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Kapitel 1

Einleitung

Seit Anbeginn der Zivilisation faszinierte das Licht, das uns aus dem Weltraum
erreicht, die Menschheit. Schon in der Friihzeit wurden astronomische Beobach-
tungen gemacht und die Erkenntnisse daraus Teils in beeindruckenden Monu-
menten, wie z.B. Stonhenge, festgehalten. Das Licht der Sterne leitete die See-
fahrer auf ihren Endeckungsreisen um den Globus. Doch dieses sichtbare Licht
ist nur ein kleiner Teil des Spektrums der elektromagnetischen Strahlung, die uns
aus dem Kosmos erreicht. Seit dem letzten Jahrhundert ist bekannt, dass diese
Strahlung vom langwelligen Radiobereich bis hin zu extrem kurzwelligen Licht
mit Photonenenergien im Bereich von 10'2eV reicht. Sehr unterschiedliche Ob-
jekte und Erzeugungsmechanismen zeigen sich dafiir verantwortlich. Diese Arbeit
beschéiftigt sich mit dem Bereich der hchsten Energien um 102eV (= 1TeV).

Eine direkte Beobachtung der Photonen bei so hohen Energien ist nur au-
Berhalb der Erdatmosphére moglich, da diese fiir hochenergetische Photonen un-
durchléssig ist. Der Fluss nimmt mit zunehmender Energie stark ab, so dass
mit Satellitenexperimenten, deren Nachweisfliiche (einige m?) aufgrund der hohen
Kosten relativ klein ist, bis heute nur elektromagnetische Strahlung bis zu einer
Energie von ungefihr 10'%V nachgewiesen werden konnte. Eine Moglichkeit des
indirekten Nachweises fiir die Photonen der héchsten Energien besteht in der Be-
obachtung von ausgedehnten Luftschauern, die von hochenergetischen Teilchen
(neben Photonen auch Hadronen und Leptonen) in der Atmosphére ausgelost
werden und deren Sekundérprodukte zum Teil die Erdoberfliche erreichen. In
der TeV-Gamma-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen wird das von den Schau-
erteilchen ausgesandte Cherenkovlicht beobachtet, um daraus Riickschliisse auf
das primire Teilchen zu ziehen. Die Atmosphiire wird so auf mehreren 10000 m?
Fléche zum Teil des Detektorsystems und wirkt dabei wie ein Kalorimeter.

Die H.E.S.S.-Kollaboration betreibt ein System aus mehreren Cherenkov-
Teleskopen in Namibia. Ab Anfang 2004 wird die erste Ausbaustufe erreicht
sein und vier Teleskope Daten nehmen. Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine
Energierekonstruktion fiir die H.E.S.S.-Cherenkov-Teleskope entwickelt, imple-
mentiert und an ersten Daten eines Einzelteleskopes (seit Mitte 2002 im Betrieb)
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von einer etablierten TeV-Gamma-Quelle, dem Krebsnebel, getestet. Da in der
Cherenkov-Astronomie Eigenschaften des priméren Teilchens aus Eigenschaften
des Luftschauer bestimmt werden, miissen entsprechende Zusammenhénge fiir die
Energie gefunden und getestet werden. Dazu wurden Monte-Carlo-Simulationen
verwendet.

In Kapitel 2 wird zunéchst die TeV-Gamma-Astronomie vorgestellt. Beobach-
tungsziele, Erzeugungsmechanismen fiir hochenergetische Photonen und Nach-
weismethoden werden dargelegt. Im 3. Kapitel werden ausgedehnte Luftschau-
er und deren Nachweis durch abbildende Cherenkov-Teleskope diskutiert und
das H.E.S.S.-Projekt wird vorgestellt. In Kapitel 4 werden verschiedene Metho-
den zur Energierekonstruktion diskutiert und die im Rahmen dieser Arbeit ent-
wickelte Energierekonstruktion fiir ein stereoskopisches System aus Cherenkov-
Teleskopen dargelegt. Ergebnisse von verschiedenen Tests mit Monte-Carlo-Daten
werden présentiert. In Kapitel 5 wird diese Energierekonstruktion auf Daten des
Krebsnebels von einem Einzelteleskop angewandt, eine spektrale Energievertei-
lung erstellt und die Ergebnisse mit denen anderer Experimente verglichen. Im
6. Kapitel und 7. Kapitel erfolgt ein Ausblick und die Zusammenfassung.



Kapitel 2

Gamma-Astronomie

2.1 Einfiihrung

Bis in die Mitte des letzten Jahrhunderts wurden astronomische Untersuchungen
nur im schmalen Wellenldngenbereich des optischen Lichtes durchgefiihrt. Durch
neue Techniken und Beobachtungsmethoden wie z.B. Radioteleskope oder Satel-
liten wurden nach und nach weitere Bereiche des elektromagnetischen Spektrums
der astrophysikalischen Forschung zugénglich gemacht. Heute reicht das Spek-
trum von langwelligen Radiobeobachtungen mit Wellenléngen im Meter-Bereich
bis hin zu Beobachtungen der hiéchsten Energien mit Wellenléngen im Bereich
von 107 m (Abb. 2.2).

Die Gamma-Astronomie ist ein junger Zweig der Astrophysik und beschéftigt
sich mit dem hochenergetischen Teil des elektromagnetischen Spektrums mit Wel-
lenlingen im Bereich von 107 bis 1072 m (dies entspricht Energien im Bereich
von 10%eV (MeV) bis 102eV (TeV)). Die Form der beobachteten Spektren und
die hohen Energien deuten auf eine nichtthermische Erzeugung der Photonen
hin und eroffnen damit einen Blick auf Regionen unseres Universums, in denen
extreme Bedingungen herrschen (wie z.B. im Jet eines aktiven Galaxienkerns).

Die hochenergetischen Photonen sind Teil der sogenannten kosmischen Strah-
lung, die 1912 von Victor Hess bei Ballonexperimenten zur Messung der Ionisation
der Erdatmoshpére entdeckt wurde (Abb. 2.1 links). Hess stellte fest, dass die
Ionisation der Atmosphére nach einem lokalen Minimum mit der Hohe wieder
zunimmt und sich also nicht ausschlielich auf die Radioaktivitdt der Erdkruste
zuriickfithren lasst. Er machte dafiir eine extraterrestrische Strahlung verantwort-
lich, die allgemein kosmische Strahlung genannt wird. (Hess 1912)

Die Untersuchung der kosmischen Strahlung ist seitdem ein wichtiges For-
schungsgebiet in der Astrophysik, aber auch der Teilchenphysik (viele Teilchen,
z.B. das Positron, wurden zuerst in der kosmischen Strahlung entdeckt). Die
chemische Zusammensetzung der kosmischen Strahlung ist bis zu Energien von
~ 10 eV gut bekannt und ihr Energiespektrum ist iiber einen weiten Bereich



8 KAPITEL 2. GAMMA-ASTRONOMIE

104

£

"% Fluxes of Cosmic Rays
N
Y

4 «——— (1 particle per m*~second)

Flux (m?srs GeV)™

00 Knee
% (1 particle per m*—year)

LN

%
%

Ankle _—
(1 particle per km’—year) %ﬁ?
B

(Swor dy ~U.Chic g)

sl L I L L i
10° 10“’ 10“ 10‘2 1013 10“ 10'5 10”S 10'7 10‘” 10"’ 102“ o

7
‘\ L L L L L L L U B B B B

Energy (eV)

Abbildung 2.1: Links: Historische Aufnahme von Victor Hess nach einem Ballon-
flug - Rechts: Differentielles Energiespektrum der kosmischen Strahlung. (Cronin
et al. 1997)

vermessen. Bemerkenswert sind die hohen Energien bis zu 10%° eV, die dabei auf-
treten konnen.

Die kosmische Strahlung besteht aus einer geladenen (Protonen, schwere-
re Kerne, Elektronen, Positronen etc.) und einer ungeladenen (Photonen, Neu-
tronen, Neutrinos) Komponente. Die geladenen Teilchen treffen isotrop auf die
Erdatmosphire auf, da sie in den interstellaren Magnetfeldern abgelenkt werden.!
Ohne eine Richtungsinformation sind sie fiir astronomische Untersuchungen un-
geeignet. Umso wichtiger ist die Beobachtung der ungeladenen Komponente, da
diese auf den Entstehungsort zuriickweist. Die Gamma-Astronomie beschéftigt
sich mit der photonischen Komponente. Die geladene Komponente stellt fiir die
Gamma-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen den bedeutensten Teil des Un-
tergrundes dar und wird deshalb im folgenden Abschnitt beschrieben.

Die geladene kosmische Strahlung besteht im TeV-Bereich zum grofien Teil
aus Hadronen (98%, hauptséchlich Protonen, aber auch a-Teilchen und schwerere
Kerne) und zum kleineren Teil aus Leptonen (Elektronen und Positronen). Die
genaue Zusammensetzung ist energieabhéngig und fiir sehr hohe Energien (>
10 eV) nur ungenau bestimmt.

Das Energie-Spektrum der geladenen kosmischen Strahlung ist in Abbildung

!Dies gilt nicht fiir die héchstenergetischen Teilchen um 10! eV, da diese von den Magnet-
feldern nur schwach abgelenkt werden. Allerdings ist ihr Fluss sehr gering.
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2.1 zu sehen. Ab einer Energie von 10°eV lisst es sich durch ein Potenzgesetz
der Form

dN(FE)

dFE

mit o = 2.7 gut beschreiben. Im Bereich von etwa 10'°eV, dem sogenannten
Knie, wird das Spektrum steiler (o« = 3.1), bis es im Bereich des Kndchels um
10" eV wieder abflacht (o = 2.7). Der FluB reicht von 1 Teilchen/(m? s) bei
10" eV bis zu 1 Teilchen/(km? Jahr) bei 10'® eV. Diese extremen Unterschiede
im Flufl und in der Energie erfordern sehr unterschiedliche Nachweismethoden
(s. Kap. 2.4). (Rohring 2000)

Der Verlauf in Form eines Potenzgesetzes deutet auf einen nichtthermischen
Erzeugungsmechanismus hin und lésst sich durch Beschleunigung in Schockfron-
ten (Fermi-Beschleunigung 1. Art) erkldren. Das Abknicken zwischen Knie und
Knochel ist noch nicht vollstdndig verstanden. Es kann z.B. als Beitrag einer
nahen und erst kiirzlich stattgefundenen Supernova gedeutet werden.

Der Ursprung der geladenen kosmischen Strahlung ist noch nicht gekléart.
Kandidaten sind Uberreste von Supernovaexplosionen in unserer Galaxis, fiir ho-
he Energien auch nahe aktive Galaxienkerne wie z.B. M 87 (Aharonian et al.
2003a).

x B¢

2.2 Ziele der Gamma-Astronomie

Ursprung der geladenen kosmischen Strahlung: Eine der ersten For-
schungsziele der Gamma-Astronomie war die Suche nach dem Ursprung der ge-
ladenen kosmischen Strahlung. Dabei wird ausgenutzt, dass in einem kosmischen
Hadronenbeschleuniger durch Proton-Proton-Reaktionen auch hochenergetische
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zu 99% in zwei Photonen zerfallen. Diese konnen ohne Ablenkung durch die in-
terstellaren Magnetfelder bis zur Erde gelangen und liefern so einen Hinweis auf
den Beschleuniger. Es sind allerdings noch andere Prozesse vorstellbar, in denen
hochenergetische Gamma-Strahlung erzeugt wird, ohne dass dabei Hadronen be-
schleunigt werden (z.B. durch Invers-Compton-Streuung). Eine Unterscheidung
ist hdufig nur durch Messung der Energiespektren in verschiedenen Wellenlédngen-
bereichen moglich.

