahlen N, = 61 und aN,s = 58, was bei einem
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a-Faktor von o = 0.1468 einer Signifikanz von 0.3 ¢ entspricht. Fafit man beide Da-
tensdtze zusammen, so ergibt sich eine Gesamtbeobachtungszeit von 49.6 h bei einem
mittleren Zenitwinkel von 35.1 Grad (Ey,, = 1.19TeV). Die aus diesem Gesamtdaten-
satz berechneten oberen Grenzen auf den integralen Fluf} liegen bei

FSX(E > 1.19TeV) = 0.05 Crab

PN (B > 1.19TeV) = 0.64 - 10712 Photonen cm ™2 s~}

Eine Anwendung der S5-Schnitte auf die IC 1805- und CG135+1_QS00241-Daten er-
geben die in Abbildung 6.11 gezeigten Signifikanzkarten und -Verteilungen. Inner-
halb der Gesichtsfelder ist kein signifikant von der Untergrunderwartung abweichender
UberschuB zu beobachten. Im Gesichtsfeld der CG135+1.QS00241-Daten betrigt die
hochste Signifikanz in einem einzelnen Bin 4.10. Da dieses Bin (a, ~ 2.91h § =
63.1 Grad) sich in einem groferen Bereich erhohter Signifikanz (oberer rechter Rand
des dargestellten Gesichtsfeldes) befindet und die Verteilung der Signifikanzen insge-
samt leicht verbreitert erscheint, ist dieser Uberschuf8 wahrscheinlich nicht auf ein reales
Signal zuriickzufiihren.
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Abbildung 6.11: Oben: Signifikanzkarten aus der Gitterfeldsuche unter Verwendung
der Template-Methode und der S5-Schnitte fiir IC1805 (links) und CG135+1.QS00241
(rechts). Unten: Verteilungen der Signifikanzen aus den Gesichtsfeldern. Auch nach An-
wendung der S5-Schnitte ist kein signifikanter Uberschu8 zu beobachten. Das Gesichtsfeld
der CG135+1_QS00241-Beobachtungen erscheint insgesamt inhomogener und weist stérkere
Fluktuationen auf. Die Verteilung der Signifikanzen ist gegeniiber der Erwartung im Falle
rein statistischer Fluktuationen etwas verbreitert.
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6.3.3 Der Orion-Nebel: M 42 und V785

Die Beobachtungskampagne auf den Orion-Nebel M 42 wurde im ON/OFF-Beobach-
tungsmodus durchgefiihrt. Bei einem mittleren Zenitwinkel von <19> = 36.1 Grad ergibt
sich eine Energieschwelle von Ei,, = 1.07 TeV. Wie bereits in Abschnitt 6.2 erwahnt,
wurde in einer vorldufigen Analyse der M42-Daten an der Position des variablen Sterns
V*V7850ri ein Uberschuf gemessen, der daraufhin die Beobachtung dieser Position
im wobble-Modus motivierte (V785-Daten). Der mittlere Zenitwinkel der V785-Daten
liegt bei <19> = 43.8 Grad, woraus eine Energieschwelle E,, = 1.45TeV folgt. Die Ener-
gieschwellen sind in diesem Fall fiir Standard und S5-Analyse identisch, da bei der
Standardanalyse fiir M 42 auch 2-Teleskopereignisse zugelassen werden (siehe weiter
unten). Da innerhalb des Gesichtsfeldes mehrere Objekte fiir eine Analyse von Inter-
esse sind, eignen sich die Gitterfeldsuchen am besten zur Darstellung der Ergebnisse.
Zur Analyse der im Gesichtsfeld der Beobachtungen enthaltenen jungen offenen Stern-
haufen werden je nach Ausdehnung des Objektes die aus Abbildung 5.15 (Seite 76)
hervorgehenden Winkelschnitte verwendet.

Problempunkte der Analyse von M42 und V785: Die in der Standard-Analyse
verwendeten Methoden erfordern eine ausreichende Anzahl von Ereigniszahlen. Da nur
zwei Runs des M42-Datensatzes und 3 Runs des V785-Datensatzes die Qualitétskri-
terien erfiillen (Tabelle 6.2), liegt in beiden Féllen keine ausreichende Statistik vor.
Um dennoch die Standardanalyse verwenden zu konnen, wurden zur Erhohung der Er-
eigniszahlen die Zwei-Teleskopereignisse mitberiicksichtigt und der Kernortschnitt von
300m auf 600 m gesetzt. Die Aufweichung des Kernortschnittes ist in Bezug auf die
Sensitivitat unkritisch, da diese iiber einen weiten Bereich nahezu konstant mit dem
Kernortschnitt verlauft (vgl. Abbildung 4.16, Seite 47). Durch die Mitberticksichtigung
der Zwei-Teleskopereignisse ergibt sich in der Standardanalyse eine um 0.15 TeV nied-
rigere Energieschwelle. Der hellste Stern im Gesichtsfeld, tota Ori, verursachte bei der
Beobachtung einen stark erhohten Strom in ein bis drei Kamera-Pixeln. Diese Pixel
werden wihrend der Datennahme dynamisch aus dem Trigger ausgeschlossen. Dies hat
einen , blinden* Fleck im betroffenen Bereich zur Folge, was sich (wie bereits erwéhnt)
bei langen Beobachtungszeiten negativ auf die Akzeptanz rund um die Sternpositi-
on auswirkt. Im Falle der M 42- und V785-Beobachtungen ist dies jedoch aufgrund der
sehr kurzen Mef3zeit unkritisch. Auch die optische Emission des gesamten Orion-Nebels
fithrte wihrend der Beobachtungen zu leicht erhéhten Stromen in den ausgeleuchteten
Photomultipliern. In diesem Fall blieben die betroffenen Pixel jedoch im Trigger, da
die Strome fiir einen dynamischen Ausschlu3 zu niedrig waren, so daf§ leicht erhohte
Triggerraten im betroffenen Bereich vorlagen. Bei der Bestimmung des Untergrundes
anhand des Ring-Untergrundmodells kann dies zur Unterschétzung der Untergrund-
Ereigniszahl fiithren, da Signal- und Untergrundereignisse nicht im selben raumlichen
Bereich gezéhlt werden. Im Falle der M 42-Beobachtungen ist jedoch zu beachten, daf3
der vom Orion-Nebel ausgeleuchtete , heifle“ Bereich im Zentrum der Kamera liegt und
in guter Naherung die Form einer homogen leuchtenden Kreisscheibe hat. Betrachtet
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man eine Position innerhalb dieses Bereiches, so stellt man fest, dafl die zugehori-
ge Ring-Untergrundregion, die aus einem kamerakonzentrischen Ringsegment besteht
(vgl. Abbildung 4.11), ebenfalls in diesem Bereich liegt. Das gleiche gilt analog fiir
eine Position auferhalb des heiflen Bereichs. Somit kann davon ausgegangen werden,
dafl das Ring-Untergrundmodell zur Bestimmung des Untergrundes trotz der erhohten
Triggerrate im Zentralbereich der Kamera fiir den M42-Datensatz bedingt geeignet ist.
Im Falle der V785-Beobachtungen befindet sich der , heiffe“ Bereich nicht im Kamera-
zentrum, so dafl die Ring-Untergrundmethode fiir diesen Datensatz nicht geeignet ist.
Im Gegensatz zum Ring-Untergrundmodell ist beim Template-Untergrundmodell die
riumliche Ubereinstimmung zwischen Signal- und Untergrundregion gegeben, so daf
sich dieses Modell fiir die M 42- und V785-Datensétze am besten eignet. Im Folgen-
den werden beide Modelle zur Analyse des Gesichtsfeldes der M 42-Daten verwendet,
wéahrend die V785-Daten nur mit dem 7Template-Untergrundmodell analysiert werden.

Ergebnisse der Standardanalyse des M42-Datensatzes: Die Ergebnisse der
Gitterfeldsuchen mit Standardschnitten sind in Abbildung 6.12 dargestellt. Es ist kein
signifikant von den erwarteten statistischen Fluktuationen abweichender Uberschuf im
Gesichtsfeld zu erkennen. Die Ergebnisse der Analyse (Ereignisstatistik und obere Fluf3-
grenzen) an den Positionen der Sternhaufen NGC 1976 (=M 42), NGC 1977, NGC 1980
und NGC 1981 sind in Tabelle 6.3 zusammengefaflt. Zur Bestimmung der oberen Fluf}-
grenzen in Crab-Einheiten wurden die zu erwartenden UberschuBereigniszahlen einer
Quelle der Stéarke 1 Crab bei homogener, ausgedehnter Emission (Radius R) verwendet,
wie in Abschnit 5.2.4 dargestellt.

Objekt o, 5 R Ny aNg S FY% X%
[hrmin:s]  [mins]  [Grad]  [#] [#] [o] [Crab] [em 2s7]
NGC1976 05:35:17  -05:23:28  0.39  74.0 73.0 0.0 2.95 45.0
NGC1977 05:35:15 -04:53:12s <0.1 12.0 3.1 23 1.66 25.3
NGC1980 05:35:18  -05:56:00 0.12 14.0 11.6 0.6 1.37 20.9
NGC1981 05:35:12  -04:26:00 0.23 13.0 7.5 1.8 1.50 229

Tabelle 6.3: Ergebnisse der Analyse der im Gesichtsfeld der M 42-Beobachtung enthalte-
nen Sternhaufen (vgl. Abbildung 6.5). Neben den Namen der Sternhaufen sind die J2000-
Koordinaten und die Ausdehnung (Radius R) fiir jedes Objekt aufgefiihrt. In den Spalten
5 bis 9 sind die Ereigniszahlen Ny, und Nyg, die Signifikanz und die resultierenden oberen
Grenzen auf den integralen Flufl oberhalb von 1.07 TeV angegeben. Zur Bestimmung des Un-
tergrundes wurde das Template-Modell verwendet. Der a-Faktor der Beobachtung betrigt
0.1616. Die verwendeten Winkelschnitte richten sich nach dem Radius R, entsprechend der
in Abschnitt 5.2.4 ermittelten Abhéngigkeit.
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Abbildung 6.12: Signifikanzkarten im Gesichtsfeld der M 42-Beobachtungen (oben) unter
Verwendung des Ring-Untergrundmodells (links) und des Template-Modells (rechts). Die
Verteilungen der Signifikanzen aus den Gesichtsfeldern sind ebenfalls dargestellt (unten). Die
GauB-Kurvenanpassungen sind wie in Abbildung 6.7 beschrieben. Es ist keine signifikante
Abweichung von der Untergrunderwartung zu sehen.

Hinweis auf TeV-Gamma-Emission mit steilem Energiespektrum in den
M42-Daten: Nach Anwendung der auf steile Photonspektren optimierten Schnitte
(S5-Schnitte) verandert sich das Bild grundlegend. In Abbildung 6.13 sind die Signifi-
kanzkarten des M 42-Gesichtsfeldes unter Verwendung beider Untergrundmodelle und
der S5-Schnitte dargestellt. In einem etwa 0.4 Grad durchmessenden Bereich, 1.3 Grad
vom Kamerazentrum entfernt, ist ein deutlicher Uberschuf zu sehen. Das signifikanteste
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Bin in diesem Bereich weist mit 36.0 £+ 6.8 UberschuBereignissen eine Signifikanz von
5.3 0 auf. Die Ergebnisse der Gitterfeldsuche mit dem Template-Untergrundmodell zei-
gen einen UberschuB im selben Bereich, mit einer maximalen Signifikanz bei 4.0 0. Der
Unterschied zwischen beiden Messungen ist aufgrund des wesentlich gréfleren a-Faktors
des Template-Modells (o = 0.7745 im Gegensatz zu o = 0.0467) und der fehlenden
Zenitwinkelkorrektur im Falle des Ring-Untergrundmodells (vgl. Abschnitt 4.2.7) zu
erwarten. Zum Vergleich beider Ergebnisse mufi der gemessene Uberschuf in beiden
Himmelskarten an derselben Stelle betrachtet werden. Wéhlt man fiir diese Positi-
on das Maximalbin im Gesichtsfeld nach der Template-Methode, so ergeben sich mit
Uberschiissen von 37.0 + 7.7 (Ring, 4.8 o) und 48.0 + 12.0 ( Template, 4.0 o) konsistente
Ereigniszahlen aus beiden Suchmethoden. Eine Bestimmung des Schwerpunktes Py
des gemessenen Uberschusses ergibt die Koordinaten o, = 5h35m00s § = —6d32m35s
(Die Rektaszension wird hier zur Unterscheidung vom a-Faktor mit «, bezeichnet).
Verwendet man diese Koordinaten als Bezugspunkt zur Berechnung eines quadrierten
Winkelabstandes, so ergibt sich die in Abbildung 6.14 (oben) dargestellte Ankunfts-
richtungsverteilung. Ebenfalls dargestellt ist der Verlauf der zugehorigen kumulativen
Signifikanzverteilung (unten). Hierbei wurde das Template-Modell zur Abschétzung
des Untergrundes verwendet. Unter Beriicksichtigung der niedrigen Ereigniszahlen ist
die Verteilung mit einer signalartigen Anhédufung zu kleinen Winkelabstédnden gut ver-
triglich. An der Schwerpunktposition ergeben sich im Signalbereich (A#? < 0.04) die
Ereigniszahlen N,, = 107, aN.g = 62.7 und eine Signifikanz von 3.4c. Unter der
Annahme, dafB es sich bei dem Uberschuf um ein echtes Signal handelt, ergibt sich
ein FluB von etwa 3.0 Crab. Abbildung 6.15 zeigt die Verteilung der mscw-Werte der
UberschuBereignisse. Wie in Abschnitt 5.2.2 beschrieben, ist eine Verbreiterung der
Verteilung der mittleren skalierten Breiten und eine Anh&ufung bei kleineren mscw-
Werten aufgrund der gewéhlten S5-Schnitte zu erwarten. Beziiglich der photonischen
Natur der Ereignisse ist aufgrund der geringen Ereigniszahlen anhand dieser Verteilung
keine Aussage moglich.

Analyse des V785-Datensatzes mit Standard- und S5-Schnitten: Eine Ana-
lyse der V785-Daten mit den Standardschnitten und den S5-Schnitten ergibt die in
Abbildung 6.16 dargestellten Signifikanzkarten und Verteilungen. Die Energieschwel-
le fiir diese Beobachtung liegt bei 1.45TeV. Fiir den V785-Datensatz eignet sich das
Ring-Untergrundmodell nicht, da der Orion-Nebel sich nicht im Zentrum des Gesichts-
feldes befindet und so in den ringférmigen Untergrundregionen zu Fehlschiatzungen des
Untergrundes fithren kann (siche weiter oben). Zudem ist die Position des durch den
Orion-Nebel in der Kamera ausgeleuchteten Bereichs fiir Runs mit unterschiedlichem
Vorzeichen des 0.5 Grad messenden Versatzes (wobble-Modus) nicht identisch. Da-
her werden die V785-Daten nur anhand der Gitterfeldsuche mit dem Template-Modell
analysiert. Im Bereich des in den M42-Daten gemessenen Uberschusses ist in diesem
Datensatz keine signifikante Abweichung von der Untergrunderwartung zu sehen. An
der Schwerpunktposition Py ergeben sich aus den V785-Daten unter Verwendung der
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Abbildung 6.13: Signifikanzkarten nach Anwendung der auf steile Photonspektren opti-
mierten S5-Schnitte. Im oberen Teil dieser Abbildung sind die Signifikanzkarten im Ge-
sichtsfeld der M 42-Beobachtungen unter Verwendung des Ring- (links) und des Template-
Untergrundmodells (rechts) dargestellt. Die entsprechenden Verteilungen der Signifikanzen
sind im unteren Teil der Abbildung dargestellt. Die Anpassungen wurden wie in den bisheri-
gen Abbildungen durchgefiihrt. Zentriert um die durch den weiflen Kreis markierte Position
Py ist mit beiden Untergrundmethoden ein Uberschufl zu sehen, der auf eine Emission in
der Nihe der Schwelle (Eg,, = 1.07 TeV) mit sehr steilem Spektrum (8 > 4) hindeutet (siehe
Text).

S5-Schnitte die Ereigniszahlen N, = 101, o Nog = 101.5 (—0.5 £ 14.0 UberschuBereig-
nisse). Die Ergebnisse aus den Gesichtsfeldern der M 42- und V785-Beobachtungen sind
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Abbildung 6.14: Oben: Verteilung der quadrierten Winkelabsténde an der Schwerpunktpo-
sition Poy des Uberschusses in den M 42-Daten. Zur besseren Visualisierung des Uberschusses
ist die Verteilung zusétzlich mit einem groben Binning dargestellt (Eingefiigtes Bild, oben
rechts). Unten: Kumulative Signifikanz an der Schwerpunktposition. Hierbei wurden die auf
steile Photonspektren optimierten S5-Schnitte und das Template-Untergrundmodell verwen-
det. Bei dem als senkrechte, gestrichelte Linie eingezeichneten optimalen Schnitt ergibt sich
eine Signifikanz von 3.4 0.
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Non Noff « Non -« Noff S Spt
M 42: maximales Bin
Ring 81 942 0.0467 37.0 £ 7.7 4.8 2.9

Template 107 76 0.7745 48.0 &+ 12.0 4.0 1.9
M 42: Schwerpunktposition Pcy

Template 107 81 0.7745 444 4+ 13.0 34 1.0
V785: Schwerpunktposition Pcy

Template 101 101.5 0.9668 —0.5 + 14.0 0.0 0.0

Tabelle 6.4: Ereigniszahlen und Statistik im maximalen Bin der Template-Gitterfeldsuche
im Gesichtsfeld von M 42. Die Ereigniszahlen und Signifikanzen an der Schwerpunktposition
Pcom des Uberschusses sind ebenfalls aufgelistet. Weiterhin ist das Ergebnis der Analyse
der V785-Daten an der Position Py angegeben. Ein UberschuB ist nur im M 42-Datensatz
zu sehen. Zu den gemessenen Signifikanzen S sind ebenfalls die entsprechenden Post-Trial-
Signifikanzen Sp; angegeben.

in Tabelle 6.4 zusammenfassend dargestellt. Unter Beriicksichtigung des sogenannten
Post-Trial-Faktors (vgl. Abschnitt 4.2.7) ergeben sich die in der letzten Spalte aufge-
listeten Post-Trial-Signifikanzen Spy.

Interpretation: Bei M42 und V785 handelt es sich mit 0.7h resp. 1.0h Beobach-
tungszeit nach Qualitédtsschnitten um Datensédtze mit duflerst geringer Statistik. Daher
sind Fluktuationen zu erwarten und eine Bewertung des Uberschusses ist schwierig. Die
im Folgenden angestellten Uberlegungen gelten nur unter der Voraussetzung, daB es
sich bei dem gemessenen UberschuB um ein reales Signal handelt.

Da ein deutlicher Uberschuss nur im M 42-Datensatz vorhanden ist, kénnte es sich
um eine variable Emission handeln. Anhand einer einfachen Simulationsrechnung kann
fiir die vorliegenden Ereigniszahlen unter der Annahme einer konstanten Emission eine
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Abbildung 6.16: Gitterfeldsuchen im V785-Gesichtsfeld. Zur Bestimmung des Untergrun-
des wurde das Template-Modell verwendet. Auf der linken Seite sind Signifikanzkarte und
-Verteilung nach Standardschnitten abgebildet. Auf der rechten Seite sind die Ergebnisse
nach Anwendung der S5-Schnitte dargestellt.

Zufallswahrscheinlichkeit von weniger als 2% fiir das Auftreten der beobachteten unglei-
chen Ereigniszahlen berechnet werden. Eine rein statistische Fluktuation zur Erkldrung
des Unterschiedes zwischen beiden Datensétzen erscheint daher unwahrscheinlich. Be-
trachtet man jedoch die Energieschwelle der V785-Beobachtung, so stellt man fest, daf3
diese um etwa 0.4 TeV hoher liegt, als die Schwelle der M 42-Beobachtungen. Falls es
sich tatsdchlich um eine Emission mit sehr steilem Spektrum handelt, ist zu erwarten,
daB in den V785-Daten (mit einer hoheren Schwelle) kein Uberschufl mehr zu sehen ist:
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Unter der Annahme eines Energiespektrums mit Potenzgesetzform mit Spektralindex
G mufl aufgrund der hoheren Energieschwelle ein um den Faktor

(&)
Ey

geringerer Uberschuf8 im Datensatz mit der héheren Energieschwelle (E;) erwartet
werden. Mit E; = 1.07TeV, E; = 1.45TeV und g = 5 ergibt sich F' ~ 0.22. Geht
man von einer Uberschuﬁereigniszahl von Ny, — Nog = 44 bei Eqy,, = 1.07 TeV (M 42-
Daten) aus, so wiirde man bei einem Spektralindex von 8 = 5.0 in den V758-Daten
einen Uberschuf von N,, — Nog = 44 x F =~ 10 erwarten. Diese Zahl stimmt im
Rahmen der statistischen Fehler mit der UberschuBereigniszahl (—0.5 #+ 14.0) aus
den V785-Daten iiberein. Der Spektralindex mufl bei mindestens 4.0 liegen, um im
Rahmen des 1 o-Fehlers mit den V758-Beobachtungen iibereinzustimmen. Daher kann
geschlossen werden, dafl die M42- und V785-Beobachtungen nicht im Widerspruch
zueinander stehen und eine konstante Emission mit sehr steilem Spektrum (8 > 4) mit
den Beobachtungen iibereinstimmt. Ein solches Spektrum ist in der TeV-Astronomie
bislang nicht beobachtet worden. aufgrund der geringen Statistik kann eine Fluktuation
zur Erklirung des Beobachteten Uberschusses jedoch nicht ausgeschlossen werden.

Unter der Annahme, daB der Uberschuf einem realen Signal entspricht, stellt sich
die Frage, ob eine Identifikation mit einem bei anderen Wellenlédngen beobachteten
Objekt maglich ist. Ein Blick auf die dem Uberschuf entsprechende Himmelsregion (0.3
Grad um die Position «, = 5h35m00s, 6 = -6d32m35s herum) mit Hilfe der 6ffentlich
zuganglichen astronomischen Datenbank SIMBAD ergibt eine Liste von 415 bekannten
Objekten. Darunter 10 Rontgen-Quellen, 10 Radio-Quellen, 1 Maser, 29 sogenannte
Flaring Stars, 80 Herbig-Haro-Objekte? sowie 66 in Haufen oder Nebeln lokalisierte
Sterne. Sowohl ein Galaktischer als auch ein extragalaktischer Ursprung einer Emission
im TeV-Energiebereich sind denkbar. Weiterhin befindet sich die Position innerhalb des
Barnard’s Loop, so da8 auch eine Wechselwirkung des Supernova-Uberrestes mit der
Orion A-Molekularwolke moglich ist.

3Herbig-Haro-Objekte sind Verdichtungen in bipolaren Sternwinden, die Geschwindigkeiten von
einigen 100km/s aufweisen
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6.3.4 Zusammenfassung der Ergebnisse der GGalaktischen Ob-
jekte

Die Datensétze der Beobachtungen von Berkeley 87, IC 1805, CG1354+1_QS00241, M 42
und V785 wurden mit den in Abschnitt 4 dargestellten Methoden analysiert. Unter
Verwendung der Standardschnitte ist in keinem dieser Datensétze ein signifikanter
UberschuB gemessen worden. Die Anwendung der in Abschnitt 5.2.2 entwickelten S5-
Schnitte ergibt im Gesichtsfeld der M 42-Beobachtung einen Uberschuf8 mit einer Signi-
fikanz von S = 4.0 (Sp; = 1.90). An der Schwerpunktposition Py des Uberschusses
(a = 5h35m00s, 0 = -6d32m42s) ergibt sich eine Signifikanz von 3.4 0. An derselben
Position ist in den V785-Daten kein signifikanter Uberschu8 vorhanden. Unter der An-
nahme eines steilen Photonspektrums mit einem Spektralindex 3 > 4.0 sind beide
Ergebnisse unter Beriicksichtigung der um etwa 0.4 TeV hoheren Energieschwelle der
V785-Beobachtung miteinander vertriaglich. Aufgrund der geringen Beobachtungszeit
des M 42-Datensatzes kann eine statistische Fluktuation zur Erklarung des gemessenen
Uberschusses an der Position Pcy nicht ausgeschlossen werden.

In Tabelle 6.5 sind die wichtigsten in dieser Arbeit erzielten Ergebnisse zu den
Galaktischen Objekten zusammenfassend aufgefiihrt.

Objekt Non « Noff t S SKol/ Prahl Etnr F%gg’ q’%gg’
[#]  [#  [b] o] [0] [TeV] [Crab] [10~"yem~?s1]
Berkeley 87
22 28 11.3 -1.1  0.3/-0.3 0.90 0.05 0.98
IC 1805
(1) 27 39 15.3 -2.0 -0.3/0.4 1.18 0.06 0.79
2) 41 37 343 06 — 120  0.08 1.08
(1)+(2) 68 76 496 -0.8 = — 119 0.05 0.64
M 42
NGC1976 74 73 0.7 0.0 1.07 2.95 45.0
NGC1977 12 3.1 07 23 1.07 1.66 25.3
NGC1980 14 11.6 0.7 0.6 1.07 1.37 20.9
NGC1981 13 7.5 0.7 1.8 1.07 1.50 22.9
Pcm 107 62.7 0.7 3.4 1.07 3.00* 34.4*
V758
Poum 101 101.5 1.0 0.0 — 1.45 3.35 27.0

Tabelle 6.5: Ergebnisiibersicht zur Analyse der in dieser Arbeit behandelten Galaktischen
Ojekte. Von links nach Rechts sind aufgefiihrt: Objekt, Signal- und Untergrundereignis-
se, Beobachtungszeit, Signifikanz S, Signifikanzen Sk, pran flir ausburchartiges Verhalten,
Energieschwelle sowie obere Grenzen in Krebs-Nebel-Einheiten (F%gg’) und in Einheiten von
Photonen cm 2 s_l(q)?fg) ). Die mit einem ,,** markierten Zahlen sind keine oberen Grenzen
sondern Fluwerte. Der Gesamtdatensatz fiir IC 1805 (1)4(2) ergibt sich aus den direkten
Beobachtungen (1) und den aus dem Gesichtsfeld der CG135+1_-QS00241 gewonnenen Er-
gebnisse (2).
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6.4 Modellvorhersagen fiir ein Photonspektrum aus
dem 7'-Zerfall mit dem Programm stellar

Die Entstehung von Gamma-Strahlung iiber den Zerfall neutraler Pionen aus hadro-
nischen Wechselwirkungen von schockfrontbeschleunigten Hadronen in jungen offenen
Sternhaufen wurde von Manchanda et al. (1996) diskutiert. In diesem Abschnitt wird
eine auf diesem Szenario basierende Modellierung (stellar) eingefithrt und mit den in
dieser Arbeit erzielten Ergebnissen sowie mit Beobachtungen des EGRET-Satelliten
verglichen. Hierbei wird vorausgesetzt, dafl die Beobachtungen allein durch das hier ver-
wendete hadronische Modell beschrieben werden kénnen. Der Argumentation von Man-
chanda et al. (1996) folgend wird diese Annahme durch die Beobachtung gestiitzt, dafl
der Beitrag leptonischer Prozesse (Bremsstrahlung und inverse Compton-Streuung von
Elektronen) zur Erklarung der beobachteten, diffusen Galaktischen Gamma-Strahlung
oberhalb von 70 MeV gegeniiber dem 7%-Zerfall vernachlissigbar ist (Sacher & Schoen-
felder 1983; Fichtel & Kniffen 1984).

6.4.1 Das im Programm stellar verwendete Modell

Die Beschleunigung von geladenen Teilchen in Schockfronten wird auch als Fermibe-
schleunigung 1. Art bezeichnet. Das resultierende differentielle Energiespektrum der
beschleunigten Hadronen folgt einem Potenzgesetz der Form dN/dE = Ng x E~¢ (siehe
hierzu z.B. Pohl (2002)). In diesem Abschnitt soll von einem hadronischen Energiespek-
trum mit gegebenem Spektralindex «, einer Maximalenergie E, ., und einem néher zu
bestimmenden Skalierungsfaktor Ny ausgegangen werden. Im folgenden Paragraphen
wird nach Stephens & Badhwar (1981), ausgehend von dem Wirkungsquerschnitt fiir
die inklusive Produktion von neutralen Pionen in Proton-Proton-Wechselwirkungen,
ein Spektrum fiir die Produktion von Gamma-Strahlung aus dem Zerfall der neutralen
Pionen hergeleitet. Die im Folgenden beschriebenen Schritte wurden im Rahmen dieser
Arbeit in Form des Programmes stellar implementiert, das fiir gegebene Parameter «,
Emax und Ny differentielle und integrale Modellspektren berechnet. Eine solche Model-
lierung mit dem Ziel, integrale FluBvorhersagen fiir den jungen offenen Sternhaufen
Berkeley 87 zu treffen, wurde zuerst von Giovanelli et al. (1996) durchgefiihrt. Die
aus der Modellierung resultierenden integralen Spektren wurden von den Autoren zu
diesem Zweck mit bekannten Daten aus dem zweiten EGRET-Katalog einer mit dem
jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87 assoziierten Quelle skaliert. In der vorliegenden
Arbeit wurde im Gegensatz dazu statt einer Skalierung mit integralen Daten eine An-
passung der Modellierung an die differentiellen Daten des EGRET-Satelliten und der
in dieser Arbeit berechneten oberen Flufigrenze der HEGRA-Beobachtungen durch-
gefiihrt. Durch diese Vorgehensweise ist es moglich, die einflieBenden Modellparameter
weiter einzuschrianken. In Abschnitt 6.4.2 wird diese Anpassung vorgestellt.
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Herleitung des Photonspektrums: Die hier vorgestellte Berechnung eines Emis-
sionsspektrums fiir Gamma-Strahlung aus dem 7%-Zerfall beruht auf einer Arbeit von
Stephens & Badhwar (1981). Im Folgenden wird bei der Darstellung der verwendeten
Groflen die Notation aus dieser Arbeit iibernommen. Stephens & Badhwar geben eine
Parametrisierung fiir den inklusiven invarianten Wirkungsquerschnitt (WQ) E d®c /dp?
fiir die Produktion von 7%-Mesonen mit Impuls p an (mit den Transversal- und Par-
allelkomponenten p, und py). Dieser Parametrisierung liegt eine Studie der inklusiven
Wirkungsquerschnitte fiir die Produktion geladener Pionen im Energiebereich zwischen
6 und 1500 GeV zugrunde (Badhwar et al. 1977), und sie hat die folgende Form:

Ed3o' — Af(E.) (1 — %) e BpL/(1+4m3/s) 6.1
d—pg = Af(Ey) (1 -x)% (6.1)
f(E,) = (1423E,2%)(1 —4m?/s)?
£ o= /) 0F +m)}
X = Pj/Phax
q = (Ci—Copr+Cspl)/y/144m2/s
A = 140
B = 543
Cl = 6.1
cC2 = 3.3
C3 = 06

Hierbei sind E, und m, die Energie und Masse des Protons, m, die Masse des neutra-
len Pions, /s die Schwerpunktenergie, pﬁ die Parallelkomponente des Pionenimpulses
im Schwerpunktsystem und p}, .. der im Schwerpunktsystem maximal zur Verfiigung
stehende Impuls. In einer neueren Arbeit von Blattnig et al. (2000) wurden unterschied-
liche Parametrisierungen des inklusiven invarianten WQs (BiiBer et al. 1973; Ellis &
Stroynowski 1977; Badhwar et al. 1977; Albrecht et al. 1998) untersucht. Die hier ver-
wendete Parametrisierung von Badhwar et al. (1977) beschreibt die Daten laut dieser
Studie gut. Der differentielle WQ fiir die Produktion von neutralen Pionen ergibt sich

aus: S ,
do(E., Ep) /arcsm Pmax/P d°o
— =2 E— |dd 6.2
dE, ", PL ™ qpe (62)
Ez%g’ = inklusiver invarianter WQ fiir 7°-Produktion (Gl. 6.1)
p Impuls des 7°
pPL Transversalimpuls des 7°
P ax maximaler Pionenimpuls im CM-System
Emissionswinkel

Mit dem aus Gleichung 6.2 berechneten Wirkungsquerschnitt fiir die Produktion von
neutralen Pionen in Proton-Proton Wechselwirkungen ergibt sich das 7%-Energiespek-
trum zu:
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E
max d ]_371-7 E _ _ _
qro(Er) = 47T77/ j(Ep)nH%dEp [em™3 57! GeV ™! (6.3)
0 T
j(Ey) = No-E;¢, differentielles Protonspektrum
Eonax maximale Protonen-Energie (Cutoff-Energie)
i Faktor zur Beriicksichtigung der Komposition der Hadronen

ny Anzahldichte der Hadronen

Durch Integration iiber alle Pionenenergien E, erhélt man schliefllich das differentielle
Energiespektrum q,(E,) fiir m-Zerfallsphotonen aus der Wechselwirkung von schock-
beschleunigten Hadronen mit dem interstellaren Medium:

> quo(Eq) -3 -1 -1
E,) =2 ———2dE,[ecm™ s GeV 6.4
(B =2 [ | | (6.4
B, = E,+m}/4E,

Die Integrationen nach Gleichung 6.2, 6.3 und 6.4 werden numerisch durchgefiihrt
und bilden das Programm stellar. Das resultierende differentielle Energiespektrum der
n0-Zerfallsphotonen (Gleichung 6.4) ist in Abbildung 6.17 links graphisch dargestellt.
Abbildung 6.17 rechts zeigt das integrale Energiespektrum, dafl durch die folgende Vor-
schrift gewonnen wird:

O(E, > E,) = / h Ay (E)dE! [em ™ s77] (6.5)

y

Skalierung mit Daten des EGRET-Satelliten Die Groflen Ny, n und ng in
Gleichung 6.3 konnen durch eine Skalierung des integralen Photonspektrums (Glei-
chung 6.4) mit Daten des EGRET-Satelliten angepafit werden. Der begrenzte Raum-
winkel der Beobachtung (Messung des Flusses, nicht der Emissivitéat) wird dadurch
ebenfalls berticksichtigt. Dieses Verfahren wurde bereits von Giovanelli et al. (1996)
angewendet. Die Autoren haben dabei das aus der Modellierung resultierende inte-
grale Energiespektrum der Photonen mit dem integralen Fluwert der EGRET-Quelle
2EG J2021+4-3716 aus dem zweiten EGRET-Katalog skaliert. Unter der Voraussetzung,
daB 2EG J2021+3716 und Berkeley 87 assoziiert sind, kann so in Abhéngigkeit der
Modellparameter ein integraler Flufl im TeV-Energiebereich vorhergesagt werden. Die
Ergebnisse dieser Modellierungen sind in Abbildung 6.18 graphisch dargestellt. In Gio-
vanelli et al. (1996) wird neben dem bei Stephens & Badhwar (1981) beschriebenen
Modell zusétzlich die Verletzung des Skalenverhaltens nach Wdowczyk & Wolfendale
(1979) mit einbezogen. Die resultierenden Energiespektren zeigen bei einer gegebenen
Maximalenergie der Protonen (E,.,) einen niedrigeren Fluf als ohne die Berticksich-
tigung der Verletzung. Der Einfluf der Verletzung des Skalenverhaltens in der Néahe
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Abbildung 6.17: Resultate des Programmes stellar. Links: Differentielles Energiespektrum
der 70-Zerfallsphotonen nach Gleichung 6.4. Rechts: Integrales Energiespektrum nach Glei-
chung 6.5. Die Kurven wurden mit einem willkiirlichen Faktor skaliert und sind in absoluten
FluBleinheiten dargestellt.

der Schwelle der HEGR A-Cherenkov-Teleskope (etwa 1 TeV) auf die maximale Proto-
nenenergie E., 148t sich aus den Ergebnissen von Giovanelli et al. (1996) abschétzen.
Betrachtet man den Verlauf der Modellvorhersagen mit und ohne Beriicksichtigung der
Verletzung des Skalenverhaltens bei E, .« = 10000 GeV in Abbildung 6.18, so ergibt
sich derselbe integrale Flufwert von 1072 Photonen cm =2 s !bei einer um den Faktor
3 niedrigeren Energie, wenn die Verletzung des Skalenverhaltens beriicksichtigt wird.

Eine mit dem HEGRA-AIROBICC-Detektor gewonnene obere Flufigrenze auf die
Emission von Berkeley 87 oberhalb von 20 TeV (,*“ in Abbildung 6.18) erlaubte es
bereits, die hochsten von Giovanelli et al. angenommenen Protonen-Maximalenergien
zu verwerfen (Prahl 1999). In einer fritheren Analyse des Berkeley 87-Datensatzes der
HEGRA-System-Teleskope ergab sich eine obere Grenze auf den integralen Flufl aus
der Richtung von Berkeley 87 (gefiillter Kreis), mit der alle von Giovanelli et al. (1996)
veroffentlichten Modellkurven verworfen werden konnten (Tluczykont 2000b). Die im
vorangehenden Abschnitt vorgestellten Ergebnisse sind mit der fritheren Analyse kom-
patibel. Um den Parameterraum des Modelles (Spektralindex a und Cutoff-Energie
Enax) besser und differenzierter einschréanken zu koénnen, als dies durch den Vergleich
der hier vorgestellten Messung mit den Ergebnissen von Giovanelli et al. (1996) moglich
ist, wurden fiir mehr als 5000 unterschiedliche Wertepaare von o und E,,,,, Modellvor-
hersagen berechnet und mit allen zur Verfiigung stehenden Daten verglichen. Die Er-
gebnisse dieser Modellierungen und des Vergleichs sind Gegenstand des nun folgenden
Abschnittes.
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Abbildung 6.18: Extrapolation des integralen Energiespektrums der EGRET-Quelle
2EG J2019+4-3719 zu hoheren Energien mittels Flulvorhersagen durch die Modellierung von
70-Zerfallsphotonen aus Proton-Proton-Wechselwirkungen aus Giovanelli et al. (1996). Die
Modellvorhersagen wurden mit dem integralen Flufl der EGRET-Beobachtungen (fette Linie)
skaliert, um Vorhersagen fiir eine Emission im TeV-Energiebereich aus der Richtung von Ber-
keley 87 zu treffen. Die durchgezogenen Linien oberhalb von 10 GeV zeigen die Vorhersagen
nach Stephens & Badhwar (1981). Die gestrichelten Linien wurden unter Beriicksichtigung
der Verletzung des Skalenverhaltens nach Wdowczyk & Wolfendale (1979) berechnet. Eben-
falls eingezeichnet sind obere Fluligrenzen des HEGRA-ATROBICC-Detektors (Prahl 1999)
und der HEGRA-Cherenkov-Teleskope aus einer fritheren Analyse der hier vorgestellten
Berkeley 87-Daten (Tluczykont 2000b).

6.4.2 Anpassung des Modells an die Daten

Wie in Abschnitt 6.2 dargestellt, ist eine Assoziation der EGRET-Quelle
3EG J20214-3716 aus dem dritten EGRET-Katalog (Hartman et al. 1999) mit dem jun-
gen offenen Sternhaufen Berkeley 87 wahrscheinlich. Somit ist eine Anpassung der be-
rechneten Modellkurven fiir das differentielle Spektrum an die EGRET- und HEGRA-
Daten gerechtfertigt. Neben der zusétzlich mit einbezogenen oberen Fluigrenze des
CT-Systems besteht der wesentliche Unterschied des in dieser Arbeit gewéhlten Ver-
fahrens zur Vorgehensweise von Giovanelli et al. darin, dal hier das Modell an die
differentiellen Daten angepafit wird. Die Datenbasis besteht aus 10 Datenpunkten des
differentiellen Energiespektrums der vom Satellitenexperiment EGRET beobachteten
Emission und einem Datenpunkt aus den HEGR A-Beobachtungen (obere Flufigrenze
in differentieller Darstellung Fp). In Abbildung 6.19 ist das differentielle Energiespek-
trum der EGRET-Quelle 3EG J20214-3716 zusammen mit dem Verlauf des Modell-
spektrums und der oberen Grenze Fp abgebildet. Zur Umrechnung der integralen obe-
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Abbildung 6.19: Differentielles Energiespektrum der EGRET-Quelle 3EG J2021+3716
(Kreuze) und vorhergesagtes Energiespektrum aus der Modellrechnung stellar (Linie). Die
in dieser Arbeit berechnete obere Grenze (Fp im Text) ist ebenfalls eingezeichnet (gefiillter
Kreis). Der Verlauf des hier dargestellten Modellspektrums entspricht den Modellparameter-
werten o = 2.6 und E . = 4500 GeV.

ren FluBigrenze Fy in den entsprechenden Wert Fp in differentieller Darstellung wurde
die Beziehung

zwischen den Modellwerten (Kleinschreibweise ,,f*) und den gemessenen (Grofischreib-
weise ,F“) integralen (I) und differentiellen (D) Fliissen ausgenutzt, die allgemeingiiltig
hergeleitet werden kann. Bei der Anpassung der Modellkurven an die Daten sind die
folgenden Anpassungsparameter zu beriicksichtigen:

e Spektralindex o

e Protonen-Maximalenergie E, .

e Flufiskalierung N

Fiir jedes berechnete Wertepaar der Modellparameter (o, Eyayx) wird der Wert der
FluBskalierung Ny gesucht, bei dem der y?-Wert

| o 2
(0 B) = 3 {20 Bone) = F4(0 B

2
: 0D,
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minimal wird. Hierbei ist op; der Fehler der Messung des i-ten Punktes des differenti-
ellen Spektrums. Der so erhaltene Wert y%(a, Epax) ist ein Ma8 fiir die Kompatibilitét
von Modellvorhersage und Messung. Bei 11 - 3 = 8 Freiheitsgraden ergibt sich fiir die
Parameter-Werte (o, Epay) mit x?(a, Epay) < 9.3 ein Vertrauensniveau von 68.3%,
dafl Modell und Beobachtungen miteinander kompatibel sind. Ein Vertrauensniveau
von 90% bzw. 99 % ist fiir die Menge der Parameterwerte mit x?(, Epax) < 13.2 bzw.
Y2 (@, Emax) < 20.0 gegeben (Brandt 1992). Der x2-Wert der Modellanpassung wurde
fiir mehr als 5000 Wertepaare («, Epyax) berechnet. In Abbildung 6.20 sind die den oben
angegebenen Vertrauensniveaus entsprechenden Bereiche in der von den Modellpara-
metern aufgespannten Ebene dargestellt. Der 1o-Fehlerbereich der Modellparameter

Anpassung der Modellvorhersagen mit stellar an EGRET- und HEGRA-Daten
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Abbildung 6.20: In der durch die Modellparameter o und E,, aufgespannten Ebene sind
in dieser Abbildung die erlaubten Bereiche mit unterschiedlichen Vertrauensniveaus darge-
stellt. Diese Bereiche folgen aus dem y2-Wert der Anpassung der mit stellar berechneten
Modelle an das differentielle Spektrum von 3EG J2021+3716 und die in dieser Arbeit berech-
nete obere Grenze (Fp) aus den HEGRA-Beobachtungen des jungen offenen Sternhaufens
Berkeley 87. Unter der Annahme einer um den Faktor 10 niedrigeren oberen Flufigrenze liefle
sich der Parameterraum im hochenergetischen Bereich wesentlich stérker einschréanken. Diese
Einschrankungen kénnten beispielsweise durch Beobachtungen entsprechender Tiefe mit den
H-E-S-S-Teleskopen erreicht werden und sind als Linien eingezeichnet mit den Vertrauensni-
veaus 1o (durchgezogen), 90 % (gestrichelt), 99 % (gepunktet).

aus der Anpassung ist durch die hellste der grauschattierten Fldchen gekennzeich-
net. Die zweit- und dritthellsten Flachen entsprechen dem mit den Vertrauensniveaus
90 % und 99 % vertriglichen Parameterraum. Aus Abbildung 6.20 geht hervor, daf§ im
Rahmen der Modellannahmen (Assoziation von Berkeley 87 und 3EG J2021+3716 und
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reines 0-Zerfallsspektrum) der Spektralindex der schockbeschleunigten Hadronen auf
einen Wert von a < 3.7 beschréankt ist. Im Grenzfall sehr hoher Cutoff-Energien E, .«
muf} der Spektralindex zudem oberhalb von 2.5 liegen. Aus der Theorie der Fermi-
Beschleunigung erster Art folgt fiir den Spektralindex « der beschleunigten Teilchen
(Pohl 2001):

_2+¢

=T

wobei ¢ das Verhiltnis der Geschwindigkeiten der den Schock verursachenden Plas-
mastromungen ist (Kompressionsverhéltnis). Somit sinkt der Spektralindex a der be-
schleunigten Teilchen mit steigender ,,Stiarke“ des Schocks. Fiir starke Schockfronten
wird typischerweise £ = 4 und o = 2 erwartet (Pohl 2002). Eine eindeutige Ein-
schriankung der maximal moglichen Cutoff-Energie ist nur im Bereich o < 2.6 moglich.
Mit héarter werdendem Spektrum (sinkendem Spektralindex) ist eine kleinere Cutoff-
Energie Ep.x erforderlich, um die obere Grenze aus der HEGRA-Beobachtung zu
erfiillen. Daher ist im Bereich zwischen a ~ 2.0 und « ~ 2.6 die obere Einschrankung
der Cutoff-Energie E, ., auf den Einflu} der in dieser Arbeit berechneten oberen Fluf3-
grenze auf Berkeley 87 zuriickzufiihren.

«

6.4.3 Junge Offene Sternhaufen als Kandidaten zur Beschleu-
nigung der Galaktischen Kosmischen Strahlung

Abschlielend kann die Frage gestellt werden, ob von der Objektklasse der jungen
offenen Sternhaufen eine Emission von Gamma-Strahlung und somit ein Beitrag zur
Beschleunigung der Galaktischen Kosmischen Strahlung erwartet werden kann. In den
letzten Abschnitten wurde gezeigt, daf} in den hier behandelten jungen offenen Stern-
haufen kein signifikanter Uberschufl im TeV-Energiebereich mit HEGRA beobachtet
werden konnte. In diesem Zusammenhang mufl jedoch auch der Nachweis (~ 7o)
von TeV-Gamma-Strahlung von der unidentifizierten TeV-Quelle TeV J20354415 in
HEGRA-Daten beriicksichtigt werden (Aharonian et al. 2002b). Die Position von
TeV J2035+415 liegt innerhalb des Kerns der kompakten Sternassoziation Cyg-OB2.
Neben anderen (Galaktischen und extragalaktischen) Beschleunigungsmechanismen
werden zur Erkldrung der Emission aus der Richtung der unidentifizierten TeV-Quelle
auch die Schockfrontbeschleunigung innerhalb der OB-Assoziation Cyg-OB2 diskutiert.
Diese Sternassoziation kann aufgrund ihrer hohen Dichte auch als offener Sternhaufen
eingestuft werden und ist rdumlich kompatibel mit der EGRET-Quelle
3EG J2033+4113. Cyg-OB2 gehort weiterhin zu den von Manchanda et al. (1996)
vorgeschlagenen Kandidaten zur Erzeugung von TeV-Gamma-Strahlung iiber den 7°-
Zerfall. Die Anpassung eines reinen Potenzgesetzes an die EGRET-Daten ergibt einen
Spektralindex von o = 1.96 + 0.10 (Hartman et al. 1999). Eine direkte Extrapolation
dieses Potenzgesetzes in den TeV-Energiebereich hinein ergibt zu hohe Flulwerte und
steht somit im Widerspruch mit den HEGRA-Ergebnissen (Aharonian et al. 2002b).
Bei dieser Extrapolation wurde jedoch vorausgesetzt, dafl ein reines Potenzgesetz die
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EGRET-Daten beschreibt, und dafl sich diese Form bis in den TeV-Energiebereich hin-
ein fortsetzt. Die Form eines 7°-Zerfalls-Spektrums weicht von der reinen Potenzgesetz-
form ab und kann ebenfalls an die EGRET-Daten angepaft werden: Unter der Voraus-
setzung, dal die gemessene TeV-Emission und die EGRET-Quelle mit Cyg-OB2 asso-
zilert sind, kann die in Abschnitt 6.4.1 vorgestellte Modellierung (stellar) eines Photon-
spektrums aus dem 7°-Zerfall mit den Daten des EGRET-Satelliten und der HEGRA-
Cherenkov-Teleskope verglichen werden. In Abbildung 6.21 ist die Anpassung des Mo-
dells an die differentiellen Energiespektren von EGRET und HEGRA dargestellt. Die
HEGRA-Daten sind mit einem reinen Potenzgesetz ohne Cutoff und mit einem Spek-
tralindex von a = 1.9 £ 0.34at £ 0.34 vertréglich (Aharonian et al. 2002b). Daher
wird fiir die Anpassung an beide Beobachtungen die Cutoff-Energie bei einem hohen
Wert von E,,.. = 100000 GeV festgehalten und nur der Spektralindex sowie die Nor-
mierung variiert. Der beste Wert fiir den Spektralindex aus dieser Anpassung liegt bei
a = 2.7 £ 0.1. Aufgrund der geringen Signifikanz der einzelnen Bins des differentiellen

-7
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Abbildung 6.21: Differentielle Energiespektren der EGRET-Quelle 3EG J2033+4113 und
der HEGRA-Quelle TeV J2035+415 (HEGRA-Daten aus Aharonian et al. (2002b)) mit
einer Modellanpassung (Abschnitt 6.4) fiir die Parameter o = 2.70 und Ep,,x = 100000 GeV
(durchgezogene Linie). Bei festgehaltenem Eyy,x kann ein Fehler auf den Spektralindex von
0.10 abgeschiitzt werden. Der Fehler auf die Cutoff-Energie E, ., bei etwa 80 % bis 100 %.
Ebenfalls eingezeichnet ist eine Modellrechnung mit einem Spektralindex a = 1.9, die die
HEGRA-Daten allein gut beschreibt (gestrichelte Linie).

HEGRA-Spektrums ist der Einflul der Datenpunkte (d.h. der Beitrag zum y?-Wert)
im TeV-Energiebereich nicht gro. Die Resultate der Analyse des Gesamtdatensatzes
von TeV J2035+4415, die hohere Signifikanzen in den einzelnen Bins vorweisen, standen
zum Zeitpunkt der Niederschrift dieser Arbeit nicht zur Verfiigung. Einer vorlaufigen
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Analyse des Gesamtdatensatzes zufolge scheint sich der Wert des Spektralindex im
TeV-Energiebereich (o = 1.9) mit einem geringeren Fehler zu bestétigen (Horns 2003).
Im Vergleich mit dem Spektralindex a = 2.7 £+ 0.1 aus der Modellanpassung, schei-
nen dann unter der Voraussetzung eines reinen m°-Zerfallsmodells die EGRET- und
HEGRA-Daten nur marginal iibereinzustimmen. In diesem Fall bestiinde eine Diskre-
panz, die sich jedoch erklaren liee, wenn das y-Signal insgesamt von zwei Teilchenpo-
pulationen erzeugt wiirde. Beispielsweise konnten leptonische Prozesse (Bremsstrah-
lung und inverse Compton Streuung von Elektronen) im MeV-Energiebereich einen
Beitrag zum Gesamtsignal leisten, so daf§ das im MeV-Energiebereich erzeugte Spek-
trum eine Ereignisanreicherung zu niedrigen Energien (E <300 MeV) hin aufweisen soll-
te. Daher wiirde EGRET im MeV-Energiebereich ein steileres Energiespektrum beob-
achtet haben, als HEGRA im TeV-Energiebereich. Eine weitere Moglichkeit bestiinde
darin, dafl zwei unterschiedliche hadronische Teilchenpopulationen fiir die beobachteten
Spektren von EGRET und HEGRA verantwortlich sind. Eine hadronische Teilchen-
population mit einer niedrigen Cutoff-Energie konnte das von EGRET beobachtete
Spektrum erzeugen, wiahrend eine zweite hadronische Teilchenpopulation mit einem
um etwa 2 GroBenordnungen geringeren Flufl im MeV-Energiebereich und einer hohen
Cutoff-Energie das von HEGRA im TeV-Energiebereich gemessene Spektrum erkléren
konnte (gestrichelte Linie in Abbildung 6.21). SchliefSlich ist ebenfalls moglich, daf die
von beiden Experimenten beobachtete Emission auf zwei raumlich getrennte Objekte
mit unterschiedlichen physikalischen Parametern zuriickzufiihren sind.

Die HEGRA-Quelle TeV J2035+415 wurde in einem 113 h umfassenden Datensatz
entdeckt (Aharonian et al. 2002b). Die im Rahmen der vorliegenden Arbeit analysier-
ten jungen offenen Sternhaufen wurden mit weniger als 15h je Objekt mit HEGRA
beobachtet. Geht man davon aus, daf§ TeV J2035+415 mit Cyg-OB2 assoziiert ist und
das Verhalten des Objektes fiir junge offene Sternhaufen typisch ist, so wéren ldinge-
re Beobachtungszeiten mit den HEGRA-Teleskopen notig gewesen, um auf den zu
erwartenden Flul von jungen offenen Sternhaufen sensitiv zu sein.



Kapitel 7

Extragalaktische Objekte

In diesem Kapitel wird ein Uberblick iiber die Objektklasse der AGN gegeben und es
werden die in dieser Arbeit erzielten Ergebnisse aus der in Kapitel 4 eingefiihrten Ana-
lyse vorgestellt. Abschliefend wird ein Vergleich der Ergebnisse mit Modellvorhersagen
gezogen.

7.1 Aktive Galaktische Kerne

Im vergangenen Jahrhundert wurden im Laufe der Zeit immer wieder neue extragalak-
tische Objekte mit bis dahin unbekannten Eigenschaften entdeckt. Es war keineswegs
von Anfang an klar, daf§ eine Vereinigung der entdeckten, scheinbar so unterschied-
lichen Objekte in einer einzigen Klasse, der Klasse der Aktiven Galaktischen Kerne,
moglich ist. Samtliche hier vorgestellten extragalaktischen Objekte gehoren zur Klasse
der Aktiven Galaxien oder Aktiven Galaktischen Kerne (kurz: AGN, von Active Ga-
lactic Nuclei). Die prominenteste Eigenschaft, die von allen AGN geteilt wird, ist eine
hohe Luminositdt auf eingeschranktem Raum, das heifft eine sehr kompakte Emissi-
onsregion. Eine weitere, hervorzuhebende Eigenschaft ist das von AGN beobachtete
nicht-thermische Energiespektrum, welches sich teilweise iiber das gesamte elektroma-
gnetische Spektrum erstreckt. Die Unterteilung der unterschiedlichen Objekte geschieht
im wesentlichen anhand zweier Kriterien: die Eigenschaften ihrer optischen Emissions-
linien und die relative Starke ihres Radioflusses. Man spricht von einem radio-lauten
Objekt, wenn das Verhéltnis zwischen Radioflufl im 5-Gigahertz Band zu optischem
B-Band-Fluf§ (bei A = 680nm) F5gn,/Fp den Wert 10 iibersteigt. Ist dieses Verhéltnis
kleiner als 10, so spricht man von radio-leisen Objekten. Als weitere Unterscheidungs-
merkmale dienen beispielsweise auch morphologische Eigenschaften oder das spektrale
Verhalten in unterschiedlichen Wellenlingenbereichen. Fiir einen Uberblick iiber die hi-
storische Entwicklung der AGN-Klasse sei auf Robson (1996) verwiesen. Im Folgenden
soll auf die wichtigsten Objekttypen der AGN-Klasse eingegangen werden. Anschlie-
Bend wird das Standardmodell der AGN vorgestellt. Ein Uberblick iiber die Eigenschaf-
ten von AGN sowie iiber die Ansétze zur Vereinigung aller Objekte in der AGN-Klasse
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Seyfert 1 Seyfert 2
beobachtete Ubergénge | erlaubt | verboten | erlaubt | verboten
Teilchendichte p hoch gering hoch gering
valkm/s: bis 10000 | < 1000 | < 1000 | < 1000
Region: BLR NLR NLR

Tabelle 7.1: Klassifikation von Seyfert-Galaxien anhand des spektroskopischen Merkma-
les der Dopplerverbreiterung v4. Die unterschiedlichen Ubergangslinienbreiten werden un-
terschiedlichen Emissionsregionen zugeordnet. Die Abkiirzungen BLR und NLR stehen fiir
Broad Line Region und Narrow Line Region.

findet sich bei Urry & Padovani (1995).