Bis jetzt wurde noch kein eindeutiger Beschleuniger der geladenen kosmi-
schen Strahlung identifiziert. Ein guter Kandidat ist der Supernova-Uberrest
Cas-A (Aharonian et al. 2001), dessen spektrale Energieverteilung sich durch
hadronische Beschleunigungsmodelle beschreiben lédsst. Weitere Kandidaten sind
die Supernova-Uberreste RX 1713 (Enomoto et al. 2002) und SN 1006 (Tanimori
et al. 1998), aber auch die bisher unidentifizierte HEGRA Quelle TeV J2032-4130
(Aharonian et al. 2002b). Als Beschleuniger der héchsten Energien kommt auch
der nahe aktive Galaxienkern von M 87 in Betracht (Aharonian et al. 2003a).

Astronomie von Gamma-Quellen: Der Nachweis von hochenergetischen Pho-
tonen von einem Objekt ermdglicht es, die Umgebungsbedingungen und Erzeu-
gungsmechanismen dieser Photonen zu untersuchen. In diesem Bereich der klas-
sischen Astronomie spielt die Erstellung von spektralen Energieverteilungen eine
wesentliche Rolle. Durch zeitgleiche Beobachtung einer Quelle durch verschie-
dene Experimente in unterschiedlichen Wellenldngenbereichen (z.B. Gamma +
Rontgen) (engl. multi wavelength campaign), lassen sich die Modellvorhersagen
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in einem groflen Energiebereich iiberpriifen. Weitere Methoden sind z.B. die Er-
stellung von Lichtkurven um Anderungen im Fluss zu erfassen. Anhand der Mes-
sungen lassen sich physikalische Modelle aufstellen und {iberpriifen.

In Abbildung 2.3 sind die bisher bekannten (Dezember 2003) Quellen fiir hoch-
energetische Photonen zu sehen. Die meisten Quellen wurden durch das EGRET
Satellitenexperiment im MeV /GeV-Bereich nachgewiesen (Hartman et al. 1999).

Suche nach dunkler Materie: Das ungeloste Rétsel der dunklen Materie
stellt eine der grofiten Herausforderungen in der Astrophysik dar. Zahlreiche Hin-
weise auf "unsichtbare” (d.h. nicht leuchtende) Materie aus Galaxien-Rotationskurven,
Untersuchungen von Galaxienclustern, aber auch der Urknall-Theorie und Un-
tersuchungen des kosmischen Mikrowellenhintergrundes, entfachten eine Suche
nach einer neuen Form der Materie. Ein guter Kandidat fiir dunkle Materie ist
das sogenannte WIMP (engl. Weakly Interacting Massive Particle), ein massives,
schwach- und gravitativ-wechselwirkendes Teilchen, dass z.B. als Neutralino in
einigen supersymmetrischen Theorien vorkommt (s. z.B. Jungman et al. (1996)).
Eine vorhergesagte Eigenschaft ist die Selbstannihilation (Majorana-Teilchen)
in u.a. Photonen. Da die Masse des Teilchens im GeV-Bereich vermutet wird,
wiirden dabei hochenergetische Photonen entstehen. Fiir bestimmte Modelle wird
bei der Annihilationsreaktion

XX =77

die deutliche Signatur einer scharfen Linie im Energie-Spektrum bei der WIMP
Masse erwartet. Leider ist der zu erwartende Fluss gering und ein direkter Nach-
weis mit den heutigen Experimente unwahrscheinlich. Mit der nédchsten Genera-

tion von Experimenten sollte zumindest eine Einschriankung des Parameterraums
moglich sein. (Bergstrom et al. 1998; Ellis et al. 2003; Stoehr et al. 2003)

Einschriankung des extragalaktischen Hintergrundlichtes: Unter dem
extragalaktischen Hintergrundlicht versteht man die von allen Sternen in allen
Epochen bisher abgestrahlte elektromagnetische Strahlung im Wellenldngenbe-
reich von 0.1 bis 1000 pm, die d&hnlich dem kosmischen Mikrowellenhintergrund
iiberall im Universum vorhanden ist. Sie wird zum Teil von Staub absorbiert und
in der Wellenlénge verschoben reemitiert. Eine direkte Messung dieser Strahlung,
die Aufschluss u.a. iiber die Galaxienentwicklung geben kann, ist wegen des Vor-
dergrundlichtes unserer eigenen Galaxie, dem Zodiakallicht und der Absorption
in der Erdatmosphére in bestimmten Wellenldngenbereichen schwierig.
Hochenergetische Photonen, die sich durch dieses Strahlungfeld bewegen, kénnen

durch Paarbildung mit Photonen des Feldes absorbiert werden. Diese Absorp-
tion macht sich in den Spektren weiter entfernter Objekte bemerkbar. Durch
Annahmen {iber das Quellspektrum kann man Riickschliisse auf die Absorption
und dadurch auf das extragalaktische Hintergrundlicht zichen. (Aharonian et al.
2003b)
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Im Rahmen der Arbeit von Mazine (2003) wurden die Spektren aller im TeV-
Bereich detektierten Blazare auf Absorption durch das extragalaktische Hinter-
grundlicht hin untersucht und daraus Einschréankungen auf den spektralen Verlauf
des extragalaktischen Hintergrundlichtes ermittelt.

2.3 Entstehung von Gamma-Strahlung

Die hohen Energien, die in der Gamma-Astronomie auftreten, lassen sich nicht
durch einen thermischen Erzeugungsmechanismus (Schwarzkorperstrahlung) er-
kldren, da die dafiir benotigten Temperaturen viel zu hoch sind. Man spricht
in diesem Zusammenhang auch von nichtthermischer Strahlung. Fiir ihre Erzeu-
gung geht man von einer Population relativistischer Teilchen aus, die dann durch
folgende Prozesse zur Emission von Gamma-Strahlung angeregt werden:

Bremsstrahlung: Bremsstrahlung tritt auf, wenn ein geladenes Teilchen (z.B.
ein Elektron) im Coulombfeld eines Kernes abgelenkt wird. Der Wirkungsquer-
schnitt ist proportional zur Kernladungszahl und ungefahr umgekehrt proportio-
nal zur Energie des abgestrahlten Photons.

Synchrotronstrahlung: Sie entsteht, wenn sich ein relativistisches, geladenes
Teilchen in einem Magnetfeld bewegt. Die Lorentzkraft zwingt das Teilchen auf
eine gekriimmte Bahn und durch diese Beschleunigung werden Photonen tangen-
tial zur Bewegungsrichtung abgestrahlt. Es entsteht ein kontinuierliches Spek-
trum. Die Photonen sind stark polarisiert.

Invers-Compton-Streuung: Unter Invers-Compton-Streuung (ICS) versteht
man einen Streuprozess zwischen einem relativistischen Elektron und einem Pho-
ton, bei dem Energie auf das Photon iibertragen wird. Im Ruhesystem der Teil-
chen findet dabei eine klassische Compton-Streuung statt. Der mittlere Ener-
gielibertrag Elv auf ein Photon mit Energie £ ist proportional zum Quadrat der
Energie F des relativistischen Elektrons:

- 4 E
y = ng(W)Q -

Besondere Bedeutung hat dieser Prozess im Synchrotron-Self-Compton-Modell
(SSC-Modell) welches zur Erklarung der TeV-Gamma-Emission von aktiven Ga-
laxienkernen (AGN) herangezogen wird: Relativistische Elektronen erzeugen da-
bei in einem Magnetfeld Synchrotronstrahlung (z.B. im Jet eines aktiven Ga-
laxienkerns). Die Synchrotron-Photonen kénnen dann durch ICS an der selben
Elektronenpopulation auf TeV-Energien beschleunigt werden, wobei der spektrale

Verlauf der Synchrotronstrahlung erhalten bleibt. Die spektrale Energieverteilung
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zeigt dann zwei charakteristische Maxima (s. Abb. 2.4). Man spricht hier auch
von einem [leptonischen Beschleuniger. (Ginzburg & Syrovatskii 1965; Rees 1967;
Jones et al. 1974)

70-Zerfall: Bei inelastischen Stéfen zwischen Hadronen kénnen neutrale Pio-
nen entstehen. Diese zerfallen nach sehr kurzer Zeit hauptséchlich in zwei Pho-
tonen:

pp—>7r0+... 7T0—>'y'y

Die Energie der Photonen setzt sich aus der halben Masse des Pions (m o ~ 135 MeV)
plus Anteile an der kinetischen Energie des Pions (also auch Anteile an der kineti-
schen Energie der primiren Hadronen) zusammen. Fiir geniigend grofle Energien
der primédren Hadronen lassen sich so Photonen mit Energien im TeV-Bereich
erzeugen.

2.4 Nachweismethoden und Experimente

Beobachtungen in der Gamma-Astronomie finden in einem grofien Bereich des
elektromagnetischen Spektrums statt (vgl. optischer Bereich in Abb. 2.2 rechts).
Entsprechend unterschiedlich miissen die Methoden zum Nachweis der Photonen
sein. Da die Erdatmosphére undurchléssig fiir Gamma-Strahlung ist, werden im
MeV-GeV-Bereich erfolgreich Satellitenexperimente eingesetzt.

Besonders zu erwihnen ist das EGRET-Experiment ( Energetic-Gamma-Ray-
Ezperiment-Telescope) an Bord des Compton-Gamma-Ray-Observatory, das in
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Abbildung 2.5: Links: Der CGRO-Satellit mit dem EGRET-Experiment an Bord.
- Rechts: Eines der HEGRA-System-Teleskope.

der Zeit von 1991 bis 1999 betrieben wurde. Der Nachweis der Photonen er-
folgte durch eine Funkenkammer und einen Flugzeitzdhler, umgeben von ei-
nem Antikoinzidenz-Szintillator, um geladene Teilchen auszuschliessen. Gemessen
wurde im Energiebereich von 0.03 bis 30.0 GeV, bei hohen Energien wegen des
geringen Flusses begrenzt durch die Detektorfliche (1m?). Der dritte EGRET
Katalog umfasst 271 Quellen und stellt damit im Moment die grofite Sammlung
von TeV-Gamma-Quellkandidaten dar (Abb. 2.3) (Hartman et al. 1999). Fiir 170
dieser Quellen wurde noch kein assoziiertes Objekt in anderen Wellenldngenbe-
reichen gefunden. Dies ist zum Teil auch auf die im Vergleich zum optischen
Bereich recht ungenaue Winkelauflosung von EGRET zuriickzufiithren. Fiir das
Jahr 2007 ist der Start des GLAST-Satellitenexperiments (Gamma-Ray-Large-
Area-Telescope) vorgesehen (Gehrels & Michelson 1999). Es soll Messungen im
Energiebereich von 0.02-300 GeV durchfiihren. Die effektive Fléche ist bis zu 5-
mal grofler als die des EGRET-Experiments. Die Winkelauflosung soll um einen
Faktor von ca. 3-40 verbessert werden.

Fiir hohere Energien im TeV-Bereich ist der Fluss so gering, dass sehr viel
grofere effektive Nachweisflichen benétigt werden. Diese lassen sich nicht mehr
mit Satelliten realisieren. Einen indirekten Nachweis {iber ausgedehnte Luftschau-
er in der Atmosphére ermdoglichen z.B. abbildende atmosphérische Cherenkov-
Teleskope (engl. imaging atmospheric cherenkov telescopes, IACT) (Abb. 2.5
rechts). Dabei wird ausgenutzt, dass ein hochenergetisches Teilchen, wenn es auf
die Atmopshére auftrifft, mit den Molekiilen der Luft wechselwirkt, und sich
daraus eine Teilchenkaskade entwickelt. Dieser Teilchenschauer erzeugt u.a. auch
Cherenkov-Licht, das durch Teleskope am Boden nachgewiesen werden kann. Fiir
eine ausfiihrliche Darstellung der Luftschauer und ihres Nachweises sei auf Kapi-
tel 3 verwiesen.

Pionierarbeit auf dem Gebiet der Cherenkov-Teleskope leistete die Whipple-
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Kollaboration in den 80er Jahren in den USA. Thr gelangen der erste erfolgrei-
che Nachweis einer TeV-Gamma-Quelle (Krebsnebel) mit Hilfe der abbildenden
Cherenkov-Technik (Weekes 1989). Die HEGRA-Kollaboration baute auf La Pal-
ma das erste stereoskopische System aus mehreren Teleskopen und betrieb es
erfolgreich in den Jahren von 1996 bis 2002 (Daum et al. (1997), Piihlhofer et al.
(2003)).

Zur Zeit befinden sich mehrere Projekte der dritten Generation im Aufbau:
Auf der Siidhalbkugel in Namibia befindet sich das H.E.S.S.-Experiment mit mitt-
lerweile 3 (4) Teleskopen fiir die Datennahme (s. auch Absch. 3.4). In Australien
betreibt die CANGAROO Kollaboration ein Teleskop-System, das in der End-
ausbaustufe (2004) vier Teleskope umfassen soll. Auf der Nordhalbkugel entsteht
mit dem MAGIC-Projekt ein grofes Teleskop mit mehr als 200 m? Spiegelfléiche
(vielleicht demnéchst erweitert um ein zweites) (Lorenz & The MAGIC Colla-
boration 2002), und die VERITAS-Kollaboration (Nachfolger der WHIPPLE-
Kollaboration) plant ein Teleskop-System aus bis zu sieben Einzelteleskopen mit
Teleskop-Spiegelflichen um 100 m?.
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Kapitel 3

Luftschauer: Eigenschaften und
Nachweis

In der TeV-Gamma-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen erfolgt der Nachweis
der Photonen indirekt iiber ausgedehnte Luftschauer in der Atmosphére. Die
Enstehung solcher Schauer und die Technik der abbildenden Cherenkov-Teleskope
soll im Folgenden diskutiert werden.

3.1 Ausgedehnte Luftschauer

Hochenergetische Teilchen, die auf die Atmosphére auftreffen, 16sen eine Teil-
chenkaskade aus. Diese ist auch auf der Erdoberlfliche (z.B. als Fluoreszenzlicht,
Cherenkov-Licht, aber auch als Teilchenschauer) nachweisbar. Grundsétzlich un-
terscheidet man zwei Arten von Schauern: FElektromagnetische Schauer, bei de-
nen nur die elektromagnetische Wechselwirkung (EM-Wechselwirkung) eine Rolle
spielt, und hadronische Schauer, bei denen zuséatzlich noch die starke Wechsel-
wirkung auftritt.

3.1.1 Elektromagnetische Schauer

Photonen und Elektronen (Positronen) l6sen in der Atmosphére elektromagneti-
sche Schauer aus. Die folgenden elektromagnetischen Prozesse sind fiir die Aus-
bildung des Schauers entscheidend:

Bremsstrahlung: Geladene Teilchen, die sich in einem elektromagnetischen
Feld bewegen, werden durch die Lorentz-Kraft abgelenkt. Durch die be-
schleunigte Bewegung strahlen sie Photonen ab. Handelt es sich bei dem
Feld um einen Atomkern spricht man von Bremsstrahlung. Fiir Elektronen
mit einer Energie oberhalb einer bestimmten Energie, genannt kritische
Energie, ist Bremsstrahlung der dominierende Effekt (Abb. 3.1.1).
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fiir Photonen in Blei
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Prozesse. (Aus Enge

(1966))
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Paarbildung: Hochenergetische Photonen mit Energien oberhalb der zweifa-
chen Elektronenmasse kénnen im Feld eines Atomkerns (wegen Impulser-
haltung) Paare von Teilchen und Antiteilchen erzeugen:

v Kern — e* e~ Kern

Fiir hochenergetische Photonen ist Paarbildung der dominierende Prozess
(s. Abb. 3.1.1).

In einem einfachen Modell von Heitler ldsst sich ein elektromagnetischer Schau-
er als eine Folge von Bremstrahlungs- und Paarbildungs-Prozessen verstehen, die
jeweils abwechselnd nach einer Wechselwirkungsldnge auftreten (siehe z.B. Lon-
gair (1992)). Schauer, die von einem Elektron/Positron ausgeldst werden, sind
nach wenigen Wechselwirkungsldngen von solchen, die von einem Photon aus-
gelost werden, ununterscheidbar (s. Abb. 3.3 oben rechts). Fiir die TeV-Gamma
Astronomie stellen durch Elektronen als Primérteilchen ausgeloste Schauer nur
einen geringen Teil des Untergrundes, da sie 1. wie alle geladenen Teilchen in
den interstellaren Magnetfeldern abgelenkt werden und damit isotrop auftreffen
und 2. das Spektrum der kosmischen Elektronen/Positronen zu hohen Energien
stark abfallt, da sie durch elektromagnetische Prozesse wie Synchrotronstrahlung
schnell ihre Energie verlieren.

Fiir die Abbremsung der Teilchen, und damit das Aussterben des Schauers,
sind folgende Prozesse von Bedeutung:

Ionisation: Geladene Teilchen kénnen durch EM-Wechselwirkung Energie auf
die Elektronenhiille eines Atoms iibertragen. Wenn die Energie grofler als
die Bindungenergie der Elektronen ist, werden diese aus der Atombhiille
gelost (Ionisation). Durch Rekombination von Elektronen mit Atomen wird
wiederum EM-Strahlung frei (Fluoreszenz). lonisation ist fiir Elektronen
unterhalb der kritischen Energie der dominierende Prozess.

Compton-Effekt: Unter dem Compton-Effekt versteht man die elastische Streu-
ung von Photonen an den Hiillenelektronen eines Atoms.

Photo-Effekt: Als Photo-Effekt bezeichnet man die Absorption von Photonen
durch die Elektronenhiille eines Atoms. Je nach Energie des einfallenden
Photons kénnen die Elektronen auf héhere Energienivieaus gehoben oder
ganz vom Kern geloBt werden. Der Photo-Effekt dominiert fiir niederner-
getische Photonen.

3.1.2 Hadronische Schauer

Bei hadronischen Schauern ist das primére Teilchen ein Hadron, das der starken
Wechselwirkung unterliegt. Das primére Hadron kann Kerne der Atome in der
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Abbildung 3.3: Hadronischer und photonischer Luftschauer im Vergleich. Von
oben nach unten: Wechselwirkungen, Cherenkovlichtdichte aus Monte-Carlo-
Simulation (Aus Horns (2001)) und Bild in der Kamera eines Cherenkov-
Teleskopes (Nach Tluczykont (2003)).
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Atmosphire anregen (und diese kénnen dann wiederum EM-Strahlung abgeben),
oder Teile aus den Kernen herausschlagen, die dann wiederum eine hadronische
Kaskade auslosen kénnen. Héaufig treten bei solchen Kaskaden Pionen im Endzu-
stand auf:

pK — K K'..7° (z7, «1)
Diese zerfallen in Photonen oder Leptonen und koénnen, vorausgesetzt sie haben
noch genug Energie, einen elektromagnetischen Schauer auslésen.

™ —

T — U Vv

at — utv
Fiir die Beobachtung mit Cherenkov-Teleskopen bilden hadronische Schauer den
Untergrund, aus dem das Gamma-Signal herausgefiltert werden muss. Die Un-
terscheidung der beiden Schauertypen anhand ihrer beobachtbaren Eigenschaften
ist deshalb eine Grundvoraussetzung fiir die Gamma-Astronomie mit Cherenkov-
Teleskopen. Im oberen Teil von Abbildung 3.3 sind schematisch die beiden ver-
schiedenen Typen (hadronisch/elektromagnetisch) dargestellt, in der Mitte sieht
man die Lateralverteilung der Cherenkovlichtdichte fiir zwei beispielhafte Schau-
er aus Monte Carlo Simulationen. Man erkennt die unterschiedlichen Auspréigun-
gen in der Schauerentwicklung: Hadronische Schauer haben wegen des héheren
Transversalimpulses bei der starken Wechselwirkung eine breitere Verteilung und
”fransen aus”. Elektromagnetische Schauer sind kompakter.! Entsprechend erge-
ben sich unterschiedliche Bilder in der Kamera der Cherenkov-Teleskope (Abb. 3.3
unten).

3.1.3 Cherenkov-Strahlung

Cherenkov-Strahlung tritt auf, wenn sich ein geladenes Teilchen durch ein dielek-
trisches Medium mit Brechungsindex n und mit einer Geschwindigkeit v = fc¢
grofler der Lichtgeschwindigkeit in dem Medium ¢/n bewegt. Die Wellenfront
wird kohérent in einem Winkel 6 entlang der Bewegungsrichtung ausgestrahlt (s.

auch Abb. 3.4):

1
cosf) = —

6n
Die Cherenkov-Strahlung wird als kontinuierliches Spektrum abgestrahlt. Die
Energie, die pro Wegstrecke dx abgegeben wird, ist gegeben durch:
dE  47m?z2e? 1

B2 n(v)?

IFiir sehr hohe Energien ist durch den grossen Impuls die Schauerentwicklung stark entlang
der Hauptachse des Schauers konzentriert und hadronische Schauer geben ein #hnliches Bild
wie elektromagnetische Schauer.
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Abbildung 3.4: Schema-
tische  Darstellung  des
Cherenkov-Effektes:  Teil-
chen, die sich mit Geschwin-
digkeit v > ¢/n durch ein
Medium mit Brechungsin-
dex n bewegen, strahlen
EM-Strahlung unter dem
Winkel cosf = 1/(f8n) zur

Bewegungsrichtung ab.

Dabei ist v die Frequenz der ausgesandten Strahlung. Der Brechnungsindex n(v)
ist von der Frequenz abhéingig. Wegen der dv bzw. d\/A? (A: Wellenléinge) Abhéingig-
keit {iberwiegt blaues Licht.