Seyfert-Galaxien sind weit entfernte, radio-leise Spiral-Galaxien, die einen beson-
ders hellen, kompakten Kern aufweisen. Bei vielen Seyfert-Galaxien sind verinderli-
che Luminositidten beobachtet worden (Variabilitét). Man unterscheidet anhand der
Dopplerverbreiterung vq (in km/s) der beobachteten Spektrallinien zwischen Seyfert 1-
und Seyfert 2-Galaxien: Wihrend bei ersteren eine Uberlagerung von schmalen und
breiten Emissionslinien zu beobachten ist, werden bei letzteren nur schmale Emissi-
onslinien beobachtet. Seyfert 1-Galaxien weisen stark verbreiterte erlaubte Uberginge
(vq = 10000 km/s) jedoch weniger stark verbreiterte werbotene Uberginge
(va =~ 1000 km/s) auf. Bei Seyfert 2-Galaxien werden dagegen sowohl erlaubte als auch
verbotene Ubergéinge mit einer geringen Dopplerverbreiterung beobachtet. Verbotene
Uberginge sind in einem dichten Medium (z.B. unter Laborbedingungen) durch Streu-
prozesse unterdriickt, da die entsprechenden Zustdnde durch StoBabregung entvolkert
werden. Die unterschiedlichen Dopplerverbreiterungen der Linien deuten auf unter-
schiedliche Emissionsgebiete hin: die broad line region (BLR) mit einer hohen Teil-
chendichte und die narrow line region (NLR) mit einer geringen Teilchendichte. In
Seyfert 1-Galaxien sind sowohl BLR als auch NLR sichtbar. In Galaxien des Typs Sey-
fert 2 ist dagegen nur die NLR sichtbar, und die BLR ist verdeckt. Im Standardmodell
der AGN wird diese Verdeckung durch einen molekularen Staubtorus um das Zentral-
objekt herum verursacht: Je nach Orientierung des Torus relativ zum Beobachter er-
scheint diesem dann eine Seyfert-Galaxie als Seyfert 1 oder Seyfert 2. In Tabelle 7.1 sind
die Eigenschaften von Seyfert-Galaxien zusammenfassend aufgefiihrt. Seyfert-Galaxien,
deren Eigenschaften nicht eindeutig der einen oder anderen Klasse zuzuordnen sind,
werden je nach Abstufung Seyfert 1.2, 1.5 oder 1.8 genannt.

Quasare sind urspriinglich als ,punktformige” (nicht aufgeloste) extragalaktische
Objekte mit einer hohen Luminositét definiert worden. Im Gegensatz zu den Seyfert-
Galaxien kann bei Quasaren in der Regel keine Hostgalazie aufgelost werden. Der helle
Kern iiberleuchtet die restliche Galaxie zu stark. Mit der fortschreitenden Qualitéat der
Beobachtungsinstrumente werden jedoch mehr und mehr Hostgalaxien aufgelost, so daf3
in der Definition die ,,punktférmigkeit“ durch eine Ausdehnung unterhalb von 7 Bo-
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gensekunden ersetzt wurde. Unmittelbar nach ihrer Entdeckung sind Quasare zunéchst
als Radiosterne interpretiert worden. Erst die Messung einer Rotverschiebung im opti-
schen Bereich erbrachte den Beweis fiir ihre extragalaktische Natur. Quasare weisen mit
starken, breiten Emissionslinien und unterdriickten, schmalen Linien ein Seyfert 1-dhn-
liches optisches Spektrum auf und sind unter den AGN die Objekte mit der héchsten
Luminositiat. Etwa 10% aller bekannten Quasare sind radio-laut. Je nach Steigung des
Radio-Spektrums unterscheidet man bei den radio-lauten Quasaren zwischen SSRQs
(Steep Spectrum Radio Quasar) und FSRQs (Flat Spectrum Radio Quasar). Eine Un-
terklasse der FSRQs sind die OVV-Quasare (Optically violent variable Quasar), die
eine starke Variabilitdt aufweisen. Die Emission von OVV-Quasaren ist polarisiert,
und der spektrale Verlauf 148t sich mit einem Potenzgesetz beschreiben. Dieses Ver-
halten deutet darauf hin, dafl es sich bei der Strahlung um Synchrotron-Strahlung
handelt. Besonders aufschlufireich ist die Beobachtung von superluminaler Bewegung
bei solchen Objekten. Dabei handelt es sich um die Beobachtung einer transversalen
Bewegung einer Emissionsregion von dem zentralen Objekt weg mit einer scheinbaren
Geschwindigkeit v > c¢. Diese Beobachtung 148t sich unter der Annahme einer relati-
vistischen Bewegung der Emissionsregion unter einem kleinen Winkel zum Beobachter
leicht erkldren (siche hierzu zum Beispiel Robson (1996)). Ein solcher relativistischer
Materiestrom wird Jet genannt. Die Beobachtung von superluminaler Bewegung ist
somit ein Hinweis auf die Existenz eines Jets, auch wenn dieser nicht direkt sichtbar
ist.

BL-Lac-Objekte: Die Bezeichnungsweise BL-Lac-Objekt ist auf die Entdeckungsge-
schichte des ersten Objektes dieser Klasse zuriickzufiihren: Ein im Sternbild Lacertae
beobachtetes Objekt wurde zunéchst fiir einen verdnderlichen Stern gehalten und in
der dafiir iiblichen Weise mit dem Namen BL Lacertae katalogisiert. Spéiter wurde auf-
grund weiterer Beobachtungen von BL Lacertae sowie anderer dhnlicher Objekte klar,
daB es sich bei dem Objekt nicht um einen Stern handeln konnte. Das optische Spek-
trum von BL Lacertae ist frei von Absorptions- oder Emissionslinien. Die beobachtete
Radioemission ist stark polarisiert und weist einen steilen, potenzgesetzférmigen An-
stieg bis in den Infrarotbereich auf (was auf den Synchrotron-Ursprung der Emission
hin deutet). BL-Lac-Objekte weisen die stérkste Variabilitdt (bis zu 4 Magnituden) un-
ter den AGN auf und zéhlen zu den radio-lauten AGN. Die Zeitskala der Variabilitét
reicht von einigen 10 Minuten iiber Tage bis zu Monaten. Aus der auf den kiirzesten
Zeitskalen beobachteten Variabilitdt kann geschlossen werden, daf§ der rdumliche Be-
reich, in dem der Energieiibertrag auf die Photonen stattfindet, sehr klein sein muf}
(Urry & Padovani 1995). Bei vielen BL-Lac Objekten ist wie bei OVV-Quasaren su-
perluminale Bewegung beobachtet worden. Man geht daher davon aus, dal BL-Lac-
Objekte genau wie OVV-Quasare einen Jet besitzen, der unter einem kleinen Winkel
zum Beobachter ausgerichtet ist. Aufgrund ihrer Ahnlichkeit werden BL-Lac-Objekte
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FRI FRII
geringe Luninositéit hohe Luminositéat
Doppel-Lobe-Struktur asymmetrische Doppel-Lobe-Struktur

steilstes Spektrum am Ende der lobes steilstes Spektrum im Zentrum
Intensitdt nach Auflen hin abfallend  Intensitdt am Rand maximal

Tabelle 7.2: Die phénomenologische Einteilung von Radiogalaxien des Typs NLRG (Narrow
Line Radio Galazy) in die Unterklassen Fanaroff-Riley I und II nach Fanaroff & Riley (1974).
Hierbei bezieht sich die Luminositéit auf das 178 MHz-Band. Die Grenze zwischen hoher und
geringer Luminositit wird bei 2 - 10%° W Hz ! sr~! gezogen.

und OVV-Quasare auch in einer einzigen Klasse, den Blazaren' zusammengefaft. BL-
Lac-Objekte werden weiter in die High frequency peaked BL-Lacs (HBL) und die Low
frequency peaked BL-Lacs (LBL) unterteilt. Diese Unterteilung bezieht sich auf die
Position des Maximums der spektralen Energieverteilung. In der Regel besitzen HBLs
ihr Maximum im Rontgen-Bereich und LBLs im Radiobereich. Hiufig ist in der Li-
teratur auch von X-ray-selected BL-Lacs und radio-selected BL-Lacs die Rede. Diese
Bezeichnungsweisen beziehen sich auf den Frequenzbereich, in dem die Objekte zuerst
entdeckt wurden. Die Zuordnung HBL+—X-ray-selected und LBL«+—radio-selected
wurde allerdings mit der Entwicklung immer empfindlicher Detektoren in allen Wel-
lenldngenbereichen ungiiltig, da immer mehr HBLs in RadiomeBkampagnen (und um-
gekehrt) entdeckt wurden. Zudem wird immer deutlicher, dafl die strikte Aufteilung
in zwei BL-Lac-Typen nicht der Natur entspricht. Vielmehr findet ein kontinuierlicher
Ubergang von LBLs zu HBLs statt (Costamante et al. 2001).

Radiogalaxien: Bei Radiogalaxien handelt es sich um radio-laute Galaxien, die
nach ihren optischen Eigenschaften in zwei Klassen unterteilt werden koénnen: Radio-
Galaxien mit breiten Absorptionslinien (Broad Line Radio Galazies, BLRG) und Radio-
Galaxien mit schmalen Absorptionslinien (Narrow Line Radio Galaxies, NLRG). Die
Emission von BLRGs dhnelt der Emission von radio-lauten Quasaren und ist auf einen
kompakten, zentralen Bereich beschrénkt (core dominated). Im Falle der NLRGs be-
obachtet man zum Teil Jets, die in stark ausgepragten diffusen Radiostrukturen, den
sogenannten Radio-Lobes enden (lobe dominated). Die Entfernung der Radio-Lobes
zum Zentralobjekt betrigt typischerweise 1 Mpc, was etwa 3.26 - 10° Lichtjahren ent-
spricht. Innerhalb des Objekttyps NLRG wird zwischen Galaxien des Typs Fanaroff-
Riley I (FRI) und Fanaroff-Riley II (FRII) unterschieden (Fanaroff & Riley 1974).
In Tabelle 7.2 sind die Eigenschaften von Fanaroff-Riley-Galaxien zusammengefaft.
Auch hier kann die Orientierung teilweise zur Erkldrung der Unterschiede herangezo-
gen werden: Bewegt sich ein Jet auf den Beobachter zu, so gilt fiir die beobachtete
Luminositit L = 'Ly, wobei Ly die intrinsische Luminositéit bedeutet und T" fiir den

!Die Wortschopfung Blazar ist einerseits auf die Vermischung von BL-Lac und Quasar zuriick-
zufithren. Andererseits soll die Schreibweise auch die starke Variabilitdt andeuten: to blaze =
aufflammen, funkeln, lodern.
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Tabelle 7.3: In dieser Tabelle ist eine phinomenologische Klassifikation der angesprochenen
unterschiedlichen AGN-Typen aufgefiihrt. Diese Darstellung kann als Periodensystem der
AGN bezeichnet werden. Unterscheidungsmerkmale sind die optischen Eigenschaften der
Objekte (von links nach rechts) sowie deren Helligkeit im Radio-Bereich (von oben nach
unten). Mit den Pfeilen rechts und unten sind mogliche physikalische Zusammenhéinge mit
den beobachteten Eigenschaften angedeutet.

relativistischen Dopplerfaktor steht (I' = [y(1 — S cosf)]~!, mit § = Winkel zur Beob-
achtungsrichtung). Dieser Effekt wird relativistisches Beaming genannt. Bewegt sich
der Jet dagegen vom Beobachter fort, so wird die gemessene Luminositéit gegeniiber der
intrinsischen Luminositiat abgeschwicht. So 148t sich die asymmetrische Doppel-Lobe-
Struktur von FRII-Galaxien dadurch erkldren, dafl einer der Jets zum Beobachter hin
orientiert und durch das relativistische Beaming gut sichtbar ist, der andere Jet sich
dagegen fort bewegt und daher nicht (oder nur schwach) sichtbar ist. Bei FR I-Galaxien
ist dagegen die Sichtbarkeit beider Jets gleich, da sich beide Jets senkrecht zur Beob-
achtungsrichtung ausbreiten und somit keine Steigerung der Luminositéit aufweisen.

Vereinigung — Das Standardmodell der AGN: In Tabelle 7.3 ist eine phéno-
menologische Unterteilung der Objekttypen anhand ihres unterschiedlichen Verhaltens
beziiglich der optischen Eigenschaften des emittierten Lichtes sowie der Helligkeit im
Radio-Bereich dargestellt. Im Standardmodell der AGN wird versucht, alle unterschied-
lichen, beobachteten Eigenschaften auf Ursachen zuriickzufiihren, die im Rahmen des
Modelles Parameter eines einzigen Objekttyps sind. Dieser Objekttyp zusammen mit
seinen veranderlichen Parametern spannt dann den Raum der Klasse der AGN auf.
Zwei Anséatze fiir solche Parameter sind in Tabelle 7.3 als Pfeile eingezeichnet: Die
Orientierung des Objektes relativ zur Beobachtungsrichtung und der Drehimpuls des
Zentralobjektes. Eine Vereinigung der unterschiedlichen AGN-Typen in einer AGN-
Klasse gelingt mit dem folgenden Bild, das in Abbildung 7.1 schematisch dargestellt
ist: Im Zentrum eines AGN befindet sich ein supermassives (M > 10°M) Schwarzes
Loch, umgeben von einer diinnen Akkretionsscheibe (1072 pc), die von einem zu ihr
selbst konzentrischen molekularen Staubtorus (100 pc) gespeist wird. Vom Zentrum
ausgehend konnen sich zwei Jets senkrecht zur Torusebene ausbilden, die in einer Ent-
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fernung der Grofenordnung 1 Mpc in den Radio-Lobes enden. In Abbildung 7.1 ist nur
auf der oberen Hilfte ein Jet eingezeichnet, da diese Hilfte einen radio-lauten AGN
darstellt und die untere Hélfte das Schema eines radio-leisen AGN ist. In der Néhe
des Schwarzen Loches befinden sich Staubwolken, die eine hohe Dichte und eine hohe
Geschwindigkeit aufweisen. Diese Staubwolken bilden die Region breiter Emissionsli-
nien, die BLR (Broad Line Region). Weiter auen, um den Jet herum, befinden sich
Staubwolken mit geringerer Dichte und schmalen Ubergangslinien, die sogenannte NLR
(Narrow Line Region). Je nach Orientierung der Beobachtungsrichtung wird die BLR
durch den Torus verdeckt oder nicht, so dafl die unterschiedlichen, beobachteten Eigen-
schaften teilwiese auf den Blickwinkel zuriickzufiihren sind (z.B. bei Seyfert-Galaxien).
Die Orientierung kann ebenfalls Unterschiede in der scheinbaren Morphologie verur-
sachen (Fanaroff-Riley-Galaxien). Eine urséchliche Moglichkeit zur Erklarung des Un-
terschiedes zwischen radio-lauten und radio-leisen Objekten ist mit dem Drehimpuls
des Schwarzen Loches bereits erwdhnt worden. Hier spielen wahrscheinlich auch die
Akkretionsrate und die Masse des Zentralobjektes eine Rolle. Weitere Parameter, die
einen Einflul auf das Erscheinungsbild eines AGN haben, sind zum Beispiel die Dichte
des intragalaktischen Mediums und die Geschwindigkeit des Jets. Es wird aulerdem
vermutet, daf3 die Drehimpulsachsen des Staubtorus, der Akkretionsscheibe sowie des
Schwarzen Loches iibereinstimmen beziehungsweise im Verlaufe der Evolution eines
AGN durch Drehimpulsiibertrag auf das Schwarze Loch in eine parallele Stellung re-
laxieren. Diese Relaxation konnte auch ein Mechanismus sein, der die Radio-Helligkeit
eines AGN bestimmt?.

7.2 Erzeugungsmechanismen der TeV-v-Strahlung

Bisher wurden TeV-Photonen von AGN (abgesehen von den jiingsten Ergebnissen zur
Radiogalaxie M 87, vgl. Abschnitt 7.4) nur bei BL-Lac-Objekten, genauer bei HBLs,
beobachtet. Insgesamt kann man bisher vom Nachweis von 6 AGN ausgehen: Mrk-
501, Mrk-421, H 14264428, 1ES 1959+650, 1ES 2344+514 und PKS 2155-304, wobei
nur die ersten vier Objekte von mehreren Experimenten unabhéngig und zweifelsfrei
(> 50) nachgewiesen wurden. Vorlaufige Resultate der H-E-S-S-Kollaboration bestéti-
gen jedoch die von Chadwick et al. (1999) beobachtete Emission aus der Richtung
von PKS2155-304 (Djannati-Atai et al. 2003). Die prominentesten extragalaktischen
HBLs Mrk-501 und Mrk-421 wurden extensiv in allen zugénglichen Wellenléngenberei-
chen vermessen. Die beobachtete Emission 148t sich sehr gut durch den Synchrotron-
Mechanismus im Roéntgen-Bereich und durch den inversen Compton-Effekt (IC) im
GeV /TeV-Energiebereich erkldren (Sambruna et al. 2000; Konopelko et al. 2003). Syn-

2Bisher sind radio-laute AGN ausschlieflich mit elliptischen Galaxien identifiziert worden. In den
Modellen zur Entstehung von Galaxien sind aber die elliptischen Galaxien gerade solche Galaxien, die
durch die Fusion zweier Spiral-Galaxien entstehen. Man kann davon ausgehen, dafl gerade nach einer
Fusion der Drehimpuls des Schwarzen Loches nicht parallel zum Staubtorus ausgerichtet ist, womit
erkldrt wére, warum nur elliptische Galaxien radio-laute aktive galaktische Kerne enthalten.
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Abbildung 7.1: Schematische Darstellung des Standardmodells der AGN. Es ist jeweils nur
eine Hilfte eines radio-lauten (oben) und eine Hilfte eines radio-leisen (unten) AGN dar-
gestellt. Ein radio-lauter AGN hat in der Realitdt zwei gegeniiberliegende Jets. Bei einem
radio-leisen AGN dagegen sind keine Jets vorhanden. Der hier dargestellte Ausschnitt weist
eine Groflenskala von etwa 100 pc (326 Lichtjahre) auf. Hier nicht dargestellt sind die in einer
Entfernung vom Zentralobjekt im Mpc-Bereich zu beobachtenden Radio-Lobes. Erlduterun-
gen zu den einzelnen Objekttypen finden sich im Text. Vorlage aus Urry & Padovani (1995),
graphisch bearbeitet.



120 KAPITEL 7. EXTRAGALAKTISCHE OBJEKTE

chrotronstrahlung entsteht, wenn sich ein relativistisches, geladenes Teilchen in einem
Magnetfeld bewegt. Die emittierte Leistung ist invers-proportional zur Masse des Teil-
chens. Daher ist die Synchrotronstrahlung eines neutralen Plasmas im wesentlichen
Elektronen-Synchrotron-Strahlung. Der spektrale Verlauf der emittierten Strahlung
folgt oberhalb der sogenannten Synchrotron-Peakfrequenz vsy, einem Potenzgesetz der
Form v~¢. Hierbei ist v die Frequenz der emittierten Strahlung. Der Spektralindex «
héngt tiber av = (1 —s)/2 mit dem Spektralindex (s) der Energieverteilung der Elek-
tronen zusammen (Robson 1996). Unterhalb einer kritischen Photonenergie kénnen die
Elektronen die erzeugten Synchrotronphotonen reabsorbieren und so in einen hoheren
Energiezustand wechseln. Dieser Prozess wird Synchrotronselbstabsorption® genannt
und verursacht eine Umkehr des spektralen Verlaufes zu niedrigeren Energien hin.
Dadurch entsteht der charakteristische Anstieg eines Synchrotronspektrums bis zur
Peakfrequenz vgy,. Beim inversen Compton-Effekt findet durch Compton-Streuung
ein Energieiibertrag vom Elektron auf das Photon statt. Im Rahmen der Invers-
Compton-Modelle (IC-Modelle) werden Photonen aus einem bestimmten Ensemble
(Saat-Photonen) durch relativistische Elektronen im Plasma-Jet auf hohere Energi-
en gestreut (geboostet). Je nach Energie der Elektronen und Saat-Photonen wird bei
der Inversen Compton-Streuung (IC-Streuung) zwischen Thomson-Regime und Klein-
Nishina-Regime unterschieden. Im Thomson-Regime ist der Anteil der an das Photon
iibertragenen Elektronenenergie klein, so dafl die Energie des Elektrons in mehreren
StoBen auf das Photon {ibertragen wird. Im Klein-Nishina-Regime wird die gesamte
Energie des Elektrons im wesentlichen in einer einzigen Wechselwirkung {ibertragen,
der Wirkungsquerschnitt der IC-Streuung sinkt jedoch aufgrund von Effekten, die im
Rahmen der Quanten-Elektrodynamik verstanden werden kénnen.

Unterschiedliche Urspriinge der Saat—Photonen werden im Rahmen der IC-Modelle
diskutiert:

e Photonen von der Akkretionsscheibe (UV-Photonen)

e in der BLR gestreute oder absorbierte und reemittierte Photonen aus der Akkre-
tionsscheibe

e Photonen vom Staub-Torus (IR-Photonen)
e Synchrotronphotonen der relativistischen Elektronenpopulation des Jets

In letzterem Fall werden die Synchrotronphotonen von derselben Elektronenpopulati-
on zu hoheren Energien geboostet, die auch ihr eigener Ursprung ist. Daher wird in
diesem Szenario von SSC-Modellen (SSC = Synchrotron Self Compton) gesprochen
(Ginzburg & Syrovatskii 1969). Das resultierende IC-Spektrum reproduziert im obe-
ren Energiebereich im wesentlichen die Form des Synchrotronspektrums mit einem um

3Tatsichlich besteht die Synchrotronselbstabsorption sowohl aus der Absorption als auch aus der
stimulierten Emission von Photonen, die negativ zum Gesamtabsorptionskoeffizienten beitrégt.
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den Faktor 72 (v ist der Lorentzfaktor des Elektronenensembles) verschobenem Ma-
ximum. Durch den gemeinsamen Ursprung der Emission im Rontgen— und im TeV-
Energiebereich 1483t sich die beobachtete Korrelation zwischen beiden Energiebereichen
(Aharonian et al. 1997b; Pian et al. 1998; Sambruna et al. 2000; Konopelko et al. 2003)
im Rahmen des SSC-Modells auf natiirliche Weise erklédren. In Abbildung 7.2 sind die
Synchrotron- und IC-Spektren des prominenten BL-Lac-Objektes Mrk-501 aus Mes-
sungen des Rontgensatelliten RXTE und des Systems von Cherenkov-Teleskopen der
HEGRA-Kollaboration dargestellt. Es sind zwei FluBlzustinde des Objektes einge-
zeichnet, in denen jeweils simultane Messungen beider Experimente stattfanden. Die
Ubereinstimmung des als Linie eingezeichneteten SSC-Modells mit den Beobachtungen
ist sehr gut (Sambruna et al. 2000).

Neben den populdren IC-Modellen, bei denen die Objekte auch als Elektronenbe-
schleuniger bezeichnet werden, wurden auch hadronische Modelle zur Erkldrung der
beobachteten Emission von AGN vorgeschlagen. Grundsétzlich steht in diesen Model-
len der hadronische Anteil des neutralen Jet—Plasmas im Vordergrund. Durch Fermi-
Beschleunigung 1. Ordnung werden die Hadronen auf Energien von bis zu 10'2 GeV be-
schleunigt. Im Strahlungsfeld des Jets (das beispielsweise von der Synchrotronemission
der mitbeschleunigten Elektronen stammen kann) entstehen iiber Photoproduktion
(p+ v — 7%+ Rest) u.A. neutrale Pionen, die in y-Quanten zerfallen. Aus den Pion-
Zerfallsprodukten entwickelt sich eine elektromagnetische Kaskade (Paarbildung und
IC-Streuung), die mit dem Strahlungsfeld riickkoppelt (Mannheim & Biermann 1989).
Dieses Modell wird auch als PIC-Modell (Proton Induced Cascade) bezeichnet. In an-
deren Szenarien liefert die Synchrotron-Strahlung der beschleunigten Protonen den
wesentlichen Anteil der beobachteten TeV-Strahlung. In diesem Fall wird von SPB-
Modellen (Synchrotron Proton Blazar) gesprochen. Neben der Synchrotron—Strahlung
der Protonen werden im SPB-Modell auch die Photoproduktion, die Synchrotronstrah-
lung der Myonen und die Entstehung von elektromagnetischen Kaskaden beriicksich-
tigt (Aharonian 2000; Miicke & Protheroe 2001; Donea & Protheroe 2003). In Abbil-
dung 7.3 sind die Vorhersagen eines SPB-Modells aus Donea & Protheroe (2003) fiir
die Radiogalaxie M 87 zu sehen. Neben den Vorhersagen fiir den harten Rontgen- und
den GeV/TeV-Energiebereich (Kurven rechts) ist auch die Synchrotron—-Strahlung der
Elektronen dargestellt (links). Die Synchrotron-Photonen der Elektronen sind im Rah-
men des Modells die Wechselwirkungspartner der Protonen bei der Photoproduktion.
Der Fehler auf das Modell aufgrund der Unsicherheit des Doppler-Faktors des M 87-
Jets ist bei 102eV und etwa 10'°eV durch Fehlerbalken angedeutet. Nicht-simultane
Messungen im optischen Energieband (Datenpunkt links) und im keV-Energiebereich
(Fehlerbereich in schwarz) sowie jiingste Ergebnisse der HEGRA-Kollaboration (Da-
tenpunkt rechts) aus Aharonian et al. (2003b) sind ebenfalls eingezeichnet. Auf den
Nachweis von TeV-Gamma-Strahlung aus der Richtung von M 87 mit den HEGRA-
Cherenkov-Teleskopen wird in Abschnitt 7.4.5 eingegangen. Im Rahmen der Fehler auf
das Modell und die Messungen sowie unter Beriicksichtigung der Tatsache, daf} die
Beobachtungen in den unterschiedlichen Energiebéndern nicht zur selben Zeit statt-
fanden, stimmen Daten und Modell iiberein.
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Abbildung 7.3: Fluivor-
hersagen fiir die Emission
im Rontgen- und Gamma-—
Bereich auf der Grundlage
des SPB-Modells fiir M 87
(Miicke & Protheroe 2001)
mit unterschiedlichen Grun-
(durchgezogene
und  gestrichelte  Linien).
Nicht-simultane Beobach-
tungen, u.A. von HEGRA
(Aharonian et al. 2003b), sind
ebenfalls eingezeichnet. Auf
die Bedeutung der einzelnen
Kurven wird im Text einge-
gangen. Vorlage aus Donea &
Protheroe (2003).
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Abbildung 7.2: Spektrale
Energieverteilung des HBLs
Mrk-501. Zeitgleiche Beob-
achtungen im Rontgen- und
TeV-Energieband in einem
hohen (geschlossene Kreise)
und in einem niedrigen (offene
Kreise) FluBzustand im Ver-
gleich mit einem SSC-Modell
(durchgezogene Linie). Die
Daten stammen aus einer
gemeinsamen Melkampagne
der HEGRA-Teleskope mit
dem Rontgensatelliten RX-
TE. Vorlage aus Sambruna
et al. (2000).
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7.3 Der Datensatz