Mit Cherenkov-Teleskopen detektiert man nicht das Cherenkov-Licht eines
einzelnen Teilchens, sondern das integrierte Cherenkov-Licht aller Teilchen ei-
nes Schauers, nach Absorption und Streuung in der Atmosphére. Die Bewe-
gungsrichtung der meisten Teilchen zeigt wegen der Impulserhaltung nur eine
geringe Abweichung von der Bewegungsrichtung des priméren Teilchens. Da das
Cherenkov-Licht nur in einem geringen Winkel zur Bewegungrichtung abgestrahlt
wird, leuchten Schauer nur eine kleine Fldche am Boden aus (typischerweise ein
Kreis mit 120 m Durchmesser) (s. Abb. 3.5 links).

3.2 Cherenkov-Teleskope

Cherenkov-Teleskope bestehen aus Lichtsammelflachen (Spiegeln) und einer Ka-
mera zur Abbildung der Luftschauer. Ein héufig verwendetes Design ist das
eines klassischen Spiegel-Teleskops mit der Kamera im Primérfokus (HEGRA,
WHIPPLE, H.E.S.S., CANGAROO). Andere Cherenkov Teleskope (z.B. CELE-
STE) verwenden die Spiegelfelder ehemaliger Sonnenkraftwerke. Die Grofie der
Spiegelfliche ist entscheidend fiir die Energieschwelle der nachgewiesenen Schau-
er. Bei heutigen Spiegelflichen um 100 m? liegt die Energieschwelle zwischen 50
und 100 GeV (Aharonian et al. 1997).

Die Dauer eines Cherenkov-Lichtblitzes liegt im Bereich von Nanosekunden.
Zum Nachweis werden deshalb Photomultiplier (PMT) eingesetzt, da diese im
Gegensatz zu CCD-Kameras ein sehr gutes zeitliches Auflosungsvermogen und
eine hohere Sensitivitdt besitzen. Eine Kamera besteht aus mehreren hundert,
dicht angeordneten PMTs, meist ergénzt durch eine Einrichtung zur Lichbiinde-
lung (Winston-Cones). Die Abbildung eines Luftschauers durch ein Cherenkov-
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Abbildung 3.5: Links: Prinzip der Luftschauer-Abbildung durch ein Cherenkov-
Teleskop (Aus Tluczykont (2003)) - Rechts: Luftschauer-Bild eines photonischen
Schauers in der Kamera eines H.E.S.S.-Teleskopes.

Teleskop ist schematisch in Abbildung 3.5 links dargestellt. Rechts sieht man das
Bild eines Monte Carlo Schauers in der Kamera eines H.E.S.S.-Teleskops.

Zur Beschreibung des Schauerbildes in der Kamera verwendet man einen ein-
fachen Satz von Bildparametern, die sogenannten Hillas Paramater (Hillas 1985).
Dazu wird eine Ellipse an das Kamerbild anpasst (s. Abb. 3.6), die durch folgende
Parameter beschrieben wird:

Size/Bildamplitude: Anzahl der in der Kamera nachgewiesenen Photoelektro-
nen (nach ersten Schnitten zur Bildsduberung).

Width: Breite der Ellipse.

Abbildung 3.6:

Luftschauerrichtung N Hillas-Parameter
‘ disp > length ) zur  Beschreibung

eines Luftschau-
erbildes in  der
Kamera-Ebene.
(Aus  Tluczykont
(2003))

width

Kamera- Zentrum
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von Tel #1

Abbildung 3.7: Uberlagerung der

Kamerabilder verschiedener Telesko-

% pe in einer Ebene zur stereoskopi-

schen Rekonstruktion. Die Schauer-

von Tel #3 richtung ergibt sich aus dem Schnitt-
punkt der Ellipsenhauptachsen.

von Tel #2

Length: Linge der Ellipse.

Schwerpunktsposition: Position des Schwerpunktes (engl. center of gravity,
COQG) des Bildes in der Kamera.

Distance: Abstand des Schwerpunktes zum Kamerazentrum.

Alpha Winkel: Winkel zwischen Hauptachse der Ellipse und dem Kamera-
Zentrum.

Theta Winkel: Abstand zwischen Schauerrichtung und der Objektposition (s.
auch Kap. 3.3).

Die Schauerrichtung liegt in Kamerakoordinaten auf der Hauptachse der Ellipse.
Weitere Schauerparameter erhélt man durch die Skalierung verschiedener Bildpa-
rameter mit entprechenden, aus Monte Carlo Simulationen gewonnen Parametern
und durch stereoskopische Rekonstruktion.

Eine wichtige skalierte Grosse ist die mittlere skalierte Bildbreite (mean scaled
width - mscw). Man erhélt sie, indem man die Breite der Ellipse eines Schauer-
bildes durch die entsprechende Breite eines Gamma-Schauers aus Monte Carlo
Simulationen (bei gleichem Zenitwinkel, gleicher Bildamplitude und Abstand des
Schauerauftreffpunktes vom Teleskop) teilt und fiir Systeme mit mehreren Te-
leskopen iiber alle Teleskope mittelt. Diese Grosse eignet sich hervorragend zur
Gamma-Hadron-Separation.

3.3 Stereoskopische Teleskop-Systeme

Bei stereoskopischen Teleskop-Systemen werden mehrere Cherenkov-Teleskope in
einer geometrischen Anordnung (z.B. an den Ecken eines Quadrats) zusammen-
geschaltet und nur Schauerereignisse aufgezeichnet, die von mindestens zwei Tele-
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Abbildung 3.8: Drei
der vier H.E.S.S.-
Teleskope in Nami-
bia im September
2003.

skopen registriert werden. Dadurch erhélt man mehrere Bilder desselben Schauers
aus unterschiedlichen Perspektiven.

Die Richtung des Schauers ergibt sich als Schnittpunkt der Ellipsenhauptach-
sen in einem kombinierten Kamerasystem (s. Abb. 3.7). Man erreicht damit der-
zeit eine Richtungsauflésung von 0.1° pro Ereignis (HEGRA, H.E.S.S.). Ahnlich
kann auch der Schauerauftreffpunkt auf dem Boden bestimmt werden. Dies ist
besonders wichtig fiir die Energierekonstruktion, da mit zunehmender Entfernung
des Schauers vom Teleskop, weniger Cherenkov-Photonen des Schauers am Tele-
skop ankommen. Auch die Skalierung der Parameter hangt vom Auftreffpunkt des
Schauers ab. Zur Rekonstruktion von Schauerrichtung und Auftreffpunkt stehen
auch verbesserte Algorithmen zur Verfiigung. (Hofmann et al. 1999)

3.4 Das H.E.S.S.-Experiment

Die H.E.S.S.-Kollaboration betreibt in Namibia in einer Héhe von 1800 m ein
Cherenkov-Teleskop-System. Seit Juni 2002 nimmt das erste Teleskop Daten und
Ende 2003 wird die 1. Ausbaustufe mit 4 Teleskopen fertiggestellt sein.

Die einzelnen Teleskope haben jeweils eine Spiegelfiche von ca. 110 m? zusam-
mengesetzt aus 380 runden Einzelspiegeln mit 60 cm Durchmesser. Die Fokallange
betragt 15m. Die Kamera besteht aus 960 PMT mit einer Pixelgrofle von 0.16°
und iiberdeckt ein Gesichtfeld von 5° (Abb. 3.5 rechts). Die vier Teleskope sind
in einem Quadrat mit Seitenlénge 120 m angeordnet und konnen iiber einen zen-
tralen Trigger im stereoskopischen Modus betrieben werden. (Hofmann 2003)

In der Hamburger-H.E.S.S.-Gruppe wurde die Justierung fiir die Teleskop-
Spiegel entwickelt, erfolgreich getestet und eingesetzt. (Cornils et al. 2003)

Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine Energierekonstruktion fiir das H.E.S.S.-
Teleskopsystem entwickelt und diese in der H.E.S.S.-Standardsoftware implemen-
tiert.
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Kapitel 4

Entwicklung einer
Energierekonstruktion fiir die

H.E.S.S.-Teleskope

Spektrale Energieverteilungen sind ein zentrales Werkzeug, um aus astronomi-
schen Beobachtungen physikalische Riickschliisse zu ziehen. Spektren konnen Hin-
weise auf die Erzeugungsmechanismen der Strahlung, auf die chemische Zusam-
mensetzung des Objektes, auf Umgebungsbedingungen, auf Objekte oder Strah-
lungsfelder in der Sichtlinie, auf die Entfernung von beobachteten Objekten und
anderes geben. Mit Hilfe von spektralen Energieverteilungen lassen sich so phy-
sikalische Modelle aufstellen und testen.

In vielen Wellenldngenbereichen ist die Erzeugung von Spektren technisch
einfach umsetzbar: Im optischen Bereich z.B. werden die Photonen an einem
Gitter gebeugt und aus der rdumlichen Intensitéitsverteilung erhédlt man direkt
die spektrale Energieverteilung. Ahnliche Verfahren gibt es auch im Réntgen-
und im Infrarot-Bereich. Auch in der TeV-Gamma-Astronomie mit Cherenkov-
Teleskopen spielen Spektren eine entscheidende Rolle fiir das Versténdnis der
Quellen und der Ausbreitung der Strahlung. Da hier aber der Nachweis indirekt
iiber Luftschauer erfolgt, miissen andere Verfahren zur Energierekonstruktion ge-
funden werden. Diese werden im folgenden Abschnitt diskutiert.

4.1 Verfahren zur Energierekonstruktion

In der TeV-Gamma-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen erfolgt der Nachweis
der Photonen indirekt {iber ausgedehnte Luftschauer. Zur Bestimmung der Ener-
gie miissen also gemessene Eigenschaften eines Luftschauers mit der Energie des
priméren Photons in Verbindung gebracht werden.

Die Energie des priméren Teilchens ist mit der Anzahl der im Luftschau-
er ausgesandten Cherenkov-Photonen korreliert, die wiederum die Anzahl der
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in der Kamera nachgewiesenen Photoelektronen bestimmt. Der Schauerparame-
ter Bildamplitude kann also als Messgrosse fiir die Energie verwendet werden.
Die Anzahl der in der Kamera nachgewiesenen Photoelektronen ist allerdings
nicht identisch mit der Anzahl der ausgesandten Cherenkov-Photonen. Nur ein
sehr kleiner Teil der Cherenkov-Photonen wird in Richtung des Teleskopes ausge-
sandt. Absorption und Streuung in der Atmosphére sowie Detektoreigenschaften
verringern die Zahl weiter. Absorption und Streuung sind von Eigenschaften der
Atmosphére und von der Position des Schauers relativ zum Teleskop abhéngig.
Diese lésst sich durch die folgenden Parameter beschreiben:

Schauerrichtung: Herkunftsrichtung des Schauers am Himmel.

Schauerauftreffpunkt: Schnittpunkt der Schauerachse mit dem Erdboden (auch
Detektorebene genannt).