Insgesamt wurden mehr als 60 Objekte der AGN-Klasse mit dem HEGR A-Cherenkov-
Teleskop-System beobachtet. Die Daten der im Rahmen der vorliegenden Arbeit vorge-
stellten AGN sind im Zeitraum Oktober 1997 bis Oktober 2002 aufgezeichnet worden.
Nach Anwendung der in Abschnitt 4.2.1 beschriebenen Qualitdtsschnitte verbleiben 54
AGN mit einer Gesamtbeobachtungszeit von 1017 Stunden in der Analyse. Dies ent-
spricht einer kontinuierlichen Beobachtung wéhrend mehr als einem Jahr HEGRA-
Betriebes. Insgesamt enthélt der Datensatz 37 BL-Lac-Objekte, 10 Radio-Galaxien
(Fanaroff-Riley, FR I und II), 4 Seyfert-Galaxien (S, S1, S1.5), 1 Quasar (QSO) und
weitere 2 Galaxien (G), die nicht eindeutig einem Objekttyp zugeordnet werden konn-
ten. Die meisten beobachteten BL-Lac-Objekte gehoren zu den sogenannten HBLs oder
auch X-ray-selected BL-Lacs (vgl. Abschnitt 7.1). Aufgrund ihrer im Vergleich zu den
LBLs hoheren Synchrotron-Peakfrequenz erwartet man bei diesen Objekten auch eine
hohere Peakfrequenz der IC—gestreuten Strahlung bis hinein in den TeV-Energiebereich
(siehe auch Abschnitt 7.5). Es wird daher vermutet, dafi nur BL-Lac-Objekte des Typs
HBL TeV-Emitter sein konnen (Stecker et al. 1996). Aufgrund der Abschwéichung
eines potentiellen Signales mit zunehmender Entfernung, aber auch wegen der Ab-
sorption der TeV-Strahlung durch Paarerzeugung an den Photonen des extragalak-
tischen Hintergrundlichtes im optischen- und infrarot-Bereich, wurden hauptséachlich
Objekte mit geringer Rotverschiebung beobachtet. Hohere Rotverschiebungen, die im
Falle eines Signales ein wertvolles Instrument zur Untersuchung des extragalaktischen
Hintergrundlichtes sein konnen, wurden ebenfalls mit einbezogen. Eine Verteilung der
Rotverschiebungen aller Aktiven Galaktischen Kerne dieses Datensatzes ist in Abbil-
dung 7.4 dargestellt. Das urspriinglich vorgeschlagene HEGRA-AGN-Programm um-
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faBte 51 Objekte mit Rotverschiebungen z < 0.2 (Fonseca et al. 1997). Das mit einem
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AGASA-Triplet (UHECR) koinzidente BL-Lac-Objekt 1ES 08064524 wurde zusam-
men mit weiteren Beobachtungen dreier von BATSE (keV—Energiebereich) nachge-
wiesenen AGN vorgeschlagen (Bojahr & Meyer 2001). Eine Fortsetzung der Beob-
achtungen auf 1ES 23444514 wurde im Jahr 2002 vorgeschlagen (Tluczykont 2002).
In Tabelle 7.4 sind die Objektnamen mit ihren J2000-Koordinaten (Rektaszension «,
und Deklination ¢, gem#f den Datenbanken NED und SIMBAD), ihrer Rotverschie-
bung z, dem Objekttyp mit zugehorigem Zitat und der jeweils nach Qualitétsschnitten
verbleibenden Beobachtungszeit aufgelistet. Die Objekte sind nach aufsteigender Rot-
verschiebung z geordnet aufgelistet. Die zur Klassifizierung des jeweiligen Objekttyps
herangezogenen Kataloge sind die folgenden: SM = Stickel et al. (1994), PG = Padova-
ni & Giommi (1995) und VC = Véron—Cetty & Véron (2001). Es kommt teilweise vor,
daf} bei einigen Objekten von unterschiedlichen Autoren unterschiedliche Objekttypen
angegeben werden, da die Grenzen zum Teil flieBend verlaufen. Beispielsweise wurde
in dieser Tabelle die Radiogalaxie M 87 geméafi SM als FR I-Galaxie eingestuft. In der
Literatur wird M 87 jedoch haufig auch als FR II-Galaxie klassifiziert.
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Objekt Qy ) z Objekttyp Zitat Beobachtungszeit

(hh mm ss) (dd mm ss) (Stunden)
1ES 0647+250 06 50 46.6 +250300 — BL-Lac PG 4.1
MG 050940541 0509260 4054135 — BL-Lac VC 15.8
M87 1230494 4122328 0.004 FRI SM 70.0
NGC 315 00 5748.9 4302108 0.016 FRI/II SM 14.6
NGC 1275 03 19 48.2 +41 3042 0.018 FRI SM 57.4
H 1722+119 17 25 04.5 +11 5215 0.018 BL-Lac PG 5.1
PKS 2201404 2204177 4044003 0.028 S1 vC 17.8
V Zw 331 0313570 +411537 0.029 BL-Lac VC 4.1
NGC 1054 0242150 +181300 0.032 G 57.9
3C 120 0433120 4052115 0.033 FRI SM 254
NGC 4151 121032.7 4392419 0.033 S1.5 vC 7.0
UGC01651 0209385 4354751 0.037 G 14.3
UGC03927 073730.0 4594103 0.041 FRII SM 6.3
1ES 2344+514 2347049 4514217 0.044 BL-Lac PG 72.5
Mkn0180 1136 26.4 4700927 0.046 BL-Lac PG 9.8
1ES 19594650 195959.9 46508 54 0.047 BL-Lac PG 163.7
3C 371.0 18 06 50.7 469 49 28  0.050 BL-Lac PG 54
B2 0402437 04 0549.3 4380332 0.064 S vC 6.7
1 Zw 187 1728 18.6 4501310 0.055 BL-Lac PG 16.0
Cyg-A (3C 405.0) 1959 28.5  4+4044 02 0.057 FRII SM 59.0
1ES 2321+419 2323525 4421055 0.059 BL-Lac PG 22.3
3C 192.0 08 0535.0 4240950 0.060 FRII SM 2.9
4C+31.04 0119350 4321050 0.060 FR SM 3.0
BL Lacertae 22 0243.3 +421640 0.069 BL-Lac PG 10.1
1ES 1741+196 1743578 4193509 0.083 BL-Lac PG 10.2
4C+01.13 0513525 4015710 0.084 FRII SM 7.7
PKS 2155-304 21 58 52.0 -30 13 32 0.116 BL-Lac PG 1.8
1ES 1118+424 11 20 48.1 +42 1212 0.124 BL-Lac PG 2.0
1ES 0145+13.8 01 48 29.8 +14 0219 0.125 BL-Lac PG 3.2
EXO0706.1+5913 07 1030.1 45908 20 0.125 BL-Lac PG 33.7
H 14264428 1428 32.5 4424025 0.129 BL-Lac PG 258.5
3C197.1 0821326  +470246 0.130 QSO vC 15.0
1ES 12124078 1215 11.2 4073202 0.130 BL-Lac PG 2.4
1ES 0806+524 08 0949.2 4521858 0.138 BL-Lac PG 1.0
1ES 0229+200 0232487 4201717 0.139 BL-Lac PG 3.0
RXS J1117142014 111706.3 4201406 0.139 BL-Lac vC 3.8
1ES 12554244 12 57 32.0 +24 1239 0.140 BL-Lac PG 5.9
MS1019.04+-5139 1022 11.0 4512400 0.141 S VC 17.5
1ES 0323+022 0326139 4022514 0.147 BL-Lac PG 14.3
0Q 530 141946.6  +542314 0.152 BL-Lac PG 94
3C 273.0 1229 06.7 4020308 0.158 FR SM 12.2
1ES 1440+122 14 42 48.4 +12 0039 0.162 BL-Lac PG 13.1
PKS 08294046 0831489 4042939 0.180 BL-Lac PG 18.0
PG 1218+304 1221 22.0 4301037 0.182 BL-Lac PG 3.9
1ES 0347-121 03 49 23.0 -11 59 26 0.185 BL-Lac PG 1.9
1ES 0927+500 0930376 +495024 0.186 BL-Lac PG 13.3
PKS 22544074 2257173 4074312 0.190 BL-Lac PG 16.3
MS0317.0+1834 03 19 51.9 +18 4535 0.190 BL-Lac PG 2.7
1ES 1011+496 101504.2 4492600 0.200 BL-Lac PG 2.0
1ES 0120+340 0123089 4342050 0.272 BL-Lac PG 18.9
2E 041440057 0416 52.5 4010523 0.287 BL-Lac PG 4.5
S5 0716+714 0721534 4712036 0.300 BL-Lac PG 1.7
3C 066A 022239.6 +430207 0444 BL-Lac PG 1.3
PKS 0219-164 02 22 01.0 -16 15 16 0.698 BL-Lac PG 1.7

Tabelle 7.4: Der AGN-Datensatz. Angegeben sind der Objektname, die J2000-Koordinaten,
die Rotverschiebung z, der Objekttyp mit Zitat sowie die in die Analyse eingehende Beob-
achtungszeit nach Qualitéitsschnitten. Erlduterungen im Text.
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7.4 Ergebnisse

Die in diesem Abschnitt vorgestellten Ergebnisse wurden mit den in Abschnitt 4.2
eingefithrten Methoden gewonnen (zusammengefait in Form des Skriptes analyzer).
Die auf die UberschuBereigniszahlen angegebenen statistischen Fehler entsprechen der
Signifikanz des jeweiligen Uberschusses. Zunéchst soll ein Uberblick iiber die Ergebnisse
fiir alle extragalaktischen Objekte gegeben werden, um im Anschlufl ndher auf die
signifikantesten Signale einzugehen.

7.4.1 TUberblick

Fiir jedes Objekt wurde die Signifikanz des Uberschusses in den Daten aus dem ge-
samten Beobachtungszeitraum (DC-Signifikanz) nach Gleichungen 4.2 und 4.3 be-
rechnet. Abbildung 7.5 zeigt die Verteilung der nach Gleichung 4.2 berechneten DC-
Signifikanzen S aller beobachteten 54 AGN. In Figur 7.6 sind die nach Gleichung 4.3
berechneten, gegléitteten Signifikanzen <S> fiir alle Objekte abgebildet. Beide Vertei-
lungen weisen im Kern Standard-Normalform auf, wie es im Falle rein-statistischer
Fluktuationen zu erwarten ist. Fiinf Objekte weichen zum Teil sehr deutlich von
der Untergrunderwartung ab und kénnen daher als Kandidaten fiir die Emission von
Gamma-Strahlung im TeV-Energiebereich gelten. Diese Objekte sind in Abbildung 7.5
anhand von Nummern gekennzeichnet. Die in Abschnitt 4.2.5 angesprochenen und bei
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Abbildung 7.5: Verteilung der DC-Signifikanzen S des gesamten AGN-Datensatzes nach
Gleichung 4.2. Von den 54 Objekten sind die BL-Lac-Objekte 1ES 1959+650, H 14264428
wohl etabliert. Das BL-Lac-Objekt 1ES2344+514 und die Radiogalaxie M 87 zeigen
Uberschiisse im Signifikanzbereich von 4 ¢. Ein weiteres Objekt, BL-Lacertae, zeigt einen
schwachen UberschuB mit einer Signifikanz von 3 Standardabweichungen.
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Abbildung 7.6: Verteilung der geglitteten DC-Signifikanzen <S> des gesamten AGN-
Datensatzes nach Gleichung 4.3. Die Ergebnisse weichen nur leicht von den Ergebnissen
aus Gleichung 4.2 (Abbildung 7.5) ab. Dies deutet darauf hin, daf es sich bei den signifikan-
ten Uberschiissen nicht um statistische Fluktuationen in einem einzigen Bin handelt und die
Ergebnisse als robust betrachtet werden koénnen.

Prahl (1999) detailliert beschriebenen Tests der Hypothese ausbruchartigen Verhaltens
(Burst-Verhalten) ergeben nur bei 1ES 19594650 hohe Signifikanzwerte. Die Verteilun-
gen der Burst-Signifikanzen aus dem Kolmogorov-Test (Sk,1) und dem Exponential-
Test (Sprani) fiir den gesamten AGN-Datensatz sind in Abbildung 7.7 dargestellt. In
Tabelle 7.5 sind die Kandidaten fiir TeV-y-Emission zusammen mit dem jeweiligen
Objekttyp, ihrer Rotverschiebung sowie den Signifikanzen S, <S>, Skeo und Spran auf-
gelistet. Unter den Kandidaten ist H 14264428 mit einer Rotverschiebung von 0.129
das entfernteste Objekt. Die Entfernungen der Kandidaten in unterschiedlichen Maf3-
einheiten sind in Abbildung 7.8 zu sehen. Fiir kleine Rotverschiebungen z gilt als
Beziehung zwischen Abstand in Mpc und z die lineare Ndherung z = Hg R / ¢, wobei
Hy (= 65kms~! Mpc™!) die Hubble-Konstante und ¢ die Lichtgeschwindigkeit in km/s
ist.

Zusétzlich zu den in dieser Arbeit verwendeten Standardschnitten (Abschnitt 4.2)
wurden auch die in Abschnitt 5.2.2 eingefiihrten S5-Schnitte fiir steile Photonspektren
auf alle Objekte mit einer Rotverschiebung z > 0.150 und einer Energieschwelle (bei
Nre > 2) von hochstens 0.7 TeV angewendet. Bei diesen Objekten kann aufgrund der
Absorption durch Paarbildung am extragalaktischen Hintergrundlicht eine Erhchung
des relativen Anteils niedriger Energien im beobachteten Energiespektrum erwartet
werden (vgl. Abschnitt 5.2.2). Diese Analyse ergab jedoch keinen signifikanten Uber-
schuss in den ausgewéhlten Datensétzen.
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Abbildung 7.7: Die Verteilungen der Burst-Signifikanzen fiir ausbruchartiges Verhalten
aus dem Exponential-Test Spyan (oben) und aus dem Kolmogorov-Test Sk (unten). Das
einzige Objekt, das ein deutlich signifikantes Ergebnis aufweist, ist 1ES 19594650, dessen
offensichtlicher, starker Ausbruch im Jahre 2002 fiir die hohen Signifikanz-Werte verant-
wortlich ist (vgl. Abschnitt 7.4.2). Die Verteilung der Kolmogorov-Signifikanzen ist leicht zu
negativen Signifikanzwerten hin verschoben und stimmt nur innerhalb von 2.3 Standardab-
weichungen mit der Untergrunderwartung iiberein.
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Name Typ Rotverschiebung z S <S> Skol  Sprahl
1ES 1959+650 BL-Lac 0.047 28.0 27.5 19.8 16.5
H 1426+428 BL-Lac 0.129 6.6 6.7 0.5 0.1
1ES 2344+514 BL-Lac 0.044 44 40 1.3 0.3
M 87 FR 1 0.004 39 34 -1.7 06
BL-Lacertae BL-Lac 0.069 3.0 3.0 0.6 0.7

Tabelle 7.5: Die fiinf Objekte mit der hochsten DC-Signifikanz des HEGRA-Datensatzes
von 54 AGN. Neben dem Objektnamen sind der Objekttyp und die Rotverschiebung z sowie
die Signifikanzen fiir konstante Emission (S und (S)) und fiir ausbruchartiges Verhalten (Skol

und Spran) aufgefiihrt.
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Abbildung 7.8: Die Entfernungen der signifikantesten AGN in den Einheiten Rotverschie-
bung z, Mpc, Lichtjahre und km. Es wurde eine Hubble-Konstante von Hy = 65kms~! Mpc—!

angenommen.
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Die Gesichtsfelder aller 54 AGN wurden mit den in Abschnitt 4.2.7 beschriebe-
nen Gitterfeldmethoden untersucht. Hierbei wurden die signifikantesten Objekte aus
dem Datensatz entfernt, damit keine bekannten Signale enthalten sind. Die Gitterfeld-
suchen in den Gesichtsfeldern der Beobachtung der Objekte aus Tabelle 7.5 werden
in den folgenden Abschnitten im Rahmen der Ergebnisdarstellung der einzelnen Ob-
jekte vorgestellt. Weiterhin konnten nur Objekte mit einer Beobachtungszeit grofier
als 4 Stunden beriicksichtigt werden, um eine einheitliche Behandlung mit den hier
verwendeten Methoden zu erméglichen. Fiir alle anderen AGN wurden Himmelskar-
ten erzeugt. Abbildung 7.9 zeigt eine Uberlagerung aller Signifikanzverteilungen der
Signifikanzen aus den Gesichtsfeldern unter Verwendung der Ring- und der Template-
Untergrundmethoden. Die Ubereinstimmung der Verteilungen mit der Nullhypothese
ist sehr gut. Im Falle der Ringuntergrundmethode kann die leichte Abweichung (Mit-
telwert bei 0.050, Breite bei 1.06) dadurch erklart werden, dafl keine Korrektur auf
den Zenitwinkelgradienten in der Kamera verwendet wurde (vgl. Abschnitt 4.2.7). Es
kann geschlossen werden, dafl in den 3 Grad durchmessenden Gesichtsfeldern der hier
analysierten AGN keine weiteren signifikanten Uberschiisse vorhanden sind.

In Tabelle 7.6 sind alle 54 Aktiven Galaktischen Kerne nach aufsteigender Rotver-
schiebung z aufgelistet. Angegeben sind der Name des Objektes, die nach Qualitéts-
schnitten verbleibende Beobachtungszeit, die Ereigniszahlen, die Energieschwelle und
die nach den Gleichungen 4.5 und 4.4 bestimmten oberen Grenzen auf den integralen
FluB in Krebs-Nebel-Einheiten und in Einheiten von Photonen cm™=2 s~ 1. In der letzten
Spalte sind auflerdem die aus den Beobachtungen folgenden Fliisse fiir die signifikan-
testen Objekte angegeben (siehe hierzu die folgenden Abschnitte).

Nachdem in diesem Abschnitt ein Uberblick iiber die Analyseergebnisse der 54
Aktiven Galaktischen Kerne gegeben wurde, wird in den nun folgenden Abschnitten auf
die signifikantesten Objekte aus Tabelle 7.5 im einzelnen eingegangen. Abschlieend
wird in Abschnitt 7.5 auf Modellvorhersagen auf der Grundlage eines SSC-Modelles
von Costamante & Ghisellini (2002) im Vergleich mit den in dieser Arbeit erzielten
Ergebnissen eingegangen.
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Abbildung 7.9: Uberlagerung aller Signifikanzen aus den Bins der Gitterfeldsuchen der
AGN-Daten aus der Ring-Untergrundmethode (oben) und der Template-Methode (unten).
Die in Tabelle 7.5 aufgefithrten Objekte sind aus diesen Verteilungen ausgeschlossen und
werden in den folgenden Abschnitten getrennt behandelt. Die Verteilungen zeigen eine gute
Ubereinstimmung mit der Nullhypothese.
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Objekt Non @ Nog Ege FEX(> E) D% (> Egpy) F(>Ein:)

T

m 4 [ev]  lCrab)  [01%yem—2s1  [Crab]
1ES 06474250 4.1 12 10 0.78 0.13 3.35
MG 0509+0541 15.8 60 50 0.96 0.11 1.92
M87 70.0 241 184  0.88 0.04
NGC 315 14.6 31 33  0.86 0.05 1.03
NGC 1275 87.6 231 236 0.85 0.03 0.68
H 1722+119 5.1 21 14  0.89 0.21 4.31
PKS 2201404 17.8 59 46  0.95 0.08 1.40
V Zw 331 4.1 9 9 0.87 0.09 1.93
NGC1054 57.9 134 155  0.86 0.02 0.37
3C 120 25.4 64 70  0.93 0.05 0.86
NGC 4151 7.0 16 18 0.79 0.07 1.79
UGCO01651 14.3 44 36  0.79 0.07 1.62
UGC03927 6.3 7 16  1.09 0.09 1.32
1ES 2344-+514 72.5 235 171 0.97 0.03
Mkn0180 9.8 29 32 1.50 0.12 1.09
1ES 1959+650 163.7 1202 454 1.32 0.06 — 2.9
3C 371.0 5.4 16 18 1.52 0.19 1.65
4C +37.11 6.7 9 17 0.80 0.05 1.17
I Zw 187 16.0 44 32 094 0.09 1.66
Cyg-A (3C 405.0) 59.0 159 161 0.91 0.03 0.64
1ES 23214419 22.3 53 66 0.89 0.03 0.67
3C 192.0 2.9 8 7 0.93 0.20 3.78
4C+31.04 3.0 8 9 0.76 0.14 3.83
BL Lacertae 26.7 94 67 1.10 0.28 4.10
1ES 17414196 10.2 28 26 094 0.07 1.41
4C+01.13 7.7 30 31 1.01 0.10 1.73
PKS 2155-304 1.8 4 4 5.72 0.27 0.28
1ES 11184424 2.0 5 4 0.97 0.24 4.31
1ES 0145+13.8 3.2 2 1 0.87 0.06 1.37
EXO0706.1+5913 33.7 81 85  1.08 0.06 0.91
H 14264428 258.5 796 624 091 0.03
3C197.1 15.0 22 24 0.96 0.05 0.86
1ES 12124078 2.4 6 8 0.92 0.17 3.24
1ES 08064524 1.0 2 2 1.09 0.29 4.25
1ES 02294200 3.0 11 8 0.92 0.17 3.25
RBS 0958 3.8 18 9 0.85 0.28 6.23
1ES 12554244 5.9 14 14 0.94 0.12 2.16
MS1019.0+5139 17.5 44 43 0.92 0.07 1.35
1ES 03234022 14.3 24 32 1.00 0.04 0.71
0Q 530 9.4 32 30 1.12 0.10 1.41
3C 273.0 12.2 44 46 1.15 0.09 1.25
1ES 14404122 13.1 35 41 0.92 0.08 1.49
PKS 0829-+046 18.0 59 55  1.00 0.06 0.96
PG 1218+304 3.9 7 8 0.84 0.12 2.67
1ES 0347-121 1.9 13 7 1.46 0.56 5.14
1ES 09274500 13.3 30 29  0.94 0.06 1.08
PKS 22544074 16.3 44 48  0.90 0.05 0.99
MS0317.0+1834 2.7 5 6 0.80 0.12 2.96
1ES 10114496 2.0 1 3 1.02 0.11 1.80
1ES 01204340 18.9 36 44  0.83 0.04 0.87
2E 041440057 4.5 18 15 1.01 0.13 2.16
S5 0716+714 1.7 6 4 1.58 0.38 3.13
3C 066A 1.3 3 3 0.85 0.17 3.87
PKS 0219-164 1.7 5 10 1.78 0.27 1.85

Tabelle 7.6: Analyseergebnisse der 54 Aktiven Galaktischen Kerne. Neben dem Objektna-
men sind Beobachtungszeit (2. Spalte), Ereigniszahlen, Energieschwelle Ey,, sowie die oberen
FluBlgrenzen in Einheiten des Krebs-Nebel-Flusses (F%gg’ (E > Egpy)) und in Einheiten von
Photonen cm 271 (@%%’(E > Ep,,)) aufgelistet. Fiir die signifikantesten Objekte sind in der
letzten Spalte die gemessenen Fliisse in Einheiten von Crab angegeben. Auf diese Messungen
und die in Fettdruck dargestellten Objekte wird im Folgenden néher eingegangen.
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7.4.2 1ES 19594650

Frithere Messungen: Das BL-Lac-Objekt 1ES 19594650 mit einer Rektaszension
von 19h59m59.9s und einer Deklination von +65°08mb4s befindet sich bei einer Rot-
verschiebung von z = 0.047 in einer Entfernung zur Erde von 220 Mpc (718 - 10° Licht-
jahre). 1ES 19594650 ist Teil des ,, Finstein Slew Survey“-Rontgen-Quellen-Kataloges
(Elvis et al. 1992) und wurde als eines von 10 neuen BL-Lac-Objekten durch die Aus-
wertung der Daten des Finstein Slew Survey sowie von Radiobeobachtungen und op-
tischen Beobachtungen im Jahre 1993 als BL-Lac-Objekt identifiziert (Schachter et al.
1993). Der erste Ereignisiiberschuff im TeV-Energiebereich wurde sechs Jahre spéter
vom Utah Seven Telescope Array gemeldet. Mit einer gesamten Beobachtungszeit von
56.7 Stunden in der Zeit von Mai bis August 1998 wurde von diesem Experiment
bei einer Energieschwelle von 0.6 TeV ein Ereignisiiberschufl mit einer Signifikanz von
3.9 0 gemessen. Eine Unterteilung der Daten in unterschiedliche Zeitabschnitte ergab
eine hohere Signifikanz in zwei Zeitabschnitten (> 50). Die Zeitskala der beobachte-
ten Variabilitdt der Emission in den Daten des Utah Seven Telescope Array ist in der
GroBenordnung von Tagen (Nishiyama et al. 1999).

Im Jahr 2000 wurden im Rahmen einer Diplomarbeit am Institut fiir Experimen-
talphysik der Universitit Hamburg die mit den HEGRA-Teleskopen genommenen
1ES 1959+650-Daten der Monate July bis September 2000 ausgewertet. Aufgrund von
Waldbrénden und schlechter Wetterbedingungen ergaben sich lediglich 14.9 Stunden
verwertbarer Daten in diesem Beobachtungszeitraum. Als Ergebnis wurde ein Uber-
schufl von 37.5 £ 16.4 photonischen Ereignissen gemessen, was einer Signifikanz von
3.1 Standardabweichungen entspricht (Robrade 2001). Nachfolgende, vertiefende Be-
obachtungen wurden von Mai bis Oktober 2001 durchgefiihrt und erbrachten eine ste-
tige Signalsteigerung bis auf mehr als 5o (Gotting 2002). Im darauffolgenden Jahr,
am 19. und 20. Mai, wurde ein starker Ausbruch im TeV-Energiebereich von der
Whipple-Kollaboration gemeldet (Weekes 2002; Holder et al. 2003). In den nachfol-
genden HEGRA-Beobachtungen im Jahr 2002 wurde ein zum Teil sehr hoher und
iitber die Beobachtungsperiode variabler Flufl gemessen. Die Ergebnisse einer Analy-
se der HEGRA-Daten hinsichtlich des spektralen Verhaltens der Quelle in den un-
terschiedlichen FluBzustdnden wurden an anderer Stelle behandelt und veroffentlicht
(Aharonian et al. 2003a). Im Folgenden werden die Ergebnisse der hier verwendeten
Analyse vorgestellt.

Analyseergebnisse: Mit einer Deklination von circa 65° erreicht das Objekt
1ES 19594650 vom Standort des Observatorio del Roque de los Muchachos aus gesehen
den hochsten Punkt seiner Himmelsbahn (Kulmination) bei einem Winkel von etwa 53°
iber dem Horizont (kleinster Zenitwinkel 37°). Der mittlere Zenitwinkel der HEGRA-
Beobachtungen betrégt 38.7°, was einer Energieschwelle von 1.14 TeV entspricht. Der
gesamte 1ES 1959+650-Datensatz umfafit, nach Anwendung der in Abschnitt 4.2.1 ein-
gefiihrten Qualitédtsschnitte, 163.6 Stunden Beobachtungszeit. Im Gesamtdatensatz ist
ein Uberschuf von 748 + 27 photonischen Ereignissen zu beobachten. Dies entspricht
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Zeit  Non aNeg S (S) F P Ethe
[b] [#]  [#] o] o] [Crab] 0" qem 2571 [TeV]
2000-2001  87.7 330 252 45 43 0.06£0.02  0.63£021  1.30
2002 80.2 882 202 335 331 0574007  598+£0.75  1.34
> 167.9 1212 454 28.0 27.5 0.30:0.04 3.23:041  1.32

Tabelle 7.7: Ergebnisse der Analyse der 1ES 19594650 Daten aus unterschiedlichen Beob-
achtungszeitrdumen. Angegeben sind die Beobachtungszeit, die Ereigniszahlen N, und N,
die Signifikanzen S und <S>, die berechneten Fliisse in Krebs-Nebel- und Flufleinheiten sowie
die Energieschwelle der Beobachtung.

einer Abweichung von der Untergrunderwartung von 28 o. Die in dieser Arbeit erziel-
ten Analyseergebnisse sind in Tabelle 7.7 fiir beide HEGR A-Beobachtungskampagnen
und den Gesamtdatensatz zusammengefafit.

In Abbildung 7.10 ist die Verteilung der rekonstruierten quadrierten Winkelabsténde
AG? (siehe Abschnitt 4.1.3) der Ereignisse aus dem gesamten 1ES 1959+650-Datensatz
graphisch dargestellt. Die charakteristische Anh&dufung von Ereignissen bei kleinen
Winkelabsténden vom Objekt ist uniibersehbar. Zum Vergleich sind im unteren Teil der
Abbildung die Af?-Verteilung der Daten des starken Ausbruchs im Mai 2002 und die
gleiche Verteilung fiir die Daten aus den Jahren 2000 und 2001 dargestellt. Der stérk-
ste Beitrag zum Gesamtsignal stammt aus der Zeit im Mai 2002, in der das Objekt
sich in dem hochsten bisher beobachteten Fluflzustand befand. In nur zwei Beobach-
tungsnéchten und einer Beobachtungszeit von 4 Stunden wurde vom 19. bis zum 20.
Mai ein Uberschu8 von 120 4+ 11 Ereignissen gemessen, was einer Signifikanz deutlich
oberhalb 20 o entspricht. Im Vergleich ergeben sich in den Jahren 2000 und 2001 mit
ciner um einen Faktor 23 lingeren Beobachtungszeit (94 Stunden) nur 58 + 20 Uber-
schuBereignisse (S = 4.5 0). Diese starke Variabilitit spiegelt sich auch in den hohen Si-
gnifikanzen fiir ausbruchartiges Verhalten aus den Kolmogorov- und Prahl-Tests wider
(Skol = 19.8 0, Spram = 16.50). Die stark variablen FluBizustdnde von 1ES 19594650
sind typisch fiir Objekte der BL-Lac-Familie und wurden im TeV-Energiebereich vor
allem bei den Objekten Mrk-421 und Mrk-501 beobachtet (Aharonian et al. 1997b,
1999, 2002¢). In Abbildung 7.11 ist die aus den HEGRA-Daten resultierende nacht-
weise Lichtkurve dargestellt. Die Zeit wird in Einheiten des modifizierten julianischen
Datums (MJD) angegeben?. Die hichste durch HEGRA beobachtete Aktivitét er-
reichte das Objekt am 18. Mai 2002, als die Flufistdrke nahezu das Dreifache des
Krebs-Nebel-Flusses (2.9 Crab) erreichte. Unter Berticksichtigung der bei unterschied-
lichen Analysen zu erwartenden Fluktuationen stimmen die in dieser Arbeit erzielten
Resultate mit den bereits verdffentlichten Ergebnissen zu 1ES 19594650 (0.05 Crab mit
5.2 0 in 2000-2001 und bis zu 2.2 Crab mit 23 ¢ im Mai 2002) gut {iberein (Aharonian
et al. 2003a).

In Abbildung 7.12 sind in der linken Hilfte die Verteilungen der mscw-Werte aus

4Das julianische Datum ist die Anzahl der Tage seit dem 1. Januar 4713 V.C. und ist eine in der
Astronomie gebriuchliche Einheit.
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der Signalregion und der Untergrundregion dargestellt. Das aus der Differenz beider
Verteilungen resultierende Histogramm ist durch eine Kurve dargestellt, die aus der
Anpassung einer GauB-Kurve an das Differenzhistogramm (rechts) gewonnen wurde.
Das Differenzhistogramm entspricht der mscw-Verteilung der UberschuBereignisse. In

[}]
& I28 c 1ES 1959+650
S0 [T HEGRA-Daten, 1999 - 2002
2 I
2 I
600 -
I ® Signalregion
[ [ 1 Untergrundregion
500 B
p
L T
400
Abbildung 7.10: Ver-
200 | teilungen der quadrier-
I ten Winkelabstinde A2
I der rekonstruierten Ereig-
200 ——_ — .
- nisse des gesamten Da-
0 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 0.06 tensatzes aus der Rich-
quadrierter Winkelabstand Aez, [Grad?] tung von 1ES1959+650
aus den Jahren 2000 bis
2002 (oben) und aus dem
1ES 1959+650 HEGRA-Daten
o * Ausbruch im Mai 2002
2140 o s 20 Mai200e B 2000 - 2001 (unten). Zum Vergleich
5 ls>226 S | S=450 ist im unteren Teil dieser
:*j 120 1 Yl Abbildung ebenfalls die
‘} 100 entsprechende Verteilung
100 - wl fir die Jahre 2000 und
o0 | o | 2001 dargestellt (Kasten).
60 — =
40 ; ° o O.Oiquadriel::rWink:I.::)stand ZZ:, [Gradg.]06

0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1
quadrierter Winkelabstand Aez, [Grad?]

der rechten Hélfte von Abbildung 7.12 ist die Differenzverteilung zusammen mit der
GauB-Kurvenanpassung im Bereich zwischen mscw = 0.7 und mscw = 1.3 dargestellt.
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Im Falle eines photonischen Ursprungs des Uberschusses erwartet man eine Gauf-
Verteilung mit einem Mittelwert bei mscw = 1 und einer Breite von 0.1. Die Verteilung
entspricht in hohem Mafe dieser Erwartung. Zur Uberpriifung der Untergrundsubtrak-
tion wurde zusétzlich im Bereich zwischen mscw = 1.4 und mscw = 2.5 ein konstantes
Geradenstiick angepafit. Entsprechend der Erwartung bei einer korrekten Bestimmung
des Untergrundes ist die Verteilung in diesem Bereich innerhalb der Fehler kompatibel
mit 0.

Eine Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld der HEGRA-Daten anhand der in
Abschnitt 4.2.7 eingefithrten Methoden ergibt ein klares Signal an der Position von
1ES 1959+650. Abbildung 7.13 zeigt eine Signifikanzkarte des Gesichtsfeldes um das
Objekt herum. Hierbei wurde die Template-Methode zur Berechnung des Untergrundes
verwendet. Da der a-Faktor bei dieser Methode aus dem Quotienten
> Non/ D Nog gebildet wird, kommt es bei einer so starken Quelle wie 1ES 1959+650
zu einer Uberschitzung der Summe > Ng, und damit auch zu einer Uberschitzung
des a-Faktors und der Untergrundereigniszahl aNgg. Daher ergibt sich eine leichte
Verschiebung der Signifikanzverteilung (Abbildung 7.13, rechts) zu negativen Werten
hin. Der Uberschuf an der Position des Objektes (987 £ 36) ist eindeutig zu sehen
und ist mit den Resultaten der auf dem Ring-Untergrundmodell basierenden Analyse
kompatibel. Ein leicht hoherer Uberschuf bei Verwendung des Template-Untergrundes
148t sich durch den in diesem Falle weicheren Schnitt auf A#? erkliren.
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Abbildung 7.12: Verteilungen der Signal- und Untergrundereignisse von 1ES 1959+650 im
mscw-Raum. In der Figur links stellen die Datenpunkte die Verteilung der Signalereignisse
dar. Das schattierte Histogramm ist die Verteilung der Untergrundereignisse. Die Differenz
beider Verteilungen ist links durch eine durchgezogene Linie angedeutet und im rechten Bild
durch Datenpunkte dargestellt. Die Anpassung einer Gau3-Kurve zwischen mscw = 0.7 und
mscw = 1.3 ergibt eine klare photonische Signatur (Mean ~ 1.0, Sigma = 0.1). Im hadronisch
dominierten Bereich (1.4 < mscw < 2.5) ergibt sich aus der Anpassung eines konstanten
Geradenstiickes ein Wert von —2.6 + 2.8.
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Abbildung 7.13: Signifikanzkarte im Gesichtsfeld (links) von 1ES 19594650 und Verteilung
der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld (rechts). Dieser Darstellung liegt der Gesamtdaten-
satz des Objektes zugrunde. Zur Bestimmung des Untergrundes wurde das Template-Modell
verwendet. Die Position des Objektes ist links durch einen weilen Kreis mit dem Radius der
Winkelauflsung (0.1 Grad) des CT-Systems gekennzeichnet. Die Anpassung einer standar-
disierten Gauflverteilung mit eingeschrinkten Parametern (Mittelwert P2 = 0.000 £ 0.001,
Breite P3 =1.00 £ 0.01) an die Verteilung (rechts) ist als durchgezogene Linie eingezeich-
net. Ebenfalls dargestellt ist die uneingeschréinkte Anpassung einer Gauf-Verteilung (grau
schattiert).
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7.4.3 H1426+4428

Das BL-Lac-Objekt H 1426+428 gehort zur Gruppe der ,, Extreme Synchrotron“-BL-
Lac-Objekte, deren Mitglieder durch ,extreme”, d.h. sehr hohe, Synchrotron-Peak-
Frequenzen (vgy, > 1keV) ausgezeichnet sind. H 14264428 ist nach dem prominen-
ten Blazar Mrk-501 und dem im folgenden Abschnitt behandelten BL-Lac-Objekt
1ES 23444514 das dritte Objekt, bei dem eine Synchrotron-Peak-Frequenz
Vsyn > 100keV beobachtet wurde (Costamante et al. 2001). Nachweise des Objektes
im TeV-Energieband wurden von den Experimenten Whipple, HEGRA und CAT be-
richtet (Horan et al. 2002; Gotting et al. 2001; Aharonian et al. 2002a; Djannati-Atai
et al. 2002). Das BL-Lac-Objekt H 14264428 wurde von den System-Teleskopen der
HEGRA-Kollaboration vom 13. Februar 1999 bis zum 31. Mai 2000 und vom 16. Ja-
nuar 2002 bis zum 12. Juli 2002 beobachtet. Mit einer Rotverschiebung von z = 0.129
(1940 - 10° Lichtjahre) ist H1426+428 das entfernteste Objekt, das bisher im TeV-
Energiebereich zweifelsfrei nachgewiesen wurde. Aufgrund dieser grofien Entfernung
ist die Absorption der TeV-Strahlung durch Paarerzeugung aus der Wechselwirkung
mit dem extragalaktischen Hintergrundlicht (sieche Abschnitte 2.2, 5.2.2) besonders
ausgeprigt und es ist moglich, eine Signatur der Absorption im TeV-Spektrum zu be-
obachten. Eine solche Signatur wurde in den HEGRA-Daten gefunden und an anderer
Stelle veroffentlicht (Aharonian et al. 2002a, 2003c).

Der hier vorgestellten Analyse liegt der Gesamtdatensatz von 1999 bis 2002 zugrun-
de. Bei einem mittleren Zenitwinkel von <19> = 23.5 Grad folgt eine Energieschwelle von
Einr = 0.91 TeV. In Abbildung 7.14 ist das Winkelabstandshistogramm (oben) fiir die
HEGRA-Daten der Jahre 1999 bis 2002 aus der Richtung von
H 14264428 dargestellt. Mit einer UberschuBereigniszahl von 196 + 28 im Gesamt-
datensatz ergibt sich eine Signifikanz S von 6.6 0. Die nach statistischen Fluktuatio-
nen geglattete Signifikanz <S> betréigt 6.7 o. Die photonische Signatur im mscw-Raum
ist auch bei dieser Quelle klar zu erkennen (Abbildung 7.14 unten). Die Ergebnisse
der Analyse nach Beobachtungszeitraumen getrennt sind zusammenfassend in Tabel-
le 7.8 dargestellt. Wiahrend der HEGR A-Beobachtungen zeigte die Quelle keine star-
ken FluBschwankungen, und ein Uberschu8 ist in jedem Zeitraum zu sehen. Daher erge-
ben sich auch nur sehr geringe Signifikanzwerte aus den Variabilititstests (Sko = 0.5 0,
SPrahl = 01 O’).

Die bei Aharonian et al. (2002a) verdffentlichte Analyse ergibt fiir die Jahre 1999
und 2000 einen mittleren Flufl oberhalb 1 TeV von 0.06 Crab (2.4 0 in 1999 und 5.3 ¢ in
2000), was im Rahmen der statistischen Fehler in guter Ubereinstimmung mit den in
dieser Arbeit erzielten Resultaten steht (vgl. Tabelle 7.8). In Aharonian et al. (2003c)
wird eine Signifikanz des Gesamtdatensatzes von 7.5 0 angegeben. Weiterhin wird be-
richtet, dafl in den Daten des Jahres 2002 ein um den Faktor ~ 2.5 niedrigerer Fluf}
gegeniiber dem mittleren, gemessenen Flufl in 1999 und 2000 beobachtet wird. Aus
der in dieser Arbeit durchgefithrten Analyse ergibt sich im Rahmen der statistischen
Fehler ein mit diesem Faktor kompatibler Wert von ~ 2.

Eine Gitterfeldsuche mit dem Template-Untergrundmodell ergibt an der Position



7.4. ERGEBNISSE

(4]

(=

o
T

Ereignisse
E=)
a
o
T

]
400:—1

H 1426+428
HEGRA-Daten, 1999 - 2002

® Signalregion
[ 1 Untergrundregion

350 |-
300 |- } ’_{J—{_u—}— .
; SnaRERt s ol
2001 PR R S SR B RSP B
0 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05

0.06
quadrierter Winkelabstand A6?, [Grad?]

Y
124
o

Y
N
(3]

UberschuBereignisse
o 8
I I

r ¥’/ ndf 7314 /| 8
- H1426+428 Constant 62.24 + 11.36
L HEGRA-Daten Mean 1.035 & 0.2507E-01
" 1999-2002 Sigma 01072 +  0.1503E-01
0 Mﬂ'o' - + ++++H++++§¢¢*¢'.
-50 &= L L Ll L L l L L
0 0.5 1 1.5 2 2.5 3
mscw

139

Abbildung 7.14: In
der oberen Hilfte dieser
Abbildung ist das Winkel-
abstandshistogramm  der
rekonstruierten Ereignisse
aus der Richtung von
H1426+428  dargestellt.
Die untere Verteilung zeigt
die UberschuBereignisver-
teilung im mscw-Raum
(vgl. Abbildung 7.12). Die
gauliformige Signatur des
Uberschusses (Anpassung,
durchgezogene Linie) steht
in Ubereinstimmung mit
der Erwartung fiir pho-
toninduzierte  Ereignisse.
Der mittlere Uberschufl
zwischen mscw = 1.4 und

mscw = 2.5 ergibt einen
Wert von —-2.6 + 3.3,
woraus auf eine gute

Untergrundbestimmung
geschlossen werden kann.

von H 14264428 ein mit dem Ring-Untergrundmodell konsistentes Ergebnis, mit einer
Signifikanz von 6.2 0. Die entsprechende Signifikanzkarte im Gesichtsfeld um das Ob-
jekt herum ist in Abbildung 7.15 dargestellt. Im Gegensatz zur Verteilung der Gesichts-
feldsignifikanzen bei 1ES 19594-650 ist hier keine Verschiebung zu negativen Werten zu

sehen, da der Beitrag des Signales zum a-Faktor gering ist.

Interessanterweise ergab sich in einer umfassenden Analyse von Daten des
HEGRA-AIROBICC-Detektors durch Prahl (1999) aus der Richtung von H 1426+428
der signifikanteste Uberschuf im Gesamtdatensatz. Bei einer Energieschwelle von
20.9TeV wurde ein UberschuB von 46 4+ 11 Ereignissen mit einer Signifikanz von
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Abbildung 7.15: Signifikanzen im Gesichtsfeld der H 1426+428-Daten (links) und Vertei-
lung der Signifikanzen aus dem Gesichtsfeld (rechts). Zur Ermittlung des Untergrundes wurde
das Template-Modell verwendet. An der Position des Objektes betrigt die Signifikanz 6.2 o.
Die Anpassungen (fette Linie und schattierte Fliche) wurden wie in Abbildung 7.13 durch-
gefiihrt. Die Signifikanzverteilung entspricht im Kern der Untergrunderwartung. Die von der
Untergrunderwartung abweichenden Eintréige befinden sich im Gesichtsfeld innerhalb des
durch den weiflen Kreis (0.1 Grad Radius) gekennzeichneten und auf H 14264428 zentrierten
Bereiches.

Zeit Now Neg S (S) F o Etir
] [#  [#] [o] o] [Crab] [0~ em~?s1] [TeV]
1999 19.6 70 459 3.2 3.2 0.058+£0.027 155+0.73 085
2000 28.0 115 759 4.0 42 0.045+0.017  1.224£048 087
2002 2109 651 5320 4.8 49 0.026+0.008  067£021 091
ST 2585 836 6538 6.6 6.7 0.031+0.007 0.80+019  0.91

Tabelle 7.8: Ergebnisse der Analyse von H 1426+428 getrennt nach Beobachtungszeitr ium-
en. Es sind die Anzahlen der Signalereignisse N, und der Untergrundereignisse N.g, die
Signifikanzen S und <S>, sowie die zugehorigen Fliisse und die Energieschwelle der Beobach-
tung dargestellt. Angegeben sind nur die statistischen Fehler. Eine konservative Abschétzung
der systematischen Fehler ergibt Werte von weniger als die Hilfte der statistischen Fehler.

4.1 0 beobachtet. Unter der Voraussetzung, dafl es sich um ein Signal handelt, er-
gibt sich ein wesentlich héherer Flufl oberhalb von 20 TeV, als aus den Beobachtun-
gen der System-Teleskope zu erwarten ist. Der Zusammenhang des Ergebnisses des
AIROBICC-Detektors mit dem Ergebnis der Cherenkov-Teleskope ist bisher unklar.
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7.4.4 1ES 23444514

Das BL-Lac-Objekt 1ES 23444514 zahlt wie H 14264428 mit einer Synchrotron Peak
Frequenz vgy, > 100keV (Giommi et al. 2000) zu den ,, Extreme Synchrotron“-BL-
Lac-Objekten (Costamante et al. 2001), die innerhalb der BL-Lac-Familie die hochst-
energetischste Strahlung im Rontgen-Bereich emittieren. Der erste Nachweis im TeV-
Energiebereich gelang der Whipple-Kollaboration in den Jahren 1995 (Oktober) und
1996 (Januar). Der beobachtete Flul entsprach im Mittel 11 % des Krebs-Nebel-Flusses.
Zudem wurde in einer einzigen Nacht ein Ausbruch beobachtet, bei dem der Flufl
auf 63 % des Krebs-Nebel-Flusses anstieg. Die Signifikanz des Uberschusses aus dieser
Nacht allein betrug 6 (Catanese et al. 1998).

In den HEGRA Beobachtungen wurden erste Anzeichen fiir einen positiven Uber-
schufl in den Daten aus den Jahren 1997-1998 gefunden. Mit der zu diesem Zeitpunkt
verwendeten Analyse ergab sich eine Signifikanz von 3.3 o, wobei das Signal sich {iber-
wiegend in den Daten des Jahres 1998 herausbildete (Konopelko et al. 1999b). Nach-
folgebeobachtungen konnten im darauffolgenden Jahr nicht angestellt werden, da im
Sichtbarkeitszeitraum von 1ES 23444514 der Supernova-Uberrest Cas-A mit hochster
Prioritét beobachtet wurde (Aharonian et al. 2001). Neue Beobachtungen wurden im
September 2002 durchgefiihrt. Aufgrund schlechten Wetters sind aus dieser Zeit ledig-
lich 16.7 Stunden Beobachtungszeit in die Analyse eingeflossen.

Bei einem mittleren Zenitwinkel von <19> = 26.8 Grad ergibt sich fiir den Gesamt-
datensatz eine Energieschwelle von Eq,, = 0.97 TeV. Die hier verwendete, unabhéngige
Analyse konnte die von Konopelko et al. (1999b) erzielten Ergebnisse bestéitigen und
erhirten. In Abbildung 7.16 ist die Verteilung der quadrierten Winkelabstinde A§? fiir
den gesamten 1ES 23444514 Datensatz dargestellt. Es zeigt sich ein deutlicher Uber-
schuB bei kleinen Winkelabsténden, dessen Form der Erwartung an einen Uberschuf
von einer punktquellenartigen Emission entspricht. Die Daten aus dem Jahre 1997 zei-
gen keinen signifikanten Uberschuf, wihrend sich im darauffolgenden Jahr 44 + 10
UberschuBereignisse mit einer Signifikanz von 4.3 o ergeben. Aus den Daten des Jahres
2002 ergibt sich ein leichter Uberschufl von 15 + 7 Ereignissen (2.3 ¢). Insgesamt ist
in den Daten von 1997 bis 2002 ein Uberschufl von 64 + 15 Ereignissen mit einer Si-
gnifikanz von 4.4 ¢ zu beobachten. Dieser Uberschufl entspricht einem mittleren Fluf
oberhalb von Eq,, = 0.97 TeV von 0.60 4 0.19 Photonen cm =2 s7!, oder (3.3 £ 1.0) % des
Krebs-Nebel-Flusses. Fait man die Daten aus den Jahren 1998 und 2002 zusammen, so
ergibt sich ein UberschuB von 61 + 12 Ereignissen mit einer Signifikanz von 5.0 0. Die
Ergebnisse der Analyse sind in Tabelle 7.9 fiir unterschiedliche Beobachtungszeitraume
zusammengefaflt. Die auf die Fliisse angegebenen Fehler sind statistische Fehler. Eine
Abschitzung des systematischen Fehlers ergibt einen Wert von weniger als die Halfte
der statistischen Fehler. Die Verteilung der mscw-Parameter des Uberschusses in Ab-
bildung 7.17 ist kompatibel mit der fiir Photonen typischen Form. Im hadronisch domi-
nierten Bereich, zwischen mscw = 1.3 und mscw = 2.5 ergibt sich mit einem Uberschuf
von —1.7 £ 1.8 ein mit der Untergrunderwartung vertraglicher Wert. Eine Analyse
der Daten mit dem alternativen Template-Untergrundmodell ergibt einen Uberschuf
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Zeit Non oNeg S (S) F P Ethr

] [#] [# [o] [d] [Crab)] 1012 yem 2571 [TeV]

1997 150 54 52 0.3 0.0 0.005+0.020 0.06+032 114
1998 41.8 128 84 43 41 0.039£0.013  0.78+026 091
2002 157 53 35 26 22 0.051£0.028  091+049  0.97
1998,2002 575 181 120 50 4.6 0.042+0.012 0.81+0.23 093
> 66.0 235 171 4.4 4.0 0.033£0.010 0.60+0.19 0.97

Tabelle 7.9: Unterteilung der 1ES 2344+514-Daten in unabhéngige Zeitabschnitte. In der
ersten Beobachtungskampagne ist kein signifikanter Uberschufl gemessen worden. Im Jahre
1998 zeigte sich das Objekt mit 44 + 10 UberschuBereignissen in einem deutlich héheren
Flulzustand. Fiir jede Beobachtungskampagne sind neben den Ereigniszahlen und den Signi-
fikanzen auch die Fliisse in Crab-Einheiten und in Einheiten von Photonencm=2s~! sowie
die Energieschwelle Ei,, der Beobachtung angegeben. Die Flufifehler sind die statistischen
Fehler. Eine Abschéitzung der systematischen Fehler ergibt Werte, von weniger als die Héalfte

der statistischen Fehler.

von 70 4+ 17 photonischen Ereignissen (No, = 287, Nog = 1351, a = 0.1603). Dies
ergibt an der Position von 1ES 2344+514 eine Signifikanz von 4.2 ¢. Somit sind die Er-
gebnisse der beiden mit unabhéngigen Untergrundmodellen durchgefiihrten Analysen
konsistent. Die Signifikanzkarte des Gesichtsfeldes sowie die Verteilung der Signifikan-
zen aus dem Gesichtsfeld sind in Abbildung 7.18 dargestellt.
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Abbildung 7.18: Signifikanzkarte im 1ES 2344+514-Gesichtsfeld nach der Template—
Untergrundmethode. An der Position von 1ES2344+514 ergibt sich mit einer Signifikanz
von 420 (70 £ 17 UberschuBereignisse) ein zur Standardanalyse (Tabelle 7.9) konsisten-
tes Ergebnis. Auflerhalb des durch einen weifilen Kreis markierten Bereiches (0.1 Grad um
die Objektposition herum) betrigt die hochste, beobachtete Signifikanz 3.6 0. Die einge-
schrinkte und freie Anpassungen an die Signifikanzverteilung wurden wie in Abbildung 7.13

durchgefiihrt.
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7.4.5 MB87

Einer der prominentesten Vertreter der Familie der Radiogalaxien ist M 87 oder auch
Virgo A. Dieses in allen Wellenléngenbereichen vielstudierte Objekt ist Teil des Virgo-
Clusters (Galaxienhaufen). Mit einer Rotverschiebung von z = 0.0043 (16 Mpc) be-
findet sich M 87 in kosmischer Nachbarschaft. Virgo A war einer der ersten Nachweise
diskreter Emission in der Radioastronomie und wurde von Bolton et al. (1949) im op-
tischen Frequenzband mit der elliptischen Riesengalaxie M 87 identifiziert. Das Objekt
zeigt im Radiobereich die fiir Radiogalaxien typische Ausbildung von Jets. Jedoch ist
eine eindeutige Einordnung von Virgo A in das Klassifikationsschema von Fanaroff &
Riley (1974) nicht moglich (vgl. Abschnitt 7.1). Einerseits sprechen die niedrige Lu-
minositét im 178 MHz-Band und die dunklen Rénder (edge darkening) dafiir, dafl es
sich um eine Radiogalaxie des Typs FRI handelt. Andererseits ist der einseitige Jet
eher eine Eigenschaft, die das Objekt als FRII-Galaxie klassifiziert. Die Jets gehen
von einem Zentralobjekt mit einer Masse von 2.4 4 0.7 x 10° M, in den inneren 0.25
Bogensekunden (Harms et al. 1994) aus und erstrecken sich iiber Entfernungen im
Mpec-Bereich bis zu den sogenannten radio lobes. Es wird vermutet, dafl sich das Jet-
Plasma innerhalb des ersten Kiloparsecs mit relativistischen Geschwindigkeiten bewegt
(Biretta & Meisenheimer 1993). M 87 war der erste AGN, von dem die Aufnahme eines
Jets im optischen Wellenldngenbereich gelang (Curtis 1918). Beobachtungen im TeV-
Energiebereich wurden von Whipple und HEGRA durchgefiihrt. Die Ergebnisse des
Whipple-Teleskopes zeigen bei einer Beobachtungszeit von 14 Stunden (2000 - 2001)
keinen signifikanten UberschuB. Eine obere Grenze auf den integralen Fluf oberhalb
250 GeV bei einem Konfidenzniveau von 3o wird mit 2.2 x 107 Photonencm™2s7*
angegeben (LeBohec et al. 2001).