Als zusétzlicher Parameter kann die Hohe des Schauermaximums als die
Hohe eingefiihrt werden, bei der der Schauer die maximale Anzahl an Cherenkov-
Photonen abstrahlt. Fiir eine einfaches Modell, bei dem der Schwerpunkt der an
das Schauerbild angepassten Ellipse in der Kamera dem Schauermaximum ent-
spricht (Abb. 4.1), ergibt sich die Hohe des Schauermaximums h,,q, aus der Ent-
fernung des Schauerauftreffpunktes vom Teleskop  und dem Abstand zwischen
Kamerazentrum und dem Schwerpunkt der Ellipse d (distance) (in Grad) zu

1 7md
Bonaw  180°7
Dabei wird ein parallel zur Beobachtungsrichtung einfallender Schauer angenom-
men. Diese vereinfachende Annahmen ist auf Grund des beschrankten Gesichts-

feldes der Teleskope (5 °) und der kleinen Fléchen, die vom Cherenkov-Licht eines
Schauers ausgeleuchtet wird, moglich.
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Im Folgenden wird fiir die Berechnung des Schauermaximums die um einen
Korrekturfaktor auf die Entfernung des Schauerauftreffpunktes vom Teleskop er-
weiterte Berechnung aus Hofmann et al. (2000) verwendet:

I T d
e~ 2 TR0°

Der Verlauf des Faktors co(r) ist in Abbildung 4.2 dargestellt. Mit diesem Fak-
tor wird berticksichtigt, dass das nachgewiesene Cherenkovlicht von Schauern die
nahe am Teleskop auftreffen meist tiefer in der Atmosphére unterhalb des Schau-
ermaximums abgestrahlt wird. Der Faktor ist anhand von Monte-Carlo-Daten
optimiert. Mit Schauerrichtung, Schauerauftreffpunkt und Hoéhe des Schauerma-
ximums ist die Position des Schauers relativ zum Teleskop bestimmt.

Um die Detektoreigenschaften und die Atmosphére richtig zu beriicksichtigen,
ist theoretisch ein geeichter Teststrahl aus TeV-Photonen erforderlich, der lei-
der nicht zur Verfiigung steht.! Die Untersuchung der Schauereigenschaften wird
deshalb anhand von Monte-Carlo-Simulationen durchgefiihrt (die natiirlich auf
Messungen, wie z.B. der Atmosphéren-Dichteverteilung oder allgemeine Detekto-
reigenschaften, basieren). Diese werden im Kapitel 4.2 ausfiihrlicher vorgestellt.

Fiir eine einfache Energierekonstruktion werden Gamma-Schauer fiir verschie-
dene Zenitwinkel und unterschiedliche Energien simuliert und jeweils fiir einen
bestimmten Abstand vom Teleskop die Anzahl der Photoelektronen in der Ka-
mera (Bildamplitude) gegen die Energie des priméren Teilchens in Tabellen ge-

!Die atmosphérischen Myonen und die geladene kosmische Strahlung kénnen fiir bestimmte
Anwendung (wie z.B. Kalibration) als Teststrahl angesehen werden.
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speichert. Die Energie eines Schauers wird fiir einen bestimmten Parametersatz
(Zenitwinkel, Bildamplitude, Schauerauftreffpunkt) durch ,Nachschlagen” und
Interpolation aus der Tabelle bestimmt. (Aharonian et al. 1999a)

In Abbildung 4.3 ist die Verteilung der Bildamplitude gegen den rekonstruier-
ten Abstand des Schauerauftreffpunktes in der Ebene senkrecht zur Teleskopach-
se, im Folgenden Schauerabstand genannt, fiir monoenergetische Gamma-Schauer
bei Energien von 1TeV und einem Zenitwinkel von 0° dargestellt. Die Verteilung
ist bis ca. 120 m Abstand zum Teleskop sehr breit und zeigt einen relativ flachen
Verlauf. Das Cherenkovlicht wird hier von einigen wenigen, hochenergetischen
Elektronen dominiert, die tief in die Atmosphére eindringen, und unterliegt des-
halb stirkeren statistischen Schwankungen. Fiir Entfernungen gréfier 120 m wird
die Verteilung kompakter und zeigt einen charakteristischen Abfall, der mit dem
Cherenkov-Lichtkegel der Schauerteilchen korreliert ist. Cherenkovlicht in diesem
Bereich wird von vielen verschiedenen Teilchen entlang des Schauers erzeugt. Die
statistischen Schwankungen sind geringer. (Rao & Sinha 1988; Hillas & Patterson
1990; Sinha 1995; Chitnis & Bhat 1998)

In Abbildung 4.4 oben sind die Verteilungen von Bildamplitude gegen Schau-
erabstand fiir Gamma-Schauer mit zwei unterschiedlichen Energien (0.5 und
1 TeV) dargestellt. Sie iiberschneiden sich stark. Eine prézise Unterscheidung ist
in dieser Darstellung also selbst bei einem relativ grofen Abstand in der Energie
(0.5 TeV) nicht moglich. Fiir die oben eingefiihrte Energierekonstruktion ist aber
eine Unterscheidung der beiden Verteilungen notwendig. Je schlechter sich die
Verteilungen fiir verschiedene Energien trennen lassen, desto schlechter ist auch
die Energieauflésung.

In Abbildung 4.4 Mitte/Unten ist die gleiche Verteilung von Bildamplitude
gegen Schauerabstand fiir Gamma-Schauer mit Energie 0.5 und 1 TeV aufgetra-
gen, hier aber jeweils nur fiir Schauer bei denen die Héhe des Schauermaximums
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Abbildung 4.4: Bildamplitude gegen Schauerabstand Verteilungen aus Monte--
Carlo-Simulationen (0.5 und 1TeV, 0° Zenitwinkel), Oben: Alle Schauerma-
ximumhohen - Mitte/Unten: Intervalle von 1km Breite in der Schauermaxi-
mumbhohe.
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Abbildung 4.5: Datenfluss fiir Monte-Carlo-Daten von der Schauersimulation bis
zur Analyse.

in einem bestimmten Intervall liegt (Mitte:6-7km, Unten: 7-8km). Die Verteilun-
gen sind deutlich schmaler und die beiden Energien lassen sich gut unterscheiden.
Durch Hinzunahme der Hohe des Schauermaximums lésst sich also die Energie-
rekonstruktion deutlich verbessern.

Bei korrekter Beriicksichtigung der dreidimensionalen Position des Schauers
relativ zum Teleskop (z.B. durch Schauerabstand, Schauerrichtung und Hohe des
Schauermaximums), sollte sich fiir eine bestimmte Position des Schauers relativ
zum Teleskop eine lineare Beziehung zwischen der Energie des priméren Teilchens
und den nachgewiesenen Photoelektronen ergeben (Hofmann et al. 2000).?

Die oben beschriebenen Eigenschaften sollen im Folgenden untersucht werden
und als Grundlage fiir die hier entwickelte Energierekonstruktion dienen. Da die
Studien zunéchst anhand von Monte-Carlo-Simulationen durchgefiihrt wurden,
sollen diese im néchsten Abschnitt erldutert werden.

4.2 Monte-Carlo-Simulation mit CORSIKA und
sim_hessarray

Fiir die Untersuchungen in dieser Arbeit wurden die beiden Monte-Carlo-Pro-
grammpakete CORSIKA (Heck et al. 1998) und sim hessarray (Bernlohr 2001)
verwendet. CORSIKA wurde urspriinglich zur Simulation von ausgedehnten Luft-
schauern in der Atmosphére entwickelt, spiter kam eine Funktion zur Berech-
nung der abgestrahlten Cherenkov-Photonen hinzu. sim_hessarray ist eine De-
tektorsimulation, die fiir das HEGRA-Experiment entwickelt und an die H.E.S.S.-
Teleskope angepasst wurde. In sim hessarray werden alle Komponenten des Te-
leskops, von den Spiegeln, iiber die Kamera bis zur Ausleseelektronik simuliert.
CORSIKA erlaubt eine Fiille von Einstellungen und Eingangsparametern, von
denen im Folgenden die fiir diese Arbeit grundlegenden vorgestellt werden:

Schauer: Es kann die Teilchensorte des priméren Teilchens (z.B. Photon, Pro-
ton, Elektron aber auch schwere Kerne), die Energieverteilung (z.B. Spek-
trum, das einem Potenzgesetz folgt, in einem bestimmten Energiebereich,

2Durch Schnitte in der Analyse und Detektoreigenschafften kénnen zusitzliche Korrektur-
faktoren auftreten (Hofmann et al. 2000).
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monoenergetisch), der Zenitwinkel, die Hohe der ersten Wechselwirkung (fe-
ster Wert, nach Atmosphérendichte), Anzahl der Schauer und der Schau-
erauftreffpunkt (fester Wert, zuféllig in einem bestimmten Radius) gewéhlt
werden. Weiterhin konnen einmal simulierte Schauer mehrfach zufallsver-
teilt eingestreut werden, um Rechenzeit zu sparen.

Standort: Parameter sind das Atmosphéren-Dichteprofil und das Magnetfeld.
Hier werden Standardwerte aus Messungen in Namibia verwendet.

Detektor: Es konnen verschiedene Detektorkonfigurationen angegeben werden.
Die einzelnen Teleskope werden als Kugel dargestellt und aus aus Speicher-
griinden nur Cherenkov Photonen gespeichert, die eine der Kugeln durch-
queren. Auch hier gibt es einen Standardsatz fiir das H.E.S.S.-Teleskop-
System.

Die mit CORSIKA simulierten Schauer werden in einer Datei gespeichert und
anschliefend mit sim_hessarray verarbeitet. Fiir die Detektor-Eigenschaften in
sim hessarray steht ein Satz von Standard-Eingangsparametern aus verschie-
denen Messungen an den H.E.S.S.-Teleskopen zur Verfiigung, der auch in dieser
Arbeit verwendet wurde. Nur die Ausrichtung der Teleskope muss noch gewéhlt
werden. sim_hessarray erzeugt eine Datei mit Rohdaten, die (nach Konvertie-
rung mit dem Programm eventio) mit dem H.E.S.S.-Software-Paket analysiert
werden kann, mit dem auch die normalen Daten analysiert werden.

Fiir diese Arbeit wurden zahlreiche Gamma-Schauer (~400000) im Energiebe-
reich von 50 GeV bis 20 TeV, monoenergetisch und als Spektren (Potenzgesetz)
fiir verschiedene Zenitwinkel simuliert. Fiir die im Rahmen dieser Arbeit ent-
wickelte Energierekonstruktion ist wegen des doppelten Binnings in der Hohe des
Schauermaximums und in der Entfernung zum Schauerauftreffpunkt eine grofie
Zahl an Schauern (ca. 20000, je 20 mal eingestreut) pro Zenitwinkel erforderlich,
um eine geniigend hohe Statistik pro Bin zu gewéhrleisten. Um die Qualitit der
Rekonstruktion zu iiberpriifen wurden jeweils Daten aus unabhingigen Monte-
Carlo-Simulationen verwendet.

4.3 Energierekonstruktion fiir das
H.E.S.S.-Teleskop-System

Zunéchst musste die oben eingefithrte Rekonstruktion fiir die Hohe des Schauer-
maximums in die H.E.S.S.-Software implementiert werden. Des weiteren wurden
zahlreiche Module und Programme zur Energierekonstruktion und zur Analyse
der Ergebnisse entwickelt und implementiert. Als Programmiersprache kam dabei
C++ zum Einsatz.

Die in dieser Arbeit entwickelte Energierekonstruktion funktioniert nach dem
folgenden Prinzip:
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. Aus einem Monte-Carlo-Datensatz fiir einen Zenitwinkel (typischerweise ein

Spektrum, das einem Potenzgesetz mit Spektralindex 1.0 folgt, im Energie-
bereich von 0.1 bis 10.0 TeV) werden die Bildamplitude, der Schauerab-
stand, die Hohe des Schauermaximums und die Energie fiir jedes Ereignis
gespeichert.