M 87 wurde mit dem CT-System in den Jahren 1998 und 1999 mit einer Gesamtbe-
obachtungszeit von 88 h beobachtet. Nach Anwendung der Qualitétsschnitte verbleiben
70 h Beobachtungsdaten zur Analyse. Bei einem mittleren Zenitwinkel <19> = 21 Grad
errechnet sich eine Energieschwelle von Ei,, = 0.88 TeV. In einer fritheren Analyse er-
gab sich aus den HEGRA-Beobachtungen ein leichter Uberschuf von 46 + 22 (2.1¢)
Ereignissen (Gotting 2001). Der hier vorgestellten Analyse liegt, verglichen mit der
fritheren Analyse, ein um etwa 20 % groflerer Datensatz sowie eine verbesserte Rekon-
struktion zugrunde. Dies fiihrte zur Entdeckung eines Ereignisiiberschusses von 57 + 15
Ereignissen (Ng,= 241, aNyg= 184) mit einer Signifikanz von S = 3.90 und einer
geglétteten Signifikanz von <S> = 3.4 0. Die Ergebnisse von unterschiedlichen, darauf-
hin durchgefithrten unabhéngigen Analysen sind konsistent mit den hier vorgestellten
Ergebnissen (Tluczykont et al. 2002). Daran anschlieBend wurden vor kurzem die neuen
Resultate zu M 87 veroffentlicht (Aharonian et al. 2003b). Der im Rahmen der vorlie-
genden Arbeit gemessene UberschuB ergibt einen Fluf in Einheiten des Krebs-Nebel-
Flusses von F(E > 0.88TeV) = 0.040 £ 0.01544,¢ £ 0.0084ys Crab. Bei einer Energie-
schwelle von 0.88 TeV entspricht dies einem Teilchenflufl von
P(E > 0.88TeV) = (0.8 £ 0.35tar = 0.1gys) - 107" Photonen cm™2?s~*. Die bei Aharo-
nian et al. (2003b) verwendete Analyse ergibt einen Flufl von 3.3 % (4.10) des Krebs-
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Nebel-Flusses, was im Rahmen der Fehler sehr gut mit dem hier vorgestellten Ergeb-
nis iibereinstimmt. Eine Verteilung der rekonstruierten quadrierten Winkelabstidnde
aus der Richtung von M 87 ist in Abbildung 7.19 dargestellt. Es ist eine leichte Ver-
schiebung der Ereignishédufigkeit zu hoheren Winkelabsténden von M 87 zu erkennen.
Diese Verschiebung deutet sich auch in der in Abbildung 7.20 gezeigten Signifikanz-
karte des Gesichtsfeldes (Gitterfeldsuche) an, die unter Verwendung des Template-
Untergrundmodells erstellt wurde. Die Abweichung von der nominellen Position von
M 87 ist jedoch zu klein, um von statistisch signifikanter Bedeutung zu sein. An der
Position von M 87 ergibt sich aus der Gitterfeldsuche ein UberschuB von 69 + 17
Ereignissen und einer Signifikanz von 4.00 (N, =301, Nog=1225 und «=0.1887).
Innerhalb des Gesichtsfeldes in Abbildung 7.20 (links) scheinen sich oberhalb und un-
terhalb der Position von M 87, in der Ndhe des Rands des dargestellten Gesichtsfeldes,
Bereiche leicht erhohter Signifikanz (S < 3.3) auszubilden. Gleichzeitig ist bei hoheren
Rektaszensionen (rechts von M 87) ein leichter Ereignisdefizit zu beobachten. Die Ver-
teilung der Signifikanzen (Abbildung 7.20 rechts) ist jedoch, abgesehen von den zu M 87
gehorenden Eintrdgen oberhalb von S = 3.3 0, vertréiglich mit einem homogenen Ge-
sichtsfeld (Untergrunderwartung). Eine Gitterfeldsuche mit einer Teleskopmultiplizitét
von N, > 2 (anstelle des hier als Standardschnitt verwendeten Schnittes Ny > 3)
ergibt die in Abbildung 7.21 gezeigte Signifikanzkarte. Die Resultate dieser Analyse
an der Position von M 87 sind die Ereigniszahlen N, =658, aN.g =548 (a=0.3087),
was einer Signifikanz von 3.9 ¢ entspricht. Im Gegensatz zur Analyse mit einer mi-
nimalen Teleskopmultiplizitét von 3 ist in dieser Signifikanzkarte keine Inhomogenitét
festzustellen. Eine Verteilung der mscw-Parameter der Uberschufiereignisse fiir M 87 ist
in Abbildung 7.22 dargestellt. Die Verteilung entspricht im Rahmen der statistischen



146

oy ) -‘5 4 x/ndf 4130 / 16
] = x10°F | py 134.0 + 3.274
S35 3g 2 P2 -0.1000E-02 +  0.1074E-02
S g :‘3“ i P3 1.010 + 0.3266E-02
c 2= T 03l — 1225 Gesichtsfeld-Signifikanzen
.g 13 g, F — eingeschrénkte GauB-Anpassung
© N r i -
= |0 i [] freie GauB-Anpassung
=125 Ms7
[) 102}
a 0 i
12
1 10
11.5
-2
11 1 F
-3 \ \ \ \ \ \ \
12.45 12.55 12.6 10 75 -5 25 0 25 5 75 10

KAPITEL 7. EXTRAGALAKTISCHE OBJEKTE

Y

Rektaszension o, [h]

Signifikanz, [c]

Abbildung 7.20: Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld der M 87-Daten mit dem Template-
Untergrundmodell. An der Position von M 87 ergibt sich mit Ny, =301, Nog =1225 und
a=0.1887 eine Signifikanz von 3.7¢. Die hochste Signifikanz im Gesichtsfeld (4.0 0) wird
an einer relativ zu M 87 um ein Bin verschobenen (+0.085 Grad in Rektaszension) Position

beobachtet. Zu den Anpassungen vgl. Abbildung 7.13.
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Abbildung 7.21: Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld der M 87-Daten mit N1y > 2. An der
Position von M 87 ergibt sich mit 110 + 28 Uberschuflereignissen eine Signifikanz von 3.9¢.
Die in Abbildung 7.20 beobachtete Inhomogenitét der Signifikanzkarte ist in dieser Abbildung
nicht vorhanden. Anpassungen wie in Abbildung 7.13.
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Abbildung 7.22: Verteilung der mscw-Parameter der Uberschufereignisse aus der Richtung
von M 87. Die Anpassung einer Gauflkurve zwischen mscw = 0.7 und mscw = 1.2 (durchgezo-
gene Linie) an die Verteilung ergibt innerhalb der Fehler keinen Widerspruch zur Erwartung
bei einem v-Signal. Die Ereigniszahlen sind jedoch zu gering, so dafl die statistischen Fehler
keine definitive Aussage erlauben. Die Anpassung eines Polynomes 0. Grades zwischen mscw
= 1.4 und mscw = 2.5 ergibt einen Wert von 0.3 + 2.5.

Fehler der Erwartung an einen Uberschu8 von photoninduzierten Ereignissen.

Eine Unterteilung des Datensatzes in Runs mit positivem und negativem Versatz
des Kamerazentrums zum Objekt (wobble +0.5 Grad) zeigt, dal der grofite Teil des
Uberschusses in nur einem der beiden Datensétze enthalten ist. Beriicksichtigt man
lediglich die Runs mit einem Versatz von +0.5Grad so ergibt sich ein Uberschuf
von 45 + 11 Ereignissen. In den wobble-0.5-Runs ergeben sich nur 12 + 10 Uber-
schuflereignisse. Anhand einer Simulationsrechnung kann jedoch gezeigt werden, da8 ei-
ne solche Ungleichverteilung der Ereignishéufigkeiten zweier unabhéngiger Datensétze
im Falle eines realen Signales fiir die beobachteten Ereigniszahlen mit einer Wahrschein-
lichkeit von 14 % auftreten kann (Tluczykont et al. 2002). Zusammenfassend sind die
aus der Standardanalyse und den hier dargestellten Gitterfeldsuchen erhaltenen Resul-
tate fiilr M 87 in Tabelle 7.10 aufgefiihrt.

Im Falle einer unabhéngigen Bestétigung des Signales wéren diese Ergebnisse der
erste Nachweis einer Radiogalaxie im TeV-Energiebereich, in dem bisher nur AGN der
BL-Lac-Familie als Quellen nachgewiesen werden konnten. Da im Rahmen des Verei-
nigungsmodells der AGN der Winkel zwischen Beobachtungsrichtung und Jet-Achse
bei einer Radiogalaxie wesentlich grofler ist als bei BL-Lac-Objekten, erdffnet sich
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Now aNeg S (S) F(E > 0.88TeV) ®(E > 0.88TeV)
i I i I I [Crab] (10712 ycm~—25~1]
6) 241 184 39 34 .040 £ 0154 + .008sys 0.8 & 0.3star & 0.1gys
(1)+0.5 140 95 4.1 3.8
(1)—0.5 100 89 1.2 0.9
2) 658 548 3.9
(3) 301 231 4.0

Tabelle 7.10: Ereigniszahlen und Signifikanzen fiir M 87 aus unterschiedlichen, verwendeten
Methoden. Der mittlere FluB ist im Falle der Standardanalyse (1) angegeben. Eine Untertei-
lung des Datensatzes in wobble+0.5- und wobble—0.5-Runs zeigt, da der Uberschuf iiber-
wiegend in einem der beiden Datensétze akkumuliert wurde. Weiterhin sind die Ereigniszah-
len an der Position von M 87 aus der Gitterfeldsuche mit dem Template-Untergrundmodell
fiir Npeg > 2 (2) und Ny > 3 (3) angegeben. Die a-Faktoren der Gitterfeldsuchen sind
a = 0.3087 (2) und a = 0.1887 (3). Die Energieschwelle der Beobachtung betrégt 0.88 TeV
fiir die Methoden (1) und (3) und 0.73 TeV fiir die Methode (2).

durch diese Beobachtungen buchstéblich eine neue Perspektive. Daher kann eine ge-
naue Studie von M 87 im TeV-Energiebereich einen grofien Beitrag zur Kldrung der
TeV-Erzeugungsmechanismen dieser Objekte und auch zum Verstandnis der gesamten
AGN-Klasse leisten. Neben dem hadronischen SPB-Modell von Donea & Protheroe
(2003), das bereits in Abschnitt 7.2 angesprochen wurde, sind auch leptonische Mo-
delle, mit denen TeV-v-Strahlung von M 87 vorhergesagt werden, im Gesprich (Bai
& Lee 2001). AuBlerdem werden im Zusammenhang mit M 87 die Beschleunigung der
Kosmischen Strahlung der hochsten Energien (E > 10'8eV) (Biermann et al. 2000)
sowie die Moglichkeit einer Neutralino-Annihilations-Signatur aus der Richtung von
M 87 (Baltz et al. 2000) diskutiert. Weiterhin gilt die Radiogalaxie M 87 aufgrund ih-
rer Nihe als moglicher Kandidat zur Beschleunigung der Kosmischen Strahlung (Ginz-
burg & Syrovatskii 1964). Der exakte Entstehungsort und das Energiespektrum der
TeV-~-Strahlung sind von groflem Interesse fiir das Versténdnis der zugrundeliegenden
Beschleunigungsmechanismen. Eine Auflosung des Entstehungsortes auf den Struk-
turskalen der Radiogalaxie sowie die Messung eines genauen Energiespektrums konnen
aber erst mit tieferen Beobachtungen oder mit sensitiveren Instrumenten, zum Beispiel
mit den H-E-S-S-Teleskopen, erreicht werden.

7.4.6 BL-Lacertae

Wie bereits erwéhnt, ist das BL-Lac-Objekt BL-Lacertae aufgrund der Namensgebung
fiir die BL-Lac-Familie von geschichtlicher Bedeutung. Beobachtungen dieses Objek-
tes im TeV-Energiebereich wurden von verschiedenen Experimenten durchgefiihrt. Das
einzige signifikante Signal wurde vom Crimean Observatory berichtet (Neshpor et al.
2001). In einer Messkampagne im Jahre 1998 wurde oberhalb von 1TeV ein Flufl von
(2.1 £ 0.4) - 107" Photonen cm™2s™! auf einem Signifikanzniveau von 7.2 0 gemessen.
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Der Beobachtungszeitraum lag zwischen MJD® = 51015 und MJD = 51030 sowie zwi-
schen MJD = 51041 und MJD = 51059. Im gleichen Zeitraum wurden Beobachtungen
des Objektes mit dem Einzelteleskop der HEGRA-Kollaboration CT1 durchgefiihrt
(Abbildung 7.23), in denen kein signifikanter Uberschufl gemessen werden konnte. Die
mit CT1 in diesem Zeitraum gesammelte Beobachtungszeit betrug 45.1 Stunden, aus
denen sich eine obere Grenze auf den integralen Fluff oberhalb 1 TeV von ®(E>1TeV)
= 0.2-10"" Photonen cm =2 s~! ableiten 148t. Die insgesamt auf BL-Lacertae verwende-
te Beobachtungszeit mit CT1 betrigt etwa 369 h, in denen kein signifikanter Uberschuf
gemessen wurde (Kranich 2002). Diese obere Grenze, die in einem mit den Beobach-
tungen des Crimean Observatory iiberlappenden Zeitraum gewonnen wurde, steht im
Widerspruch zu den Ergebnissen aus Neshpor et al. (2001).

Abbildung 7.23: Zeitabschnitte der Be-
obachtungen von BL-Lacertae durch die
HEGRA-System-Teleskope (oben), das Ein-
zelteleskop HEGRA-CT1 (mitte) und das
HEGRA CT1, 35.1 h, F(>1TeV) < 0.2 10" "cm s Crimean Observatory (unten). Fir jedes Ex-
periment sind obere Grenzen auf den integra-
len Flufl angegeben. Die Beobachtungen von
CT1 und dem Crimean Observatory iiberlap-
pen sich in der Zeit zwischen MJD = 51026

- und MJD = 51057 (schwarz dargestellt). Die
Crimean Obs. 7.26, F(>1TeV) = (2.1£0.4) 10" 'cm2s™ fiir die CT1-Beobachtungen angegebene obe-
re Grenze wurde nur aus den mit den Beob-
achtungen des Crimean Observatory iiberlap-
penden Daten gewonnen (schwarz dargestell-

HEGRA CT-System, 3.0c, F(>1.1TeV) < 0.41 10""'cm™?s™"

50600 50800 51000 51200 51400 51600 51800 52000 52200
modifiziertes Julianisches Datum MJD, [Tage] ter Balken).

BL-Lacertae wurde mit den System-Teleskopen der HEGR A-Kollaboration in den
Jahren 1998 bis 2001 mit einer Beobachtungszeit von 29 Sunden nach Qualitétsschnit-
ten beobachtet. Wie aus Abbildung 7.23 zu erkennen ist, wurden mit den System-
Teleskopen der HEGR A-Kollaboration keine mit dem Crimean Observatory zeitglei-
chen Beobachtungen durchgefiihrt. Bei einem Uberschufl von 27 4 9 Ereignissen ergibt
sich sowohl nach Formel 4.2 als auch nach Formel 4.3 eine Signifikanz von 3.00. In
Abbildung 7.24 ist die Verteilung der rekonstruierten quadrierten Winkelabstande fiir
BL-Lacertae dargestellt. Die Form der Verteilung steht nicht im Widerspruch zur Er-
wartung an eine punktquellenférmige Emission, jedoch erlaubt die geringe Statistik der
Beobachtung keine sicheren Riickschliisse. Ebensowenig ist eine klare Aussage anhand
der Verteilung der mscw-Werte der UberschuBereignisse, die nicht im Widerspruch zur
Erwartung an ein photonisches Signal steht und im unteren Teil der Abbildung 7.24
dargestellt ist, moglich. Ein zufallsbedingter Uberschu, der nach Anwendung der in
Abschnitt 4.2.4 eingefiihrten Schnitte und speziell nach Anwendung des Schnittes mscw

SMJD = Modifiziertes Julianisches Datum
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Abbildung 7.24: Oben: Winkelabstandshistogramm der rekonstruierten Ereignisse aus dem
gesamten Datensatz aus der Richtung von BL-Lacertae. Unten: Verteilung der Uberschuf-
ereignisse im mscw-Raum. Aufgrund der geringen Statistik dieser Verteilung ist es nicht
moglich, eine eindeutige Aussage beziiglich der photonischen Natur der Uberschuflereignisse
zu treffen.
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< 1.1 verbleibt, muf} sich im mscw-Raum zwangsweise im Bereich 0.5 < mscw < 1.1
befinden. Es ist somit bei einer so geringen Anzahl von UberschuBereignissen wie im
Falle des BL-Lacertae-Datensatzes nicht mdéglich, anhand der Ereignisverteilung im
mscw-Raum eine Aussage iiber die Natur des Uberschusses zu treffen. Aufgrund des
in den CT-System-Daten gemessenen Uberschusses und einer im Vergleich zu den CT1-
Beobachtungen kiirzeren Beobachtungszeit ist die obere Fluigrenze des CT-Systems
mit 4.1 - 1072 Photonen cm™2s~! (0.28 Crab) oberhalb von Eg, =1.1TeV hoher als
diejenige des Einzelteleskopes CT1 (2 - 1072 Photonen cm=2s™!). Bei einer Gitterfeld-
suche im Gesichtsfeld des Objektes (Abbildung 7.25) ergibt sich an der Position von
BL-Lacertae mit 30 & 11 UberschuBereignissen und einer Signifikanz von 2.6 o ein zu
den obigen Resultaten konsistentes Ergebnis.

In Anbetracht der negativen Resultate beziiglich einer Signalsuche in den umfang-
reichen BL-Lacertae-Beobachtungen des Einzeltelskopes CT1 erscheint der in den CT-
System-Daten gemessene, leichte UberschuB eher durch eine Fluktuation des Unter-
grundes hervorgerufen worden zu sein.
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Abbildung 7.25: Gitterfeldsuche im Gesichtsfeld der HEGRA-Daten des Objektes BL-
Lacertae mit dem Template-Untergrundmodell. Die Signifikanzkarte im Gesichtsfeld (3° x
3°) um die Objektposition herum ist links dargestellt. Die Verteilung der Signifikanzen auf
der rechten Seite stimmt insgesamt mit der Untergrunderwartung iiberein. An der Position
von BL-Lacertae ergibt sich eine mit der Standarmethode kompatible Signifikanz von 2.6 o.
Anpassungen wie in Abbildung 7.13.
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7.4.7 Weitere Objekte: 3C 66A, NGC-1275 und PKS 2155-304

In den hier behandelten 54 AGN finden sich einige Objekte, von denen durch andere
Experimente signifikante Uberschiisse berichtet wurden, die jedoch in den HEGRA -
Beobachtungen keinen signifikanten Uberschufi erbrachten. Dabei handelt es sich um
3C66A, NGC-1275 und PKS 2155-304.

Das BL-Lac-Objekt PKS 2155-304 wurde mit dem Mark 6-Teleskop (Siidhalb-
kugel) der University of Durham in den Jahren 1996 und 1997 bei einer Energie-
schwelle von E,, = 0.3 TeV beobachtet. Bei dieser Messung ergab sich ein Flufl von
(4.2 £ 0.5t £ 2.0gys) - 1071 Photonen cm™2s™! (Chadwick et al. 1999). Jiingste Er-
gebnisse der H-E-S-S-Teleskope bestétigen dieses Objekt als TeV-Emitter mit einer
hohen Signifikanz von 11.9¢ (Djannati-Atai et al. 2003). Die Beobachtungen mit
den HEGRA-Teleskopen fand im Jahr 2000 statt und erbrachte lediglich 1.8 h Be-
obachtungszeit nach Qualitdtsschnitten. Bei einer Energieschwelle von E,, = 5.72 TeV
ergibt sich aus den Beobachtungen eine obere Grenze auf den integralen Flu3 von
DX (> Egyr) = 0.28-107'2 Photonen cm =2 s, Aufgrund der von einem BL-Lac-Objekt
zu erwartenden Variabilitit und der hohen Energieschwelle der HEGRA-Beobachtung
stehen diese Ergebnisse nicht im Widerspruch zueinander.

Ein Uberschuf des BL-Lac-Objektes 3C 66A (z = 0.444) mit ciner Signifikanz von
5.1 ¢ und einem Flufl oberhalb von 0.9 TeV von (3 &+ 1) - 107" Photonencm™2s~! im
Jahre 1996 wurde durch das Crimean Observatory berichtet (Neshpor et al. 1998).
Aufgrund der groflen Entfernung des Objektes und der damit einhergehenden Ab-
schwiichung mit 1/r* und der Absorption durch Paarbildung mit den Photonen des
extragalaktischen Hintergrundlichtes (siehe Abbildung 5.11, Seite 72) erscheinen die-
se Ergebnisse unwahrscheinlich. Auch hier ist ein Vergleich der Ergebnisse mit den
Resultaten der HEGRA-Beobachtungen schwierig. Die fiir dieses Objekt in die Ana-
lyse eingehende Beobachtungszeit betrdgt 1.3h (1997) und die Energieschwelle liegt
bei 0.85 TeV. Die aus den HEGRA-Daten berechnete obere Grenze auf den integralen
FluB liegt, bei fast gleicher Energieschwelle, mit 3.87 - 107'2 Photonen cm 25! eine
GroBenordnung unter dem von Neshpor et al. ein Jahr frither beobachteten integralen
FluB. Falls die Beobachtung des Crimean Observatory zutrife, handelte es sich bei
3C66A um ein BL-Lac-Objekt, das aufgrund seiner Entfernung und der Absorption
am extragalaktischen Hintergrundlicht (vgl. Abbildung 5.11, Seite 72) eine um etwa
9 GroBenordnungen hohere TeV-Emission erzeugen kann, als von dem prominenten
TeV-Emitter Mrk-501 bisher beobachtet wurde.

Die Radiogalaxie NGC 1275 (FRI) wurde im Jahre 1998 laut Sinitsyna et al.
(2002) mit einem FluB von (0.78 + 0.13) - 107'2 Photonen cm™?s~! oberhalb von
0.8 TeV beobachtet. Genaues Datum und Dauer der Beobachtung sind nicht bekannt.
Das Objekt wurde von den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen in den Jahren 1997, 1998,
1999 und 2000 beobachtet. Im Jahre 1998 wurden in 17h Beobachtungszeit die Er-
eigniszahlen N,, = 37 und aN,s = 38 gemessen (-0.40). Aus dieser Beobachtung
ergeben sich obere Grenzen (99 % und 90 %) auf den integralen Flufl oberhalb von Eqy,
= 0.85TeV von ®X%(> Egy) = 0.68- 1072 Photonen cm™2s™' und ®X% (> Eq,,) =
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0.43 - 1072 Photonen cm~2s~!. Unter der Voraussetzung, dafl die HEGRA-Beobach-
tungen des Jahres 1998 zur selben Zeit stattfanden, sind diese Ergebnisse nur sehr
knapp mit der Beobachtung von Sinitsyna et al. vertriglich.

In Tabelle 7.11 sind die Ergebnisse zu den Objekten 3C66A, NGC-1275 und
PKS 2155-304 durch die genannten Experimente im Vergleich mit den HEGRA-Er-
gebnissen zusammenfassend aufgefiihrt.

Objekt Nachweis durch: HEGRA (diese Arbeit)
Experiment  Eg, Fluf Eip XX (> Eqyr)
[TeV] [1072ycm~2s71] | [TeV] [10~12ycm—2571]
PKS 2155-304 | Durham Mark6 0.30 42 + 7 5.72 0.28
H-E-S-S 0.15 —
3C66A Crimean Obs. 0.90 30 £ 10 0.85 3.87
NGC-1275 SHALON 0.80 0.78 £ 0.13 | 0.85 0.68

Tabelle 7.11: Vergleich der in dieser Arbeit erzielten Ergebnisse zu den Objekten 3C 66A,
NGC-1275 und PKS 2155-304 mit Ergebnissen anderer Experimente. Es sind nur die stati-
stischen Fehler auf die FluSwerte angegeben. Sofern bekannt, sind die systematischen Fehler
im text angegeben.

7.4.8 Schlulbemerkungen zu den AGN-Beobachtungen

In den vorangehenden Kapiteln wurde die Analyse von 54 Aktiven Galaktischen Kernen
mit den HEGR A-Cherenkov-Teleskopen vorgestellt. Fiir eine Zusammenfassung der
erzielten Ergebnisse sei auf diese Abschnitte, insbesondere aber auf die Tabellen 7.5
(Seite 129) und 7.6 (Seite 132) und die Abbildung 7.5 (Seite 126), verwiesen.

In Abbildung 7.26 sind die Positionen aller etablierten Aktiven Galaktischen Kerne
in Galaktischen Koordinaten dargestellt. Obwohl M 87 bisher nur mit den HEGRA-
Teleskopen nachgewiesen wurde (Abschnitt 7.4.5) und somit nicht als etablierte Quelle
gelten kann, wurde das Objekt dennoch in die Abbildung aufgenommen. Das einzige
nicht durch HEGRA nachgewiesene Objekt ist PKS 2155-304, welches nur unter hohen
Zenitwinkeln vom Standpunkt des Roque de los Muchachos aus sichtbar ist und mit den
HEGRA-Teleskopen lediglich 1.8 Stunden beobachtet wurde (vgl. vorangehender Ab-
schnitt sowie Tabelle 7.6, Seite 132). Die prominenten AGN Mrk-421 und Mrk-501 ein-
geschlossen, wurden mit dem Cherenkov-Teleskop-System der HEGR A-Kollaboration
insgesamt 6 Objekte der AGN-Klasse als Quellen von TeV-Gamma-Strahlung nachge-
wiesen. Mit den herausragenden Ergebnissen zu Mrk-421 und Mrk-501 sowie mit den in
den letzten Jahren des HEGR A-Betriebes nachgewiesenen und in dieser Arbeit behan-
delten AGN, sind im gesamten Zeitraum des HEGRA-Betriebes grofie Fortschritte im
Bereich der extragalaktischen TeV-Astronomie erzielt worden. Die mit HEGRA erhal-
tenen, positiven Ergebnisse stellen den Cherenkov-Teleskopen der néchsten Generation
weitere, interessante Entdeckungen in Aussicht.
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im TeV-Energiebereich nachgewiesene AGN

H1426+428 M 87
Mkn 421 +90

Mkn 501

1ES1959+650

+180 180

1ES2344+514

90 PKS 2155-304

D AGN mit Nachweis durch HEGRA <> AGN mit Nachweis nur durch HEGRA
D AGN ohne Nachweis durch HEGRA

Abbildung 7.26: Himmelskarte aller etablierten AGN in Galaktischen Koordinaten. Ob-
jekte, die auch von den HEGR A-Teleskopen nachgewiesen wurden, sind durch die gefiillten
Quadrate dargestellt. Die Radiogalaxie M 87 wurde bisher nur mit den HEGR A-Teleskopen
nachgewiesen und gilt somit noch nicht als etablierte Quelle.

7.5 Vergleich mit Modellvorhersagen fiir Objekte
der BL-Lac-Familie

Auf der Grundlage des in Abschnitt 7.2 angesprochenen Synchrotron-Self-Compton-
Modells (SSC-Modell) wurden von verschiedenen Autoren Flufivorhersagen fiir Aktive
Galaktische Kerne gemacht. Zur Vorhersage von Fliissen im TeV-Energiebereich be-
dienen sich Stecker et al. (1996) einer einfachen Skalierung der im Réntgen-Bereich be-
obachteten Fliisse. Dabei wurden, unter Verwendung der Beobachtungsergebnisse von
Mrk-421 und PKS 2155-304 in den unterschiedlichen Energiebédndern und allgemeinen
Betrachtungen im Rahmen des SSC-Modells, die folgenden Annahmen gemacht: Die
Invers-Compton-Komponente des Photonspektrums eines AGN hat im Rahmen des
SSC—Modells annéhernd die gleiche spektrale Form wie die Synchrotron-Komponente.
Die Compton-Peakfrequenz ist gegen die Synchrotron-Peakfrequenz® um einen Faktor
von etwa ﬁm(w verschoben. Hierbei ist 7 mq, der maximale Lorentzfaktor der Elek-
tronen im Jet. Weiterhin kann aus Beobachtungen von Mrk-421 und PKS 2155-304 im
Rontgen- und GeV-Energiebereich geschlossen werden, dafl das Verhéltnis der bolome-
trischen Luminositdten im Compton- und im Synchrotron-Bereich L¢/Lgy, ungeféhr

6Die Peakfrequenz ist die Frequenz, bei der die Energiedichte ihr lokales Maximum im Synchrotron-
respektive im Compton-Bereich hat.
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gleich 1 ist. Ausgehend von diesen Annahmen leiten Stecker et al. (1996) das folgende,
einfache Skalierungsgesetz fiir den TeV-Energiebereich her:

VSynFSyn ~ VICFIC
LSyn LIC

Vgyn  Synchrotron-Peakfrequenz

Fgsyn  Energieflufl im Réntgen-Bereich

Lgyn Bolometrische Luminositéit im Réntgen-Bereich
vic  Compton-Peakfrequenz

Fic  EnergiefluB im IC-Energiebereich

Lic  Bolometrische Luminositéit im IC-Bereich

Aus dieser einfachen Skalierung folgt, dafl eine Quelle mit einer héheren Synchrotron-
Peakfrequenz auch eine Verschiebung des Compton—Peaks zu hoéheren Energien hin
aufweisen sollte. In dem Mafle, wie sich die Compton-Peakfrequenz dem TeV-Energie-
bereich ndhert, mul dann die Emission in diesem Energieband steigen. Daher gelten
diejenigen AGN als aussichtsreichste Kandidaten fiir TeV—-Emission, bei denen eine
hohe Synchrotron-Peakfrequenz vg,, beobachtet wird. Ausgehend von diesem Selekti-
onskriterium und mit Hilfe des BL-Lac-Samples des Finstein Slew Survey (Perlman
et al. 1996) stellen Stecker et al. eine Liste von Kandidaten fiir TeV—Emission auf
und verwenden die oben angefiihrten einfachen Skalierungen, um Vorhersagen fiir den
TeV—Energiebereich zu treffen. Dabei haben die Autoren die Vorhersagen auf den
durch das EGRET-Expermient gemessenen Fluf§ (Sreekumar et al. 1996) normiert. In
Tabelle 7.12 sind die mit diesem Modell vorhergesagten integralen Fliisse oberhalb von
1TeV zusammen mit den im Rahmen dieser Arbeit erzielten Resultaten fiir die entspre-
chenden Objekte aufgefithrt. Um einen Vergleich mit den Modellvorhersagen anstellen
zu konnen, wurden die oberen Flufigrenzen und Fliisse unter Verwendung dreier unter-
schiedlicher Spektralindizes (« = 2.0, 2.5, 3.0) fiir ein angenommenes Potenzspektrum
(dN/dE ~ E~%) mit der folgenden Vorschrift auf eine Schwelle von 1TeV skaliert:

PEE (E > 1TeV) = @56 (B > Euy) - Ef,'

Im Falle der TeV-Quelle 1ES 1959+650 wurden die aus Aharonian et al. (2003a) be-
kannten Spektralindizes und deren Fehler zur Extrapolation verwendet. Wie aus der
Tabelle 7.12 zu entnehmen, liegen sdmtliche im Rahmen dieser Arbeit berechneten
oberen integralen FluBgrenzen iiber den Vorhersagen von Stecker et al. (1996). Der
beobachtete Flul von 1ES 2344+514 sowie der in den Jahren 2000 und 2001 beobach-
tete FluB (, Grundzustand®) von 1ES 19594650 stimmen innerhalb der Fehler sehr gut
mit den Vorhersagen iiberein. Aufgrund der Normierung an den Mrk-421-Daten des
EGRET-Experimentes, die im Beobachtungszeitraum keine signifikanten Fluflschwan-
kungen im GeV-Energiebereich ergaben, ist es schwer zu entscheiden, ob die Vorher-
sagen fiir einen niedrigen FluBzustand oder einen Ausbruch des Objektes gelten.