. Aus diesen Datensétzen wird fiir jeweils ein Bin in Schauerabstand und

Hohe des Schauermaximums eine Verteilung von Bildamplitude gegen Ener-
gie erzeugt. Typische Bingréfien sind 10 m im Schauerabstand und 1km in
der Hohe des Schauermaximums.

. An die Verteilungen wird eine Funktion angepasst und die jeweiligen Funk-

tionsparameter in einer Tabelle gespeichert. Fiir die Verteilung von Bildam-
plitude gegen Energie wird ein linearer Zusammenhang erwartet (Hofmann
et al. 2000).

. Zur Rekonstruktion der Energie eines Ereignisses werden die Funktions-

parameter fiir den jeweiligen Satz von Schauerparametern aus der Tabelle
gelesen (bzw. linear zwischen den Eintrigen interpoliert). Durch Umkeh-
rung der Funktion und Interpolation erhélt man fiir einen Parametersatz
aus der Bildamplitude die Energie.

In Abbildung 4.6 ist eine Verteilung von Bildamplitude gegen Energie fiir ein

Intervall in Schauerabstand und Hohe des Schauermaximums dargestellt. Die Feh-
ler in Y-Richtung an den Eintrégen ergeben sich aus einer Abschétzung der Breite
der Verteilung von Bildamplitude gegen Energie fiir verschiedene Intervalle in der
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Energie. Neben einer linearen Anpassungsfunktion sind weitere Anpassungsfunk-
tionen an die Verteilung eingezeichnet, die im Verlauf des Abschnitts diskutiert
werden.

Als Messgrofle fiir die Qualitdt der Energierekonstruktion wird die relative
Energieauflosung A E,..; eingefiihrt. Sie ergibt sich aus der rekonstruierten Energie
E,cro und der wahren Energie des Schauers F, ., zu

Erek:o - Ewahr

AErel = E
wahr

In Abbildung 4.7 ist die Verteilung der relativen Energieauflosung fiir ein In-
tervall in der Energie fiir eine lineare Anpassungsfunktion an die Verteilung von
Bildamplitude gegen Energie dargestellt. Um die Qualitédt der Energierekonstruk-
tion zu beurteilen, werden die folgenden Grofien dieser Verteilung betrachtet:

Mittelwert der Verteilung Der Mittelwert der Verteilung von AFE,..; sollte bei
Null liegen.

Breite der Verteilung Die Breite der Verteilung von AFE,.; wird im Folgenden
durch die Quadratwurzel der Varianz (engl. root mean square, RMS) der
Verteilung bestimmt.

Mit diesen beiden Groéssen wird die gesamte Verteilung beschrieben. Besonders
der RMS-Wert steigt stark an, wenn die Verteilung Ausldufer zu hohen Werten
hat. Wenn man an dem Verhalten der Verteilung im zentralen Bereich in der
Néhe von Null interessiert ist, empfiehlt sich die Verwendung einer angepassten
Gauss-Funktion:

Position des Maximums einer angepassten Gauss-Funktion Die Position
des Maximums (im Folgenden als engl. mean bezeichnet) dieser Gauss-
Funktion sollte bei Null liegen.
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Sigma einer angepassten Gauss-Funktion Als alternatives Ma$ fiir die Brei-
te der Verteilung wird das Sigma der Gauss-Funktion verwendet.

Zunéchst soll untersucht werden, ob sich die Verteilung von Bildamplitude
I gegen Energie E,.;. durch einen linearen Zusammenhang beschreiben lésst.
Dazu wurde folgende Anpassungsfunktion verwendet:

[(Ewahr) =a- Ewahr .

Die mit dieser Funktion erzeugten Tabellen zur Energierekonstruktion wurden
mit unabhéngigen Monte-Carlo-Datensétzen getestet.

In Abbildung 4.8 und 4.9 sind die Ergebnisse fiir die relative Energieauflosung
bei 0° Zenitwinkel dargestellt. Der RMS-Wert und das Sigma zeigen einen dhnli-
chen Verlauf: Sie liegen bei 0.1 TeV im Bereich von 20 % und sinken fiir Energien
im TeV-Bereich unter 15% (RMS) bzw. 10 % (Sigma) (Abb. 4.8). Der Mittel-
wert und der mean schwanken um die Nullposition mit Abweichungen von bis zu
8% (Abb. 4.9). Dies ist fiir eine prézise Energieauflosung nicht akzeptabel. Im
Folgenden sollen zwei Methoden zur Verringerung der Schwankungen untersucht
werden:

1. Die Anpassungsfunktion an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie
wird um zusétzliche Terme erweitert, um die Verteilung besser zu beschrei-
ben.

2. Die Energierekonstruktion wird zunéchst mit der linearen Anpassungfunk-
tion durchgefiihrt. Anschliessend wird eine Korrekturfunktion auf die re-
konstruierte Energie angewandt. Diese wird durch die Anpassung von ver-
schiedenen Korrekturfunktionen an die Verteilungen von Mittelwert/mean
gegen Energie aus unabhéngigen Monte-Carlo-Datensétzen gewonnen.

Zu Methode 1: Die getesteten Erweiterungen der Anpassungsfunktion sind in
Tabelle 4.1 zusammengestellt. Fiir die Funktionen zwei bis vier wurde die lineare
Funktion um einen konstanten Wert, um einen quadratischen Term bzw. um beide
Terme erweitert. Die fiinfte Funktion wurde aus einer Analyse der Schwankungen
des Mittelwertes in Abhéngigkeit von der Energie abgeleitet.
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Abbildung 4.8: Der RMS-Wert (oben) und das Sigma einer angepassten Gauss-
Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir eine linea-
re Anpassungsfunktion an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie (wie

in Abb. 4.7).
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Abbildung 4.9: Mittelwert der Verteilung (oben) und mean einer angepassten
Gauss-Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir eine
lineare Anpassungsfunktion an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie

(wie in Abb. 4.7).
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Fiir jede der Anpassungsfunktionen wurde eine Tabelle zur Energierekonstruk-
tion erstellt und diese an Monte-Carlo-Daten getestet. Die Ergebnisse fiir die rela-
tive Energieauflosung bei einem Zenitwinkel von 0° sind in den Abbildungen 4.11
und 4.12 zusammengefasst. RMS und Sigma sind fiir alle Anpassungsfunktionen
sehr dhnlich. Fiir Mittelwert und mean wird die Schwankung mit der Hinzunah-
me zusitzlicher Funktionsparameter jedoch systematisch kleiner. Dabei zeigen
Funktion vier und fiinf die besten Ergebnisse. Die Schwankungen von Mittelwert
und mean bei Verwendung dieser beider Funktionen liegen im Bereich von +2 %.

Fiir sehr kleine Energien wird die Energie systematisch iiberschétzt. Dies
lasst sich durch Effekte an der Energieschwelle erkldren: Schauer mit zu klei-
nen Energien werden vom Teleskop nicht registriert und kénnen somit auch nicht
rekonstruiert werden. Es iiberwiegen also Schauer mit groflen Energien. Die Ver-
teilung der relativen Energieauflosung wird zu positiven Werten hin verschoben
(Abb. 4.10).

Die Ergebnisse fiir die relative Energieauflésung bei einem Zenitwinkel von
45° sind in Abbildung 4.13 und 4.14 dargestellt. Breite und Mittelwert zeigen ein
dhnliches Verhalten wie bei 0° Zenitwinkel, allerdings, wegen der hoheren Energie-
schwelle, zu hoheren Energien hin verschoben. Die Schwankungen im Mittelwert
fiir Funktion eins bis drei sind deutlicher ausgeprigt als bei 0°. Auch Funktion
vier zeigt deutliche Schwankungen. Nur bei Funktion fiinf liegen die Schwan-
kungen iiber einen weiten Bereich unter 2%. Auch hier zeigt sich wieder die
Uberschétzung der Energie fiir Energien in der Nihe der Energieschwelle. Fiir
die Energirekonstruktion mit Methode eins liefert Anpassungsfunktion fiinf die
besten Ergebnisse (besonders bei 45°).
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Abbildung 4.11: Der RMS-Wert (oben) und das Sigma einer angepassten Gauss-
Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir verschie-
dene Anpassungsfunktionen an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie.
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Abbildung 4.12: Mittelwert der Verteilung (oben) und mean einer angepassten
Gauss-Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir
verschiedene Anpassungsfunktionen an die Verteilung von Bildamplitude gegen

Energie.



42 KAPITEL 4. ENERGIEREKONSTRUKTION FUR H.E.S.S.

» 0.25

RM

02 S = 2 =W\,

0.15

—e— a*X

—8— a*x? + b*x : - N
........ e arx+D
—%— a®+b*x+cC : : P
—H—— a*x + b/x + c*log(x) + d

0.1

0.05

1 10
Energie (TeV)

0.2

0.15

0.1

—¥— a*x®>+b*x+c

—H—— a*x + b/x + c*log(x) + d

0.05

1 10
Energie (TeV)

Abbildung 4.13: Der RMS-Wert (oben) und das Sigma einer angepassten Gauss-
Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 45° Zenitwinkel fiir verschie-
dene Anpassungsfunktionen an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie.
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Abbildung 4.14: Mittelwert der Verteilung (oben) und mean einer angepassten
Gauss-Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 45° Zenitwinkel fiir
verschiedene Anpassungsfunktionen an die Verteilung von Bildamplitude gegen
Energie.
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Zu Methode 2: Fiir die zweite Methode zur Ausgleichung der systematischen
Schwankungen des Mittelwertes wird die Energie zunéchst unter Verwendung der
linearen Anpassungsfunktion rekonstruiert und anschliessend mit einer Funktion
korrigiert. Zur Bestimmung dieser Funktion werden die Verteilungen von Mittel-
wert gegen Energie und mean gegen Energie fiir die lineare Anpassungsfunktion
durch folgende Korrekturfunktionen angepasst:?

mean/Mittelwert = a-10g(Eyahr) + 0+ Epahr + €

mean/Mittelwert = a-log(Eyanr) + b Ewarr + ¢/ Ewanr + d

a
Mitt 1 t = Ewa T
mean /Mittelwer T— +e/Eyanr + f

Durch Einsetzen der rekonstruierten Energie in die Funktionen, erhélt man einen
Korrekturfaktor fiir die Energie, der deren mittlere Abweichung von der Nullposi-
tion beschreibt. Die rekonstruierte Energie wird dann um diesen Faktor korrigiert.

In Abbildung 4.15 ist beispielhaft der Mittelwert der relativen Energieauflésung
(wie in Abb. 4.9) zusammen mit den obigen Korrekturfunktionen dargestellt. Die
Korrekturfunktionen beschreiben die Schwankungen des Mittelwertes gut. Aller-
dings muss bei Verlangerung der Funktionen iiber den angepassten Energiebe-
reich hinaus mit grofleren Abweichungen gerechnet werden. Es muss also immer
der gesamte Bereich angepasst werden, der rekonstruiert werden soll (hier 0.1 bis
10.0 TeV).