Ein genaueres Modell, das an die Arbeit von Stecker et al. ankniipft, wird von
Costamante & Ghisellini (2002) zur Flufivorhersage im TeV-Energiebereich aufge-
stellt. Im Unterschied zu Stecker et al. beriicksichtigen die Autoren hier jedoch bei
ihrer Selektion eine gréfiere Datenmenge von BL-Lac-Objekten. Aulerdem fiihren sie
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Modell HEGRA-Daten
Objektname z | Proden(E > 1TeV) | OXX(E > 1TeV) | &®(E > 1TeV)
(10712 yem 2571 (10712 yem 2571 [107 12 yem 2571
« «
20 25 3.0 20 25 30
1Zw 187 0.055 0.59 1.56 1.51 147
1ES 23214419 | 0.059 0.14 0.60 0.56 0.53
1ES 17414196 | 0.083 0.35 1.33 129 1.25
PKS2155-304 | 0.116 0.88 1.60 3.83 9.16
1ES 11184424 | 0.124 0.18 4.18 4.12 4.06
1ES0145+138 | 0.125 0.26 1.19 1.11 1.04
1ES 12124078 | 0.136 0.03 298 286 274
1ES 02294200 | 0.139 0.11 2.99 287 275
1ES 12554244 | 0.140 0.34 2.03 197 191
1ES 03234022 | 0.147 0.15 0.71 0.71 0.71
1ES 14404122 | 0.162 0.03 1.37 131 1.26
1ES0347-121 | 0.185 0.08 7.50 9.07 10.96
1ES 09274500 | 0.186 0.02 1.02 098 0.95
1ES 23444514 | 0.044 0.80 0.58 0.57 0.56
1ES 19594650 | 0.047 2.30 2.39 - 9.86

Tabelle 7.12: Vergleich der Analyseergebnisse einiger Objekte mit den Modellvorhersagen
von Stecker et al. (1996). Der Vergleichbarkeit wegen wurden die in dieser Arbeit berechneten
oberen Flufigrenzen auf eine gemeinsame Schwelle bei 1 TeV extrapoliert. Zur Extrapolation
wurde ein einfaches Potenzgesetz mit unterschiedlichen Spektralindizes o angenommen.

ein weiteres Selektionskriterium ein, das den Abfall des Wirkungsquerschnittes im
Klein-Nishina-Regime beriicksichtigt und wie folgt begriindet wird: Bei sehr hohen
Werten von vgy, sind zwar viele hochenergetische Elektronen im Jet vorhanden. Al-
lerdings befindet sich die Wechselwirkung fiir I[C-Streuung derselben Elektronen, die
fiir die Synchrotron-Strahlung im Peak—Bereich verantwortlich sind, an den von ih-
nen erzeugten Synchrotronphotonen (bei vgy,) im Klein-Nishina-Regime. Somit ist der
IC-Prozess, der die hochenergetischen Synchrotron-Photonen des keV-Bereichs in den
TeV-Energiebereich boostet aufgrund eines kleinen Wirkungsquerschnittes unterdriickt.
Damit eine starke TeV-Emission entstehen kann, miissen geniigend Photonen niedri-
ger Energie (hv < m,c?/v, wobei v den Lorentz-Faktor des Jets bezeichnet) vorhan-
den sein, an denen die hochenergetische Elektronenpopulation im Thomson—Regime
streuen kann. Daher wird zusétzlich zur Forderung nach einer hohen Peakfrequenz
Vgyn auch eine ausreichend grofie Population von Saat-Photonen gefordert. Diese Be-
dingung ist laut Costamante & Ghisellini (2002) fiir Objekte erfiillt, die bei einem
gegebenen Rontgen—Flufl auch einen hohen Radio—Flufl aufweisen. Ein weiterer Unter-
schied zur Arbeit von Stecker et al. sind die von Costamante und Ghisellini verwen-
deten Methoden zur Flufivorhersage: Auf der Grundlage eines SSC-Modells und einer
phénomenologischen Parametrisierung der mittleren spektralen Energieverteilung von
Blazaren (Fossati et al. 1998) geben Costamante und Ghisellini fiir ihre besten Kan-
didaten Fluvorhersagen im GeV- und im TeV-Energiebereich an. Dabei kann der aus
der Parametrisierung von Fossati et al. gewonnene Wert als Vorhersage fiir einen ho-
hen FluBizustand (Ausbruch) des Objektes verstanden werden, wihrend die aus dem
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Modell HEGRA-Daten
Objektname Z Drjodenn (E > 1TeV) @?fg’(E >1TeV) | ®(E > 1TeV)
[107 12 yem 2571 [107 12 yem 2571 [107 12 yem 2571
Fossati  Costamante «
et al. et al. 20 25 3.0
1ES 0647+250 — 1.2 — 2.61 231 2.04
H 17224119 0.018 35.2 0.01 3.84 3.62 341
1ES 1741+196 | 0.083 8.4 0.1 1.33 1.29 1.25
1ES 0806+524 | 0.138 2.7 — 4.63 4.84 5.05
1ES 0229+200 | 0.139 2.1 0.04 2.99 287 275
RBS 0958 0.139 2.8 — 5.30 4.88 4.50
1ES 03234022 | 0.147 1.8 — 0.71 0.71 0.71
1ES 1440+122 | 0.162 2.0 0.1 1.37 1.31 1.26
PG 12184304 | 0.182 1.5 - 2.24 206 1.88
1ES 1011+496 | 0.200 0.2 — 1.84 1.85 1.87
1ES 0120+340 | 0.272 0.6 — 0.72 0.66 0.60
1ES 1959+650 | 0.047 17.4 — 2.39 - 9.86

Tabelle 7.13: Vergleich der in dieser Arbeit errechneten oberen Grenzen mit Flufivorhersa-
gen aus Costamante & Ghisellini (2002). Neben den Objektnamen und deren Rotverschiebung
sind die im Text beschriebenen Vorhersagen aufgefiihrt. Zum Vergleich sind die auf 1 TeV ex-
trapolierten oberen Flulgrenzen und Fliisse aus der vorliegenden Arbeit unter der Annahme
unterschiedlicher Spektralindizes a@ angegeben.

SSC-Modell folgenden Werte als Ruhezustand der Objekte verstanden werden sollten.
Ein Vergleich dieser Vorhersagen mit einigen der im Rahmen der vorliegenden Arbeit
berechneten oberen Fluigrenzen und Fliisse findet sich in Tabelle 7.13. Die fiir einen
Grunzustand giiltigen Werte liegen weit unterhalb der oberen Grenzen, wihrend die
Vorhersagen fiir den hoheren Fluflzustand bei einigen Objekten oberhalb der oberen
FluBgrenzen liegen. Unter der Voraussetzung der Giiltigkeit der Vorhersagen kann dar-
aus geschlossen werden, dafl sich die jeweiligen Objekte innerhalb des Beobachtungs-
zeitraumes nicht in einem ausbruchartigen FluBlzustand befunden haben. Die Vorher-
sage fiir den hohen Flufizustand von 1ES 19594650 steht im Rahmen der Fehler und in
Anbetracht der starken, zu erwartenden FluBschwankungen in guter Ubereinstimmung
mit dem in dieser Arbeit berechneten hochsten Flufl des Objektes.

Der obige Vergleich der HEGRA-Ergebnisse mit den Modellvorhersagen macht
deutlich, dafl der Nachweis eines BL-Lac-Objektes mit den HEGRA-Teleskopen nur
in sehr langen Beobachtungskampagnen oder durch die zuféllige Beobachtung eines
Ausbruchs gelingen kann. Mit den Experimenten der néchsten Generation mit einer
um nahezu eine Groflenordnung verbesserten Sensitivitdt und einer niedrigeren Ener-
gieschwelle wird der Nachweis von BL-Lac-Objekten in Beobachtungen geringerer Tiefe
moglich sein. Abschlielend soll im folgenden Kapitel auf einen der neuen Cherenkov-
Telekop-Detektoren, auf die H-E-S-S-Teleskope, eingegangen werden. Hierbei wird auch
die Frage nach der optimalen Beobachtungsstrategie fiir variable, nicht-periodische Ob-
jekte wie zum Beispiel AGN gestellt.
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Kapitel 8

Die nachste Generation: das
H-E-S-S Experiment

8.1 Die H-E-S-S Teleskope

Der Erfolg der Cherenkov-Astronomie im wesentlichen durch die Experimente
Whipple, HEGRA und CAT und insbesondere auch der Erfolg der durch HEGRA
eingefiihrten stereoskopischen Beobachtungsmethode motivierte den Aufbau mehre-
rer Nachfolgeexperimente mit erhohter Sensitivitdt und niedrigerer Energieschwelle
(VERITAS, MAGIC, CANGAROOII und H-E-S-S). Die H-E-S-S-Kollaboration (High
Energy Stereoscopic System) baut ein stereoskopisches System aus 4 Cherenkov-Teles-
kopen im Khomas-Hochland (23°S 16°E, 1800m ii.d. M.) in Namibia auf. Mit einer
Spiegelfliche von 110 m? ist die Lichtsammelfliche eines H-E-S-S-Teleskopes etwa 13
Mal grofler als die eines HEGR A-Teleskopes. Die ersten beiden Telskope sind bereits in
Betrieb, zwei weitere stehen kurz vor Inbetriebnahme. In Abbildung 8.1 ist eine Photo-
graphie der H-E-S-S-Teleskope in Namibia zu sehen. Das fertige Teleskop-System wird
eine Energieschwelle von 50 GeV bis 100 GeV vorweisen und ein Signal der Stérke von
etwa 1/100 Crab innerhalb von 50 Stunden mit einer Signifikanz von 5o nachweisen
kénnen!. Das H-E-S-S-Experiment ist eine internationale Kollaboration von Instituten
aus Deutschland, Frankreich, England, Tchechien, Irland, Italien, Stidafrika und Na-
mibia (Aharonian et al. 1997a). Das Institut fiir Experimentalphysik der Universitét
Hamburg war beteiligt an der Entwicklung und Priifung von Prototypen zur mecha-
nischen Steuerung der Einzelspiegel und ist verantwortlich fiir die Entwicklung, die
Produktion, die Programmierung und den Aufbau der elektronischen Steuerung der
Spiegelmechanik (Bernlohr et al. 2003; Cornils et al. 2003).

Im Vergleich dazu kann die Sensitivitit von HEGRA bei einer Energieschwelle von 500 GeV mit
1/15 Crab in 50 Stunden mit einer Signifikanz von 5o angegeben werden

159
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Abbildung 8.1: Die vier ersten H-E-S-S-Teleskope in Namibia. Die ersten beiden Teleskope
(links) sind bereits vollstindig ausgestattet und in Betrieb (Stand April 2003).
Quelle: http://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/HESS.html/public/chronology.html.

8.2 Beobachtungsstrategie fiir variable Quellen

Die Beobachtung einer stark variablen, nicht-periodischen Quelle, dessen Flufl zwischen
einem nicht nachzuweisendem und einem hohen (> 1 Crab) Fluizustand wechseln kann,
ist naturgeméaf ein Gliicksspiel, da dem Beobachter a priori nicht bekannt ist, wann sich
die Quelle in einem hohen FluBzustand (Flare) befindet. Falls keine externen Trigger,
wie zum Beispiel ein erhohter FluBl im Rontgen-Bereich, vorliegt, mufl die Beobach-
tungsstrategie den Gesetzen der Wahrscheinlichkeit folgen. Das heifit, es muf} fiir die
zu beobachtenden Objekte ein Beobachtungszeitplan gefunden werden, bei dem die
Nachweiswahrscheinlichkeit maximal wird. Mit den HEGR A-Teleskopen wurden ei-
nige AGN fiir nur wenige Stunden beobachtet, so dafl aufgrund der zu erwartenden,
starken Variabilitdt dieser Objekte die Wahrscheinlichkeit fiir den Nachweis eines Si-
gnales von diesen Objekten gering war. Andere Objekte wurden dagegen iiber sehr
lange Zeitraume en bloc beobachtet, was die Nachweiswahrscheinlichkeit dieser AGN
zwar maximiert, jedoch viel Beobachtungszeit auf wenige Objekte erfordert. Bei der
Planung einer AGN-Beobachtungskampagne mit den H-E-S-S-Teleskopen ist es sinn-
voll, vorab die Frage nach der optimalen Beobachtungsstrategie zu klaren. Hierzu wird
in diesem Abschnitt ein einfaches Modell verwendet, aus dem Nachweiswahrscheinlich-
keiten fiir unterschiedliche Beobachtungsstrategien berechnet werden koénnen.

Im Folgenden sollen ausschlieSlich variable, nicht-periodische Objekte betrachtet
werden, die Phasen erhéhter Emission (Flares) durchlaufen kénnen (z.B. AGN). Der
optimale Zeitplan, der die Nachweiswahrscheinlichkeit eines gegebenen Flares maxi-
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miert, hdngt hauptséachlich von den folgenden Parametern ab:

e Tp Dauer des Flares

e A Amplitude des Flares

o - Form des Flares

o Tw Lange eines nédchtlichen Beobachtungsfensters

e Tp Abstand zwischen zwei Beobachtungen (jeden Tag, alle 2 Tage usf.)
e Nagny Anzahl der beobachteten AGN

e Tp Lénge der Beobachtungsperiode

e S geforderte minimale Nachweissignifikanz

Mit einer Simulationsrechnung kann eine Nachweiswahrscheinlichkeit P in Abh#ngig-
keit der oben genannten Parameter errechnet werden. Zur Vereinfachung des Problemes
und mit dem Ziel, den wesentlichen Punkt aufzuzeigen, wird ein parabolischer Flare
mit den folgenden Parameterwerten vorausgesetzt:

e A=2Crab

o Tp = 12h

e Tp =504h (3 Wochen)
e Sy=30

Es wird angenommen, dafl innerhalb einer Beobachtungsperiode von drei Wochen 6
AGN in jeder Nacht in einem Zeitraum von 6 Stunden sichtbar sind. Weiterhin wird vor-
ausgesetzt, dal jeder dieser AGN innerhalb eines Jahres einen Ausbruch mit den oben
angefithrten Parametern zeigt. Fiir den Detektor wird die Sensitivitidt der HEGRA-
Cherenkov-Teleskope zugrunde gelegt. Anhand der Simulationsrechnung wird fiir un-
terschiedliche Parameterwerte von Tyw, Tp und Nagn die Wahrscheinlichkeit
P(Ngs3, > 1) ausgerechnet, in mindestens Ngs3, = 1 Beobachtungen einen Flare mit
einer Signifikanz von wenigstens 3o zu messen. In Abbildung 8.2 ist die Wahrschein-
lichkeit P(Ng>3, > 1) gegen die Anzahl der beobachteten AGN N gy aufgetragen. Der
Abstand zwischen zwei Beobachtungen Tp ist so gewéhlt, dafl fiir Nagn = 6 die je Be-
obachtungsnacht zur Verfiigung stehenden 6 Stunden voll abgedeckt sind. Beobachtet
man jede Nacht einen einzigen AGN fiir 6 Stunden, so liegt unter den oben gestellten
Bedingungen die Nachweiswahrscheinlichkeit P(Ngs3, > 1) bei etwa 2.2 %. Entscheidet
man sich jedoch dafiir, zwei AGN fiir nur jeweils eine Stunde pro Nacht zu beobachten,
so steigt die Nachweiswahrscheinlichkeit schon auf 2.7 %. Wobei hier gleichzeitig nur
1/3 der zur Verfiigung stehenden Beobachtungszeit verwendet wurde. Bei der Suche
nach einem Signal eines AGN mit den oben aufgefiihrten Eigenschaften ist es demnach
besser, zwei AGN der gleichen Sorte mit einer kiirzeren Mefzeit je AGN zu beobach-
ten, als nur einen AGN mit der vollen Beobachtungszeit. Dies ist gerade dann von
Vorteil, wenn andere Beobachtungsziele mit den AGN-Messungen in Konflikt stehen
und beziiglich der Beobachtungszeiten Kompromisse gemacht werden miissen. Wenn



162 KAPITEL 8. DIE NACHSTE GENERATION: DAS H-E-S-S EXPERIMENT

~ 0.1
Nowsl . AhT o Abbildung 8.2:
i g w= T ld T Die Wabhrscheinlich-
Z 008f * T,=2h,T,=48h * keit  P(Ngs3, >1) in
% 007| T, =3h,Ty=72h Abhéngigkeit der Anzahl
oo | & Tw=6hTy=24h Nygy=1 * * beobachteter AGN Nagn
: N . fiir unterschiedliche Werte
0.05 | der Parameter Tw und
0.04 I x * Tp. Es wird deutlich,
. dafl die  Beobachtung
003 * mehrerer AGN in kiirzeren
002 © * Abschnitten (Sterne) einer
0.01é x en-bloc-Beobachtung nur
i eines AGN (offenes Kreuz)

01“2;;5‘(‘3 vorzuziehen ist.

Anzahl der beobachteten AGN N,

keine Konflikte bestehen, kann die Beobachtungszeit voll ausgenutzt werden. Bei Be-
obachtung von 6 AGN in jeder Nacht (Tw = 1h, Tp = 24h) steigt dann die Wahr-
scheinlichkeit P(Ngs3, > 1) auf fast 8 %. So kann bei gleicher Gesamtbeobachtungszeit
(6h/Nacht) die Nachweiswahrscheinlichkeit bei Beobachtungen von 6 AGN derselben
Sorte gegeniiber der Nachweiswahrscheinlichkeit bei en-bloc-Beobachtung eines einzi-
gen Objektes um einen Faktor von fast 4 gesteigert werden.

8.3 Beobachtungsziele

Bei der Auswahl der zu beobachtenden Objekte ist es sinnvoll, sich auf solche zu be-
schrénken, fiir die aus fritheren Messungen Hinweise auf eine Emission im GeV/TeV-
Energiebereich existieren oder fiir die theoretische Vorhersagen eines GeV /TeV-Flusses
vorliegen. Ein sehr interessanter und vielversprechender Kandidat aus der AGN-Klasse
fiir Beobachtungen mit den H-E-S-S-Teleskopen ist die Radiogalaxie M 87, die bei der
Signalsuche von AGN im Rahmen der vorliegenden Arbeit mit einer Signifikanz von
3.90 entdeckt wurde (Abschnitt 7.4.5). Eine Bestitigung des Signales und ein in-
tensives Studium von M 87 mit einem Detektor der Sensitivitdt von H-E-S-S konnte
wichtige neue Erkenntnisse zur AGN-Klasse erbringen. Die von den bisher nachge-
wiesenen BL-Lac-Objekten abweichende Orientierung des Jets von M 87 (ca. 30 Grad
zur Beobachtungsrichtung) erlaubt es hier, einen AGN im TeV-Energiebereich unter
einem anderen Winkel als bisher moglich zu beobachten. Das Studium des Energie-
spektrums der emittierten Strahlung in unterschiedlichen Wellenldngen sowie die Lo-
kalisierung des Entstehungsortes der Strahlung konnen helfen, die Frage nach dem in
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M 87 aktiven Beschleunigungsmechanismus zu beantworten und die AGN-Klasse als
ganze besser zu verstehen. Aus der AGN-Klasse kommen zahlreiche andere Objekte fiir
die Beobachtung mit den H-E-S-S-Teleskopen in Frage. Der Nachweis von mehreren
BL-Lac-Objekten bei unterschiedlichen Rotverschiebungen wiirde neben den Erkennt-
nissen beziiglich der Beschleunigungsmechanismen und den Umgebungsbedingungen
auch eine bessere Einschrankung der Dichte des extragalaktischen Hintergrundlichtes
erbringen. Fiir zahlreiche BL-Lac-Objekte bei unterschiedlichen Rotverschiebungen lie-
gen Vorhersagen von Costamante & Ghisellini (2002) vor, auf dessen Grundlage eine
Beobachtungskampagne geplant werden kann.

Eine Beobachtung des Orion-Nebels M 42 erscheint aufgrund der Hinweise auf ei-
ne Emission mit sehr steilem Spektrum (Abschnitt 6.3.3) als interessanter Kandidat
fiir eine Beobachtung mit den H-E-S-S-Teleskopen. Allerdings konnte dieses Objekt
aufgrund seiner groflen Helligkeit fiir die Beobachtung mit den H-E-S-S-Teleskopen —
zumindest wihrend der Anfangsphase — ungeeignet sein. Eine sorgfiltige Uberpriifung
der operativen Spezifikationen der Photomultiplier-Kameras ist vor einer solchen Be-
obachtung erforderlich.

Eine erneute Beobachtung des jungen offenen Sternhaufens Berkeley 87 (bezie-
hungsweise des Gesichtsfeldes um Berkeley 87) mit einem Instrument der Sensitivitét
von H-E-S-S kénnte die Frage klaren, ob die EGRET-Quelle 3EG J2021+-3716 tatséch-
lich mit dem Sternhaufen zu identifizieren ist. Die Beobachtung von Berkeley 87 wire
mit den H-E-S-S-Teleskopen allerdings nur unter Zenitwinkeln 9 > 60° moglich. Dies
entspriache einer Energieschwelle von etwa 1TeV (unter der Annahme eines zum
HEGRA-Teleskop-System analogen Verhaltens der Energieschwelle der H-E-S-S-Teles-
kope als Funktion des Zenitwinkels). Im Rahmen der in Abschnitt 6.4 vorgestellten
Modellierung ergibt sich fiir einen Spektralindex von o = 2.6 eine gute Uberein-
stimmung mit den Daten (EGRET + HEGRA), unabhingig vom Wert der Cutoff-
Energie Ey.c (Abbildung 6.20, Seite 109). Wahlt man bei diesem Spektralindex ei-
ne Cutoff-Energie von E, .« = 4.5TeV, so ergibt sich aus dem Modell ein integraler
FluBwert von 1.8-107'3 Photonen cm~2s~! oberhalb von 1.0 TeV. Kleinere Werte von
Emax ergeben auch kleinere theoretische Fluwerte. Ob ein Nachweis mit den H-E-S-S-
Teleskopen moglich ist, hédngt somit sehr stark von der tatsédchlichen Cutoff-Energie
ab. Allerdings wére eine stiarkere Einschrénkung des Parameterraumes moglich, da ei-
ne Beobachtung mittlerer Tiefe (> 20h) bereits obere Flufigrenzen im Bereich von
10713 Photonen cm~2s~! ermoglichen wiirde.

Der Nachweis der unidentifizierten TeV——Quelle TeV J2035+415 und ihre speku-
lative Assoziation mit der Sternassoziation Cyg OB2 (Aharonian et al. 2002b) 148t ver-
muten, dafl junge offene Sternhaufen oder Assoziationen das Potential zur Erzeugung
von GeV/TeV-Gamma-Strahlung haben. Tatséchlich zahlten Manchanda et al. (1996)
in ihrer Veroffentlichung die Sternassoziation Cyg OB2 zu den aussichtsreicheren Kan-
didaten fiir die Emission im y—FEnergiebereich. Das dabei vorausgesetzte Szenario war
die Beschleunigung von Hadronen in Schockfronten, die sich aus der Wechselwirkung
der Sternwinde mit dem interstellaren Medium ergeben. Neben diesem Objekt und den
in dieser Arbeit behandelten Sternhaufen Berkeley 87 und IC 1805 haben Manchanda et
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Objekt o o d w COS-B EGRET
[h:min:s]  [d:min:s] | [kPc] | [km/s]
Sgr OB1 18:02:00 -23:42:00 | 1.6 2500 | 2CG006-00

n Carina 10:45:03  -59:41:04 | 2.5 3800 | 2CG288-00  3EG J1048-5840
GeVJ 1046-5840
NGC6193 | 16:41:20 -48:46:00 | 1.1 3000 | 2CG333+01 3EGJ 1639-4702
NGC6231 | 16:54:12  -41:50:30 | 2.0 3800 | 2CG342-02

Tabelle 8.1: Liste der vom H-E-S-S—Standort aus sichtbaren jungen offenen Sternhaufen
aus Manchanda et al. (1996). Neben dem Objektnamen und den J2000 Koordinaten sind
die Entfernung des Haufens und der hochste im Haufen existierende Sternwind aufgefiihrt.
Weiterhin sind COS-B— und EGRET—Quellen in der jeweiligen Nachbarschaft angegeben.

al. weitere junge offene Sternhaufen als Kandidaten fiir GeV/TeV-Gamma-Strahlung
vorgeschlagen. Die dabei verwendeten Auswahlkriterien waren im wesentlichen die fol-
genden:

e geringe Entfernung
e mogliche Assoziation mit einer MeV-Quelle des COS-B-Kataloges
e Vorhandensein von Sternen mit auflergewohnlich schnellen Sternwinden

e mogliche Assoziation mit bekannten keV-Rontgen-Quellen

Im Rahmen eines my—Zerfalls-Modelles (vgl. Abschnitt 6.4) ist die Forderung nach
Emission im MeV-Energiebereich offensichtlich, da das Energiespektrum der Zerfalls-
photonen hier sein Maximum aufweist. Die Forderung nach besonders schnellen Stern-
winden gewihleistet ein hohes Potential fiir die Entstehung von Schockfrontbeschleu-
nigung in den selektierten Objekten. Der letzte Punkt der obigen Aufzdhlung héngt
damit zusammen, dafl eine Emission von harter Rontgen—Strahlung aufgrund der Auf-
heizung des Sternhaufen—Mediums durch die Sternwinde erwartet wird (Lucy & Whi-
te 1980; Dorland & Montmerle 1987). Mit dem dritten EGRET-Katalog stehen heu-
te wesentlich genauere und empfindlichere Daten im MeV/GeV-Energiebereich zur
Verfiigung, als im Jahre 1996. Ubernimmt man die von Manchanda et al. (1996)
vorgeschlagenen Sternhaufen, so ergeben sich als Kandidaten fiir eine Beobachtung
mit den H-E-S-S—Teleskopen die in Tabelle 8.1 aufgefiihrten jungen offenen Stern-
haufen. In Abbildung 8.3 sind die in Tabelle 8.1 aufgefithrten Objekte in den Ge-
sichtsfeldern der jungen offenen Sternhaufen Tr 14 und Tr 16 (die zusammen auch als
Carina-Sternhaufen bezeichnet werden) sowie NGC 6193 dargestellt. Eine Assoziation
der in Abbildung 8.3 dargestellten EGRET-Quellen mit den jungen offenen Stern-
haufen erscheint unwahrscheinlich. Aus Abbildung 6.21 (Seite 111) geht hervor, dafl
die HEGRA-Daten im Rahmen eines m°-Zerfalls-Modelles mit einem Spektralindex
von « =~ 1.9 gut beschrieben werden konnen. Mit dieser Modellkurve ergeben sich im
MeV-Energiebereich jedoch Fliisse, die um ein bis drei Gréfenordnungen unterhalb
des beobachteten EGRET-Flusses liegen. Unter der Voraussetzung, dafl die beobachte-
te TeV-Emission von Cyg-OB2 stammt, ist daher denkbar, daf§ auch von Sternhaufen
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Abbildung 8.3: Positionen der Jungen offenen Sternhaufen Carina (links) und NGC 6193
(rechts) in Galaktischen Koordinaten. Die Positionen und Ausdehnungen der jeweils benach-
barten COS-B— und EGRET—Quellen im Umkreis von 2 Grad sind ebenfalls eingezeichnet.

ohne Signal im MeV-Energiebereich eine Emission im TeV-Energiebereich erwartet
werden kann. Die in Tabelle 8.1 angegebene Liste mufl daher nicht vollstdndig sein,
und sie konnte um weitere Objekte erweitert werden, die alle oben angefiihrten Bedin-
gungen erfiillen, bis auf die Forderung nach einem MeV-Signal.
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Kapitel 9

Zusammenfassung

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde ein umfangreicher Datensatz unterschied-
licher, sowohl Galaktischer als auch extragalaktischer Objekte aus Beobachtungen mit
den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen analysiert. Der Datensatz der extragalaktischen
Objekte bestand aus 54 in den Jahren 1996 bis 2002 beobachteten Aktiven Galak-
tischen Kernen. Der Schwerpunkt der Beobachtungen der Galaktischen Objekte lag
auf der Objektklasse der jungen offenen Sternhaufen. Zum Vergleich der zu den jun-
gen offenen Sternhaufen erzielten Ergebnisse mit theoretischen Vorhersagen wurde ein
Photonspektrum aus dem 7°-Zerfall von Pionen aus hadronischen Wechselwirkungen
von Sternhaufenmitgliedern mit dem interstellaren Medium modelliert.