Die Energierekonstruktion mit Korrekturfunktion wurde wiederum mit Monte-
Carlo-Datensétzen getestet. Die Ergebnisse fiir die relative Energieauflésung sind

3Hier wird zun#chst die tatséichliche Energie verwendet. Die gleiche Prozedur wurde auch
auf die Verteilung von Mittelwert/mean gegen rekonstruierte Energie angewendet, mit einem
sehr dhnlichem Ergebnis. Aus Ubersichtsgriinden sind nur die Ergebnisse fiir die tatséichliche
Energie aufgefiihrt.
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Abbildung 4.16: Der RMS-Wert (oben) und das Sigma einer angepassten Gauss-
Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir verschie-
dene Korrekturfunktionen bei linearer Anpassungsfunktion. Zum Vergleich sind
auch die Ergebnisse fiir die Energierekonstruktion mit Anpassungsfunktion #5
eingezeichnet (gefiillte Kreise). Aus Griinden der Ubersichtlichkeit wurde auf An-
gabe der Fehler verzichtet.
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Abbildung 4.17: Mittelwert der Verteilung (oben) und mean einer angepassten
Gauss-Funktion (unten) der relativen Energieauflosung bei 0° Zenitwinkel fiir ver-
schiedene Korrekturfunktionen bei linearer Anpassungsfunktion. Zum Vergleich
sind auch die Ergebnisse fiir die Energierekonstruktion mit Anpassungsfunktion
#5 eingezeichnet (gefiillte Kreise). Aus Griinden der Ubersichtlichkeit wurde auf
Angabe der Fehler verzichtet.
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in Abbildung 4.16 und 4.17 zusammengefasst. Dargestellt sind RMS, Sigma, Mit-
telwert und mean der relativen Energieauflosung fiir Energierekonstruktion mit
linearer Anpassungsfunktion und einer der drei Korrekturfunktionen. Jede der
drei Korrekturfunktionen wurde jeweils an die Verteilung von Mittelwert gegen
Energie und die Verteilung von RMS gegen Energie angepasst (Also insgesamt
sechs verschiedene Korrekturfunktionen). Zum Vergleich sind auch die Ergebnisse
fiir die Energierekonstruktion mit Anpassungsfunktion fiinf eingezeichnet (gefiill-
te Kreise). Die verschiedenen Korrekturfunktionen liefern sehr &hnliche Ergeb-
nisse. Die erreichte Verbesserung fiir den Mittelwert durch Korrekturfunktionen
ist vergleichbar mit der durch Verwendung von Anpassungsfunktion fiinf. Auch
RMS-Wert und Sigma sind sehr dhnlich. Diese Methode stellt also eine qualitativ
gleichwertige Alternative zur Verwendung der Anpassungsfunktion fiinf dar.
Allerdings wird fiir Methode zwei ungefihr die doppelte Anzahl an Monte-
Carlo-Datenséitzen benétigt, da neben der ersten Anpassung der linearen Funk-
tion an die Verteilung von Bildamplitude gegen Energie auch noch weitere Ver-
teilungen von Mittelwert/mean gegen Energie aus unabhéngigen Monte-Carlo-
Daten erzeugt und angepasst werden miissen. Im Folgenden wird deshalb
die Energierekonstruktion mit Anpassungsfunktion fiinf verwendet.

4.4 Effektive Flachen

Um aus den rekonstruierten Energien einzelner Schauer eine spektrale Energie-
verteilung zu bestimmen, miissen diese in Fliisse umgerechnet werden. Zunéchst
wird ein einzelnes Teleskop betrachtet. Dabei sind fiir die Flussberechnung fol-
gende Grossen von Bedeutung:

Rate Die Rate I'(F, 0, Schnitte) fiir eine rekonstruierte Energie E, einen Zenit-
winkel 6 und einen bestimmten Satz von Selektionskriterien fiir die Schauer
in der Analyse (im Folgenden Schnitte genannt) ist gegeben durch:

Nyero(E, 0, Schnitte)
At

Dabei ist N,., die Anzahl der detektierten Schauer und At die Lénge des
Beobachtungszeitraumes korrigiert um die Totzeit des Detektorsystems.

['(E, 6, Schnitte) =

Effektive Flachen Die effektive Nachweisflédche des Teleskopes S.rr(E, 6, Schnitte)
ist gegeben durch

Npost(E, 0, Schnitte
S.;+(F, 0, Schnitte) = 27 —£2
77(E, 0, Schnitte) T N, (E.0)

Dabei ist p(E, R, #) die Wahrscheinlichkeit, dass ein Schauer mit der rekon-
struierten Energie E, im Abstand R vom Teleskop und bei einem Zenit-
winkel von 6 detektiert wird. N,,..(E,8) ist die Anzahl der Schauer vor und
Npost(E, 0, Schnitte) die Anzahl der Schauer nach Anwendung der Schnitte.

)/OORp(E,R,G)dR.
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Der Fluss ®(FE) fiir Photonen einer bestimmten Energie E und bei einen Ze-
nitwinkel @ ergibt sich aus der Rate I'(E, 6, Schnitte) geteilt durch die effektive
Flache Ses¢(E, 6, Schnitte):

['(E, 6, Schnitte)
Seff(E, 0, Schnitte)

Die effektiven Flédchen fiir ein Einzelteleskop lassen sich aus Monte-Carlo-Daten
gewinnen. Dabei werden fiir ein Intervall in Zenitwinkel und Energie jeweils viele
Schauer zufillig in einen Kreis mit grofem Radius (>5km) um das Teleskop
eingestreut. Die Wahrscheinlichkeit, das ein Schauer fiir ein bestimmtes Intervall
in der Entfernung vom Teleskop detektiert wird, ergibt sich dann als Quotient
aus den in diesem Intervall eingestreuten und den detektierten Schauern. Dabei
miissen die gleichen Schnitte wie spéter bei der Analyse der Daten verwendet
werden. Fiir ein Teleskop-System miissen die Einzeleffizienzen mehrerer Teleskope
analytisch kombiniert werden. Dies ist aber schwierig.

Eine andere Moglichkeit, die effektiven Flichen fiir ein Teleskop-System zu
bestimmen, besteht darin, den Akzeptanzbereich fiir Schauer auf einen gewis-
sen Radius um das Zentrum des Teleskopsystems zu begrenzen. Dazu werden
nur Schauer fiir die Analyse verwendet, die bis zu einem gewissen Abstand 7,4,
vom Zentrum des Teleskopsystems auftreffen. Die effektiven Fléachen lassen sich
dann aus dem gewéhlten Abstand r,,,,, der Anzahl der innerhalb dieses Radius
eingestreuten Monte-Carlo-Schauer Ny¢(F, riq,) und der Anzahl der innerhalb
des Radius nachgewiesenen Schauern N,,q(E, Schnitte, 8, 7,,4,) folgendermaflen
bestimmen (Kohler 1998):

O(E) =

Seff(E, 9, Schnitte, Tmax) =T - T72nax ) NpOSt](\/'EA;j(C;flztfy;f; ;max)
Auch hier miissen wieder die gleichen Schnitte wie bei der Analyse von Daten
verwendet werden. Die effektiven Flachen miissen fiir alle verwendeten Teleskop-
konfigurationen und Zenitwinkel berechnet werden. Da S.ss(E, 6, Schnitte, ry,qz)
auch von Detektoreigenschaften abhéngt, die sich mit der Zeit verdandern (wie z.B.
die Reflektivitdat der Spiegel), miissen fiir jeden Datensatz entsprechend an den
Zeitraum angepasste Detektorsimulationen verwendet werden. Typische Zeitska-
la fiir solche Anpassungen sind ein halbes Jahr, die Effekte fiir diesen Zeitraum
bewegen sich im Prozentbereich.

Fiir die Erstellung von Spektren werden nicht die Energie E sondern Intervalle
in der Energie [E;; Es] betrachtet. Der Fluss fiir ein bestimmtes Energieintervall
ergibt sich dann zu:

[([Ey; Esol, 0, Schnitte, 70z )
Seff([Eh EQ], 9, Schnitte, rmam) -AFE

['([Ey; Es), 0, Schnitte, rpq.) - Ny ([Er; B, 0, Tmas)
- T’2 : Npost([El; E2]7 Schnitte, 6; rmam) WAV

max

O([Ey; Es))
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AFE ist die Lénge des Intervalls [E7; Fs]. Im Folgenden wird fiir die effektiven
Fléachen fiir ein Intervall in der Energie die abkiirzende Schreibweise

Seff = Seff([El; EZ]? 97 SChnitte) Tmax)

verwendet.

Durch die Verwendung von Intervallen in der Energie wird eine Abhéngig-
keit der effektiven Flichen vom Verlauf des Spektrums eingefiihrt. Dies soll im
Folgenden kurz erlautert werden: Die rekonstruierten Energien sind, wegen der
begrenzten Energieauflosung, fehlerbehaftet, und daraus folgt, dass bestimmte
Ereignisse in falsche Intervalle eingeordnet werden. Dies hat keinen Einfluss wenn
die spektrale Energieverteilung konstant ist. Besitzt sie hingegen eine Steigung,
kommt es an den Réndern der Intervalle zu systematischen Verschiebungen von
Ereignissen von einem Intervall in ein benachbartes, deren Stérke vom Verlauf
des Spektrums abhéngt. Dieses Verhalten wird durch die Energieabhéngigkeit der
Fehler auf die rekonstruierte Energie noch verstérkt.

Um diesen Effekt auszugleichen miisste fiir die Berechnung von S, also theo-
retisch ein Spektrum mit dem selben Verlauf wie der des zu rekonstruierende
Spektrums verwendet werden. Dieser Verlauf ist aber a priori nicht bekannt. Er
kann aber durch einen iterativen Prozess bestimmt werden. Dazu wird zunéchst
ein Verlauf F; angenommen und das Spektrum entsprechend korrigiert. An das
korrigierte Spektrum wird eine Funktion F';; angepasst. Theoretisch miiiten nun
entsprechende Monte-Carlo-Daten mit dem spektralen Verlauf, gegeben durch die
angepasste Funktion, erzeugt werden und aus ihnen wieder neue effektive Flachen
Seff bestimmt werden. Die Iteration besteht aber aus mehreren solchen Schritten
und das Spektrum kann viele unterschiedliche Verldufe habe. Es ist also schwer
moglich, fiir alle Félle entsprechende Monte-Carlo-Daten zu erzeugen. Stattdes-
sen wird der spektrale Verlauf eines Monte-Carlo-Datensatzes Syrc(Fuyanr) ent-
sprechend der angepassten Funktion Fpi(Eyqn,) unter Verwendung der wahren
Energie E,qn, gewichtet:

Ffit(Ewahr)

W(Ewahﬂ”) - SMC’(Ewahr)
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Dabei ist W (Eyan-) der Gewichtungsfaktor. Aus den gewichteten Daten wird
dann S.sr bestimmt (Abb. 4.18). Das Eingangspektrum des Datensatzes, der
zur Bestimmung von S.;; verwendet wird, sollte einen moglichst universellen
Verlauf aufweisen, damit die Gewichtungen fiir unterschiedliche Spektren nicht zu
stark ausfallen miissen. Eine spektrale Energieverteilung, die einem Potenzgesetz
mit Spektralindex a = 1.0 folgt, bietet sich an, da dies fiir die logarithmische
Darstellung in der Energie einer Gleichverteilung entspricht.