Analysemethoden: Die verwendeten, grundlegenden Analysemethoden wurden in
Form des skript-basierten Programmes analyzer zusammengefafit, welches eine auto-
matisierte Analyse grofler Datenmengen in einem verniinftigen Zeitrahmen erméglicht.
Hierbei wurden die folgenden Analysemethoden implementiert:

e Berechnung der Signifikanz einer Beobachtung aus mehreren unabhéngigen Da-
tensdtzen mit unterschiedlichen a-Faktoren.

Berechnung einer gegen statistische Schwankungen geglétteten Signifikanz.

Berechnung integraler Fliisse und oberer Grenzen auf den integralen Fluf3.

Statistische Tests fiir ausbruchartiges Verhalten.

Gitterfeldsuchen im Gesichtsfeld der Beobachtung unter Verwendung unterschied-
licher, unabhéngiger Methoden zur Bestimmung des Untergrundes.

Da zur Ereignisselektion dynamische, von der Teleskopmultiplizitit, dem Zenitwin-
kel und der Beobachtungsperiode abhingige Winkelschnitte verwendet wurden, erge-
ben sich die Gesamtereigniszahlen aus Teildatensédtzen mit unterschiedlichen Fléchen-
verhéltnissen A,,/A.g (a-Faktoren). Bei der in der Gamma-Astronomie iiblicherweise
verwendeten Formel zur Berechnung der Signifikanz ist jedoch nur ein Datensatz mit
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konstantem a-Faktor vorgesehen (Li & Ma 1983). Daher wurde eine verallgemeiner-
te Signifikanzformel hergeleitet, mit der die Signifikanz unabhéngiger Teildatensitze
mit unterschiedlichen a-Faktoren berechnet werden kann. Durch die Einfiithrung eines
einfachen Mittelungsverfahrens wurde ebenfalls eine gegen statistische Fluktuationen
geglittete Signifikanz berechnet. Die zur Ermittlung der Ereigniszahlen verwendeten
Ereignisschnitte wurden an Daten des als TeV-Quelle bekannten Krebs-Nebels opti-
miert (Standardschnitte). Zur Maximierung der Sensitivitédt auf TeV-Gamma-Emission
mit steilem Energiespektrum wurden zudem optimale Ereignisschnitte anhand von
Monte-Carlo-Simulationen von Photonen mit einem hohen Spektralindex bestimmt
(S5-Schnitte) und auf diejenigen Objekte angewandt, von denen ein steiles Emissions-
spektrum erwartet werden kann. Weiterhin wurden Monte-Carlo-Simulationen verwen-
det, um optimale Ereignisschnitte im Falle ausgedehnter Emission zu bestimmen sowie
um eine Parametrisierung der Abhéngigkeit der Energieschwelle vom Zenitwinkel der
Beobachtung fiir die verwendeten Schnitte aufzustellen.

Analyseergebnisse der Galaktischen Objekte: Im Rahmen der Analyse Galak-
tischer Objekte wurden die Datensétze der jungen offenen Sternhaufen Berkeley 87
und IC 1805, die Beobachtung CG135+1.QS00241, der Orion-Nebel M 42 sowie die
V785-Daten analysiert. Unter Verwendung der Standardanalyse wurde in keinem die-
ser Datensétze ein signifikantes Signal gefunden. Obere Grenzen auf den integralen
Flul der GroSenordnung 1072 Photonen cm™2 s™! (oberhalb einer Energieschwelle von
typischerweise 1TeV) wurden fiir einzelne, in den Gesichtsfeldern der Beobachtungen
enthaltene Objekte berechnet. Bei Verwendung der auf steile Photonspektren opti-
mierten S5-Schnitte ergab sich im Gesichtsfeld der M 42-Beobachtungen ein Uberschuf
von 44 + 11 Ereignissen mit einer Signifikanz von 4.00 (3.40 an der Schwerpunkt-
position). Einschrinkend muf} gesagt werden, dal der in die Analyse dieses Objektes
einfliefende Datensatz nur sehr klein ist, so daf eine Fluktuation zur Erklarung des be-
obachteten Uberschusses nicht ausgeschlossen werden kann. Die Beriicksichtigung der
Versuchsanzahl im Rahmen der Gitterfeldsuche ergab eine Post-Trial-Signifikanz von
1.90. An derselben Position in den V785-Daten wurde unter Verwendung der gleichen
Schnitte kein Uberschufl beobachtet. Beide Messungen sind jedoch aufgrund der héher-
en Energieschwelle der V785-Beobachtung vertréglich mit einer potenzgesetzférmigen
Emission von Photonen mit einem Spektralindex o > 4.

Modellvorhersagen zur Erzeugung von TeV-Gamma-Strahlung durch den
Zerfall neutraler Pionen aus schockfrontbeschleunigten Hadronen (stellar):
Mit der berechneten oberen Grenze auf den integralen Flufl von Berkeley 87 konnten
Modellvorhersagen von Giovanelli et al. (1996) verworfen werden. Nach dem Vorbild
von Giovanelli et al. wurde eine auf Stephens & Badhwar (1981) basierende Model-
lierung eines Energiespektrums fiir Photonen aus dem Zerfall neutraler Pionen, die in
Wechselwirkungen von schockbeschleunigten Hadronen mit dem interstellaren Medium
entstehen, implementiert (das Programm stellar) und fiir mehr als 5000 verschiedene
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Wertepaare der einflieBenden Parameter (Maximalenergie E,.x und Spektralindex o
der Protonen) berechnet. Durch eine Anpassung des so erhaltenen Modells an das dif-
ferentielle Energiespektrum der EGRET-Daten (aus der Richtung der mit Berkeley 87
assoziierten Quelle 3EG J20214-3716) und die in dieser Arbeit berechnete obere Gren-
ze auf den integralen Flufl von Berkeley 87 konnte der Parameterraum des Modells
teilweise eingeschriankt werden.

Analyseergebnisse der extragalaktischen Objekte: Die Analyse der Daten aus
der Richtung von 54 Aktiven Galaktischen Kernen ergab bei 49 Objekten keine signi-
fikante Abweichung von der Nullhypothese. Fiir diese Objekte wurden obere Grenzen
(99 % Vertrauensniveau) auf den integralen Fluf oberhalb der Energieschwelle der Be-
obachtung (GréSenordnung 1TeV) im Bereich (0.4 — 6.0) - 1072 Photonen cm ™2 s™!
berechnet. Eine Gitterfeldsuche in allen Gesichtsfeldern der 54 beobachteten Aktiven
Galaktischen Kerne ergab (abgesehen von den im Folgenden aufgefiihrten Signalen)
keine Abweichung von der Nullhypothese. Die positiven Resultate zu den BL-Lac-
Objekten 1ES 19594650 (> 200, 0.06 Crab bis 2.9 Crab) und H 14264428 (6.6 0,
0.03 Crab) konnten die an anderer Stelle verdffentlichten Ergebnisse (Aharonian et al.
2002a, 2003a) bestdtigen. Die Analyse der Beobachtungen des BL-Lac-Objektes
1ES 2344+514 konnte die bisherigen Ergebnisse der Beobachtungen aus den Jahren
1997 und 1998 (Konopelko et al. 1999b) bestitigen und erhérten. Mit der Durchfiih-
rung weiterer Beobachtungen von 1ES 23444514 im Jahre 2002 und die Einbeziehung
dieser Daten in die Analyse konnte die Signifikanz des beobachteten Uberschusses auf
4.4 0 gesteigert werden. Der mittlere Flufl von diesem Objekt wurde mit 0.03 Crab
gemessen. Mit dem Nachweis von M 87 (3.9, 0.04 Crab) anhand der im Rahmen die-
ser Arbeit durchgefiihrten Analyse konnte erstmals seit Einfiithrung der abbildenden
Cherenkov-Technik ein signifikanter Uberschu8 aus der Richtung einer Radiogalaxie
im TeV-Energiebereich gemessen werden. Ein weiterer, leichter UberschuB (3 o) wurde
aus der Richtung des BL-Lac-Objektes BL-Lacertae beobachtet. In Tabelle 9.1 sind
die Ergebnisse zu den Objekten 1ES 19594650, H 1426+428, 1ES 23444514, M 87 und
BL-Lacertae zusammenfassend aufgefiihrt.

Objekt Non OéNOff S F P Ethr
#  [# [0l [Crab] [10"2yem™?s7!] [TeV]
1ES1959+650 1212 454 28.0 0.06 — 2.9 0.6 —30.5 1.3
H1426+428 836 654 6.6 0.03 0.8 0.9
1ES 2344+514 235 171 44 0.03 0.6 1.0
M 87 241 184 3.9 0.04 0.8 0.9
BL-Lacertae 94 67 3.0 <0.28 <4.1 1.1

Tabelle 9.1: Die Ergebnisse der Objekte 1ES 1959+650, H 14264428, 1ES 23444514, M 87
und BL-Lacertae. Angegeben sind die Ereigniszahlen Ny, und Nyg, die Gesamtsignifikanz der
Messung S, die mittleren, beobachteten, integralen Photonenfliisse in Krebs-Nebel-Einheiten
und in Einheiten von Photonencm™2s~! sowie die Energieschwelle der Beobachtung. Fiir
1ES 1959+650 ist ein FluBlbereich angegeben. Fiir BL-Lacertae handelt es sich um obere
Grenzen auf den integralen Fluf.
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Anhang A

Gesamtsignifikanz von
unabhingigen Datensitzen mit
unterschiedlichen a-Faktoren

Das Ergebnis der Beobachtung einer potentiellen Quelle in der Gamma-Astronomie
besteht aus den Ereigniszahlen aus der Signalregion N, und der Untergrundregion N .
Je nach Beobachtungsmodus (Abschnitt 4.2.2) ergibt sich der sogenannte a-Faktor aus
dem Quotienten der Beobachtungszeiten (bei gleichen Raumwinkelbereichen):

o = Ton/Toffa

oder aus dem Quotienten der den Messungen N, und N.g zugrundeliegenden Fldachen
(bei gleichen MeBzeiten):
o = Aon/Aof‘f7

Im Folgenden sollen nur noch A,, und A, verwendet werden.

Die Li&Ma-Formel In Li & Ma (1983) leiten die Autoren unter der Annahme eines
konstanten a-Faktors eine Formel zur Berechnung von Signifikanzen in der Gamma-
Astronomie her. Wie in Abschnitt 7.4 gezeigt, ist der a-Faktor im Falle einer von
der Teleskopmultiplizitdt abhéngigen Schnittoptimierung gerade nicht konstant. Der
Gesamtdatensatz besteht vielmehr aus unabhéngigen Datensétzen mit jeweils unter-
schiedlichen a-Faktoren. Li und Ma haben zur Herleitung ihrer Formel nach der Like-
lihoodratio-Methode die Likelihoodfunktionen fiir zwei Hypothesen aufgestellt:

Die Signalhypothese besagt, dafi der gemessene Uberschufi von einem echten, pho-
tonischen Signal herriihrt. In diesem Fall muB fiir die wahrscheinliche Anzahl an beob-
achteten Photonen, d.h. der Erwartungswert, (N} (der Uberschu}) und fiir die wahr-
scheinliche Anzahl an Untergrundereignissen in der Signalregion, d.h. der Erwartungs-
wert (Ncg),

<N“/> = Non — aNog (Al)
(Ner) = aNeg (A.2)

I
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gelten. Im Falle der Signalhypothese wird also die Abweichung der Ereigniszahl N,
von der Ereigniszahl aNqg als ,echtes Signal interpretiert und die Erwartungswerte
der Ereigniszahlen sind identisch mit den Messungen:

<Non> - Non
Nof‘f

—
Z

<

=3

~—
I

Die Untergrundhypothese besagt, daf der gemessene Uberschuf der Signalregion
gegeniiber der Untergrundregion eine reine Fluktuation des isotrop einfallenden Un-
tergrundes der Kosmischen Strahlung ist. In diesem Fall entsprechen die Zahlen N,
und Nyg zwei unabhéngigen Messungen der gleichen Zahl, ndmlich dem Untergrund
der Kosmischen Strahlung. Daher kann der Erwartungswert fiir den Untergrund in der
Signalregion (Ncg) besser aus dem arithmetischen Mittel beider Messungen errechnet
werden und (N,,) und (Ncg) ergeben sich zu:

) =0 (A3
Non+No (07
New) = g hon = T (Non t N (A)

Im Falle der Untergrundhypothese wird also die Abweichung der Ereigniszahl N, von
der Ereigniszahl N.g nicht als ,echtes interpretiert, sondern als statistische Fluktua-
tion in der Signalregion. Dann gilt fiir die Erwartungswerte der Ereigniszahlen:

<Non> = <NCR>
— 1—?—% (Non + Noff)
(Nogr) = (Ner)/a

1
= T Non No
1—|—a( + Nor)

Die Likelihood-Funktion L, fiir die Signalhypothese ist gegeben durch die beding-
te Wahrscheinlichkeit, die Ereigniszahlen N,, und Ngg zu beobachten, wenn die Si-
gnalhypothese zutrifft (Gleichungen A.1, A.2). Die Likelihood-Funktion Lgg fiir die
Untergrundhypothese ist analog gegeben durch die bedingte Wahrscheinlichkeit, die
Ereigniszahlen N, und Nyg zu messen, wenn die Untergrunhypothese zutrifft (Glei-
chungen A.3, A.4):

L’y = P(Nom Noff ‘ <N’y> = Non - O{Noff, <NCR> = aNoff)
Lon = P(Now Nog | (N;) = 0. (New) = 15— (Nou + No) )
P ﬁ
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Die Signifikanz S des Uberschusses in Einheiten der Standardabweichung ergibt sich
dann zu:

S = v—2In\ (A.5)

1+« Non Noff 12
= 249 Nonl Nog | 14+a)— A.6
\/7 { on 1 |: « Non + Nof‘f:| * e |:( )Non + Noff:| } ( )

Dies ist die sogenannte Li&Ma-Signifikanz (Li & Ma 1983).

Verallgemeinerung der Li&Ma-Formel Wenn der Gesamtdatensatz aus n unter-
schiedlichen Datensétzen i = 1, ..., n mit Ereigniszahlen NOn und N(ff und a-Faktoren
a; besteht, dann miissen die Gleichungen A.1, A.2, A.3 und A.4 wie folgt umgeschrie-
ben werden:

Verallgemeinerte Signalhypothese:
(N,) = D NQ - aiNg (A7)

(Ner) = zn:aiNgf)f (A.8)

Verallgemeinerte Untergrundhypothese:

(N)) = 0 (A.9)
~ Nt +Ngg

(Ncr) = ._lm _Z ai (N(l —G—N(l)) (A.10)

Daraus folgt fiir die Likelihood-Funktionen des Gesamtdatensatzes:

L, = P(NOH,NOHH ZN — a;N® (Neg) = ZaN )

i=1

_ P(zn:Ngg ZN — ;N9 (Neg) = ZQNSH)
i=1
_ P(XH:NSIH(N) ZN@)xP(ZNoﬁ\ o) ZNi?f)
i=1

i=1 i=1
n (1)
SN
— _ exp —g Nolf)r
n (i) |
[21:1 Noff] : i=1

PRI n
= . exp [— Z N
):| on

[Z?:l N(()ln ! i=1
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LCR = P(NOIUNOH } O? <NCR> =
. p(iNQg N = 30 2 (NG +N%) )
><P<ZNoﬁ\ Z1ia~ (N£2+Nﬁ?f>)
i)

=]
[S—
T2
2
RS
Z,
o=
5=
+
Z
j=s a2
N—
N———

[Z?ﬂ Nc()ln:| 1+
o Ny
n (1) (1) i=1"Voff n
[21 1 1+a <N0n + N )] 1 @) (i)
X @ €xXp | — Z 1 <Non + No )
[Zinzl Nof‘f:| ! i=1 T

und daraus ergibt sich die mazimum-Likelihood-Ratio nach einigen einfachen Umfor-
mungen zu:

P
Lcr
N o ; ; i, N& n i i il N(()if)f
Zi:l 1+1ai (N(()g + N(()f)f> Zl 1 1+a <N0r)1 + Nof‘)f>
= - X -
Z?:l N(()Iz Zi:l Noff

SchlieBlich folgt mit Gleichung A.5 unmittelbar:

};

Z?:l Noif)f
+ N _ .
2o [zin“jai (NG -+~




Anhang B

Optimierungsverfahren zur
Ermittlung optimaler
Winkelschnitte in Abhingigkeit der
Teleskopmultiplizitat, des
Zenitwinkels und der
Hardwareperiode

Eine Einteilung in Ereignisse unterschiedlicher Teleskopmultiplizitdt, Zenitwinkelin-
tervall und Hardwareperiode ergibt statistisch voneinander unabhéngige Datensétze,
fiir die jeweils ein optimaler Schnitt in Af? gefunden werden mufl. Zur Durchfiihrung
der Optimierung wurden alle Daten des Krebs-Nebels verwendet, die seit Oktober 1997
(Run# 8079, vgl. Tabelle 4.1, Abschnitt 4.2.1) aufgenommen worden sind. Die Optimie-
rung erfolgt durch Maximierung der Signifikanz des Krebs-Nebel-Signales. Der Einfluf3
einer Skalierung auf 10 % des beobachteten Uberschusses wird als Faktor beriicksichtigt
(vgl. Abbildung 4.15, Seite 46). Im Folgenden sollen die verwendeten Groéfien nach Te-
leskopmultiplizitét, Zenitwinkelintervall und Hardwareperiode unterschieden werden.
Diese Aufteilungskriterien sollen mit Hilfe der folgenden Indizes angedeutet werden:

Aufteilungskriterium Index Anzahl der Intervalle
Hardwareperiode i Imax = 10
Teleskopmultiplizitét j Jmax = 93
Zenitwinkelintervall k Kmax = 3
Triggermultiplizitat [ lnax = 3

v
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Eine Abhiingigkeit von der Triggermultiplizitéit ' (Index 1) ist bereits implizit in der
Abhéngigkeit von der Hardwareperiode (Index i) enthalten (vgl. Tabelle 4.1. Prin-
zipiell ist es moglich, den gesamten Datensatz des Krebs-Nebels in 3 Sétze gleicher
Teleskopmultiplizitit (Nrg = 3,4,5), 3 Zenitwinkelintervalle und 10 Hardwareperi-
oden zu unterteilen und fiir jeden dieser inayx X jmax X Kmax = 90 unabhéngigen Da-
tensiitze einen optimalen Schnitt A#2 zu bestimmen. Bei der Durchfiihrung eines sol-
chen Optimierungsverfahrens wurde jedoch klar, dal die Ereignisanzahl nicht in jedem
dieser Datensiitze ausreicht, um eine verlissliche Bestimmung der Schnittparameter
zu gewéhrleisten. Um dieses Problem zu umgehen, wurde ein Verfahren gewé&hlt, bei
dem die Einfliisse auf die Winkelauflosung wie Teleskopmultiplizitét, Zenitwinkel und
Hardwareperiode getrennt voneinander in grofleren Datensétzen untersucht werden,
um daraus die allgemeinen Tendenzen des Winkelschnittes in Abhéngigkeit von Ny,
¥ und Hardwareperiode zu bestimmen. Eine Kombination der so erhaltenen Tendenzen
ergibt den jeweiligen optimalen Schnitt fiir jeden der 90 Datensétze. Im Folgenden wer-
den optimale Schnitte fiir unterschiedliche Datenmengen eingefiihrt. Hierbei bedeutet
die Grofischreibweise ©, dafl es sich um eine aus dem gesamten Datensatz bestimmte
Grofle handelt (ohne Unterteilung in Hardwareperioden). Die Schreibweise 6 bezieht
sich auf Groflen, die aus eingeschréinkten Datensédtzen ermittelt wurden. Weitere Un-
terteilungen in Teleskopmultiplizitdten und Zenitwinkelintervalle werden mit Indizes
verdeutlicht. Hierbei bedeuten i, j und k die oben eingefiihrte Unterteilung in Hard-
wareperiode, Teleskopmultiplizitdt und Zenitwinkelintervall. Eine 0 als Index meint
hierbei, dafl keine Unterteilung in den entsprechenden Parameter vorgenommen wur-
de. Das Endergebnis der Optimierung sind die optimalen Winkelschnitte Aé’f 5 fr
alle 90 unabhéngigen Datensétze.

Optimaler Winkelschnitt in Abhingigkeit von Teleskopmultiplizitit und Ze-
nitwinkelintervall A®F;,: In einem ersten Schritt wird der vollsténdige
Krebs-Nebel Datensatz (also alle Hardwareperioden zusammen) in 3 Sétze unterschied-
licher Teleskopmultiplizitdten (Ntq = 3,4,5) und in 3 Zenitwinkelintervalle (¢ = 0°—
15°,15°-30°, 30°-45°) aufgeteilt. Fiir jedes Paar (j, k) wird der Wert A@g,j’k ermittelt,
bei dem die kumulative Signifikanz fiir den gesamten Datensatz ihr Maximum hat.
Dabei ergeben sich lediglich jax X kmax = 9 unabhéngige Datensétze, auf die sich der
gesamte Datensatz des Krebs-Nebels verteilt, so daf§ die statistische Basis in jedem
Fall ausreicht. Mit diesen Werten werden die Unterschiede der optimalen Schnitte in
Abhéngigkeit von N und 9 (iiber alle Hardwareperioden gemittelt) festgestellt. Die
Grofle A@g,j’k ist also die Tendenz der 9 unabhdingigen Datensdtze. In der folgenden
Tabelle sind die Werte im Einzelnen aufgefiihrt:

I Ein 3-Teleskop-System ist ein System mit 3 aktiven Teleskopen im Trigger. Ein 3-Teleskop- Ereignis
ist ein Ereignis, bei dem 3 Teleskope in die Rekonstruktion eingehen. Dies ist der Unterschied zwischen
Trigger-Multiplizitéit Ite; = [ und Teleskop-Multiplizitét N
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AO7 ;. [Grad?]
k

j = Nra 1 2 3
3 0.014 0.014 0.016
4 0.010 0.010 0.012
) 0.008 0.008 0.008

Wie zu erwarten ist, verbessert sich die Winkelauflosung mit zunehmender Teleskop-
multiplizitét, so dafl der optimale Winkelschnitt fiir hohere Multiplizitaten hérter ist.
Bei hohen Zenitwinkeln (k = 3, ¥ > 45Grad) ist eine leichte Verschlechterung der
Winkelauflosung mit einhergehender Aufweichung des optimalen Winkelschnittes bei
3- und 4-Teleskop-Ereignissen zu beobachten.

Tendenz des gesamten Datensatzes (A©3,,)": Hier mufl zwischen 3-, 4- und
5-Teleskop-Systemen, also zwischen den unterschiedlichen Triggermultiplizitdten, un-
terscheiden werden. Eine unterschiedliche Trigger-Multiplizitdt e ergibt auch unter-
schiedliche Winkelauflosungen (Abkiirzend soll hier [ statt I verwendet werden). Da-
her wird der optimale Schnittwert, gemittelt iiber alle Hardwareperioden, Zenitwin-
kelintervalle und Teleskopmultiplizitédten, (A@ao,o)la fiir unterschiedliche Teleskopkon-
figurationen mit | = 3, 4 und 5 Teleskopen im Trigger ermittelt. Dieser Wert gibt
Aufschlufl iiber die Tendenz des gesamten Datensatzes in Abhéngigkeit der Teleskop-
konfigurationen. Fiir 3-, 4- und 5-Teleskopkonfigurationen ergeben sich die Werte:

e (ABF,,)’ = 0.015 Grad®
e (ABF40)* = 0.013 Grad®
o (A®2,0)% = 0.012 Grad?

Mit einer Inkrementierung der Triggermultiplizitdt [ von n auf n + 1 ergibt sich ei-
ne neue Ereignisklasse mit Teleskopmultiplizitdt N, = n + 1. Gleichzeitig wird die
Ereignisklasse mit N1, = n entvilkert. Aufgrund der besseren Winkelauflosung der
neuen Ereignisklasse verbessert sich auch die Winkelauflosung des Gesamtdatensatzes
mit zunehmender Triggermultiplizitdt und der optimale Schnitt wird hérter.

Die Tendenz der Hardwareperiode (A7, )" In einem dritten Schritt wird fiir
jede Hardwareperiode (i) auf der Grundlage der gesamten Datenmenge (ohne Untertei-
lung in Teleskopmultiplizitdten und Zenitwinkel) aus der jeweiligen Periode ein optima-
ler mittlerer Schnitt (A6, ,)" fiir diese Periode bestimmt. Dieser Wert gibt Aufschluf
iiber das Gesamtverhalten des Teleskop-Systems in den einzelnen Hardwareperioden,
also die Tendenz der Hardwareperiode. Da von Hardwareperiode zu Hardwareperiode
die Triggermultiplizitét [ wechseln kann (Tabelle 4.1), ist in der Grofie (AHEQO)Z implizit
eine Abhéngigkeit von [ enthalten.
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Abweichung der Hardwareperiode vom gesamten Datensatz p;: Der Wert p;
soll die Abweichung der Tendenz der Hardwareperiode (A7, ,)" von der Tendenz des
gesamten Datensatzes (A@o,o,o) korrigieren. Diese Abweichung ist durch den Quoti-
enten AB7, / (ABF )" = pi gegeben. Mit dem Korrekturfaktor p; konnen nun die
aus dem gesamten Datensatz ermittelten Schnitte fiir einzelne Teleskopmultiplizitéiten
(j) und Zenitwinkelintervalle (k) A©F;, auf die jeweilige Hardwareperiode korrigiert
werden.

i 3 1 5 7 8 9 10 i1 2 13
I: 3 4 J J 4 5 5 5 5 5

(A0Z, )7 0016 0.014 0013 0012 0.013 0010 0.009 0.010 0.012 0.010
0; 107 108 1.00 093 100 084 075 084 100 084

Die optimalen Winkelschnitte A92 ¢ Somit ergeben sich die optimalen Winkel-
schnitte fir inae X jmax X Kmax = 90 unabhanglge Datensétze zu:

(A62,0)"

AG? = AL x py = AO3
K Ok 03k (AGOOO)

Die einzelnen Gréfen mit Erlduterungen sind in der folgenden Tabelle zusammengefaflt:

A@é,j,k Optimaler Winkelschnitt in Abhéngigkeit von
Teleskopmultiplizitéiit und Zenitwinkelintervall
AB? Tendenz des gesamten Datensatzes

0.00,
AG? Tendenz der Hardwareperiode

i,0,0
Di Abweichung der Hardwareperiode vom gesamten Datensatz
AGF optimale Winkelschnitte

Im Vergleich mit der weiter oben angesprochenen Optimierung anhand einzelner, nach
N, ¥ und Hardwareperiode unterteilten Krebs-Nebel-Datensétze zeigt sich mit die-
ser Optimierung in Bezug auf die Analyseergebnisse und die Sensitivitéit kein grofier
Unterschied. Die hier verwendete Methode gewihrleistet jedoch eine einheitliche, von
der Statistik der einzelnen Teildatensdtze unabhéngige Optimierung.
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