Die Anzahl der eingestreuten Schauer fiir ein Spektrum mit gewichteten Monte-
Carlo-Daten Ny¢([Fy; Fo]) in ein bestimmtes Intervall in der Energie [Ey; Ey)
lasst sich analytisch aus den Eingangsparametern des ungewichteten Monte-Carlo-
Datensatzes bestimmen:

max

Z Nye([En; Epga))

Nuc([Er; Er)) 2/ Fry(E)dE - "=5—
= / Syc(E)dE
Emin

E,in bis E,,4, ist der Energiebereich, fiir den Monte-Carlo-Schauer erzeugt wur-
den. Die Summe geht iiber alle Intervalle im Energiebereich von E,,;, bis E,,...

Fiir die Berechnung von S.;; in dieser Arbeit wurde angenommen, dass die
zu rekonstruierenden Spektren einem Potenzgesetz der Form

R(E) ~ E~°

folgen. Diese Wahl hélt die erforderlichen Integrationen sehr einfach. Fiir den
Krebsnebel (dessen Spektrum im néchsten Kapitel erstellt werden soll) ist die
spektrale Energieverteilung aus fritheren Messungen bekannt (Hillas et al. 1998;
Tavernet & The CAT Collaboration 1998; Aharonian et al. 2000). Sie lésst sich
gut mit einem Potenzgesetz beschreiben. Es kénnen aber auch andere Verlaufe
auftreten, wie z.B. ein exponentieller Abfall bei hohen Energien (wie z.B. bei den
aktiven Galaxienkern Mkn 421 und Mkn 501) oder ein Abfall bei kleinen Energien
("SSC-Bump”). Fiir Spektren extragalaktischer Objekte erwartet man wegen der
Absorption am extragalaktischen Hintergrundlicht komplexere Verlaufe (Aharo-
nian et al. 2002a). Aber auch fiir solche Verldufe ist ein spektraler Verlauf in
Form eines Potenzgesetzes eine gute erste Naherung.

Die Methode zur Korrektur fiir die effektiven Flichen wurde zunéchst an
zwei unterschiedlichen Monte-Carlo-Datensétzen getestet. Dazu wurden folgende
Datensétze verwendet:

Deg: Monte-Carlo-Datensatz zur Bestimmung der effektiven Flachen. Dieser Da-
tensatz wird gewichtet und zur Iteration verwendet. Seine spektrale Ener-
gieverteilung folgt einem Potenzgesetz mit a = 1.0.

D;: 1. Monte-Carlo-Datensatz dessen Spektrum rekonstruiert werden soll. Die
spektrale Energieverteilung folgt einem Potenzgesetz mit aipnsr = 2.2.
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Abbildung 4.19: Gewichtetes Eingangsspektrum und rekonstruiertes Spektrum
aus dem gewichtetet Monte-Carlo-Datensatz D.s¢ nach Iteration fiir den Daten-
satz Dy (Gewichtung: Potenzgesetzfunktion mit o = 2.2). Der Spektralindex «
der Gewichtung folgt aus einem Fit an das korrigierte Spektrum des Datensatzes
Ds.

D,: 2. Monte-Carlo-Datensatz dessen Spektrum rekonstruiert werden soll. Die
spektrale Energieverteilung folgt einem Potenzgesetz mit ave;pqr = 4.5.

In Abbildung 4.19 ist das gewichtete Eingangsspektrum und das rekonstruier-
te Spektrum des gewichteten Datensatzes D,y fiir ein Gewichtung, deren spek-
trale Energieverteilung einem Potenzgesetz mit o = 2.2 folgt, nach der Iteration
fiir den Datensatz D; dargestellt. Das Eingangsspektrum folgt, wie zu erwar-
ten, einem Potenzgesetz. Das rekonstruierte Spektrum zeigt bei kleinen Energien
zunéchst einen steilen Anstieg, der mit der Energieschwelle des Systems zusam-
menhéngt. Je groBer die Energie des Schauers, desto weiter entfernt vom Teleskop
kann er nachgewiesen werden. Ab einer bestimmten Energie werden alle Schauer
im Begrenzungsradius nachgewiesen. Fiir hohere Energien sinkt die Anzahl der
nachgewiesenen Schauer wieder unter 100%. Hier spielen Schnitte in der Analy-
se eine Rolle. Auch konnen sehr hochenergetische Schauer, deren Cherenkovlicht
die komplette Kamera ausleuchtet, nicht ordentlich rekonstruiert werden. Zusam-
men mit 7,,,, ldsst sich aus den beiden obigen Spektren durch Division direkt
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Abbildung 4.20: Rekonstruiertes und auf die effektiven Flichen korrigiertes Spek-
trum fiir den Datensatz D7 (einstr = 2.2). Die Korrektur wurde aus den beiden
Spektren in Abbildung 4.19 gewonnen (s. Text). Zusétzlich ist die Anpassung ei-
ner Potenzgesetzfunktion an das korrigierte Spektrum eingezeichnet (fiir Energien

> 300 GeV).

der Korrekturfaktor fiir die effektiven Fldchen bestimmen.

In Abbildung 4.20 ist das rekonstruierte und das um S, korrigierte Spektrum
fiir den Datensatz D, dargestellt (veinsir = 2.2). Das rekonstrierte Spektrum weist
einen #hnlichen Verlauf wie das rekonstrierte Spektrum aus dem gewichteten
Monte-Carlo-Daten D¢y in Abbildung 4.19 auf. An das korrigierte Spektrum
wurde oberhalb einer Energie von 300 GeV eine Potenzgesetz-Funktion angepasst.
Eintrdge in der Ndhe der Energieschwelle wurden nicht mit angepasst, da fiir
kleine Energien die Energierekonstruktion groflere Fehler aufweist und wegen des
starken Anstieges der Kurven leicht systematische Fehler auftreten kénnen. Der
Spektralindex der angepassten Funktion ergibt sich zu:

Qpor = 2.20 +0.04 .

Dies stimmt sehr gut mit dem Spektralindex der Energieverteilung des Daten-
satzes Di von Qeinstr = 2.2 tiberein. Zusatzlich wurde noch die Anzahl der nach-
gewiesenen Schauer im korrigierten Spektrum Ny, mit der Anzahl der einge-



4.4. EFFEKTIVE FLACHEN 53

a=44
,% = ——e—— Gewichtetes Eingangsspektrum
E o ———— Rekonstruiertes Spektrum
i - e (aus gewichteten MC-Daten)
—@—
105 —
EﬁAmA% —@—
~ —A— e
— A —e—
—/A—
104 ; »—A—:i.g‘
E —A——@—
I —A—
- AT e
L —A—
——
l(.')3 =

1
Energie (TeV)

Abbildung 4.21: Gewichtetes Eingangsspektrum und rekonstruiertes Spektrum
aus dem gewichtetet Monte-Carlo-Datensatz D.¢; nach Iteration fiir den Da-
tensatz Dy (Gewichtung: Potenzgesetz mit o = 4.4). Der Spektralindex « der
Gewichtung folgt aus einem Fit an das korrigierte Spektrum des Datensatzes D.

streuten Schauer N, oberhalb des Maximums des unkorrigierten Spektrums
verglichen:

Neor 1 04+ 0.01
Neinstr.

Auch dieser Wert liegt sehr nahe am Erwartungwert 1.0. Fiir den Fluss bedeutet
dies eine Rekonstruktionsqualitit im Prozentbereich.

In Abbildung 4.21 ist das gewichtete Eingangsspektrum und das rekonstruier-
te Spektrum des gewichteten Datensatzes D,y fiir eine Gewichtung mit o = 4.4
nach der Iteration fiir den Datensatz D, dargestellt. Das gewichtete Eingangs-
spektrum gibt wie zu erwarten das Potenzgesetz wieder. Das rekonstruierte Spek-
trum zeigt einen deutlich anderen Verlauf als fiir einen Spektralindex o = 2.2.
Man beachte allerdings auch den verédnderten Energiebereich. Im letzten Intervall
liegt der Wert des rekonstruierten Spektrums iiber dem des Eingangsspektrums.
Dieser Effekt ldsst sich auf die systematische Fehlrekonstruktion von Schauern
kleiner Energie zu grofien Energien zusammen mit der geringen Statistik in die-
sem Intervall zuriickfithren. Die systematischen Fehlrekonstruktionen gehen auf
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Abbildung 4.22: Rekonstruiertes und auf die effektiven Fliachen korrigiertes Spek-
trum fiir den Datensatz Do (einstr = 4.5). Die Korrektur wurde aus den beiden
Spektren in Abbildung 4.21 gewonnen (s. Text). Zusétzlich ist die Anpassung ei-
ner Potenzgesetz-Funktion an das korrigierte Spektrum eingezeichnet (fiir Ener-
gien < 700 GeV).
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mangelnde Statistik in den Rekonstruktionstabellen fiir bestimmte Hohen des
Schauermaximus zuriick, und lassen sich durch weiter Simulationen verbessern.

In Abbildung 4.20 sind das entsprechende rekonstruierte und um Sey; kor-
rigierte Spektrum fiir den Datensatz D, zu sehen (vinsy- = 4.5). Auch hier ist
im rekonstruierten Spektrum der Anstieg im letzen Energieintervall zu beobach-
ten. Diese Schwankung wird aber bei der Korrektur auf die effektiven Fléchen
ausgeglichen, so dass sich das korrigierte Spektrum gut durch ein Potenzgesetz
beschreiben liasst. Die Anpassung einer Potenzgesetz-Funktion an das korrigierte
Spektrum liefert einen Spektralindex von:

Qpor = 4.44+0.1 .

Dieser Wert stimmt innerhalb des Fehlers mit dem Spektralindex der Energiever-
teilung des Datensatzes Dy von quinsir = 4.5 iiberein. Wieder wurde die Anzahl
der nachgewiesenen Schauer im korrigierten Spektrum Ny, mit der Anzahl der
eingestreuten Schauer N, verglichen:

Nkor
=1.03+£0.04
Neinstr.

Auch dieser Wert zeigt eine gute Ubereinstimmung mit dem Erwartungswert
1.0. Als Energieschwelle wurde hier 250 GeV verwendet. Unterhalb dieses Wertes
machen sich wegen der groflen Steigung des Spektrums Effekte des Monte-Carlo-
Datensatzes (simuliert ab 100 GeV) und der Energieschwelle durch Schwankungen
in der Anzahl der nachgewiesenen Schauer bemerkbar.

Die etwas schlechtere Rekonstruktion der Form des Spektrums des Monte-
Carlo-Datensatz mit Spektralindex aei,sir = 4.5 im Vergleich zu dem Datensatz
mit Qeinser = 2.2 ist auf folgende Faktoren zuriickzufiihren:

e Die Statistik des Datensatzes D, war geringer. Fiir den Datensatz wurden
ghnlich viele Schauer wie fiir den Datensatz mit Spektralindex s = 2.2
erzeugt. Wegen des steileren Spektrums liegen mehr Schauer unterhalb der
Energieschwelle.

e Der Energiebereich, in dem das Spektrum rekonstruiert wurde, liegt wegen
des steileren Verlaufes fiir ay;,sr = 4.5 deutlich niedriger als fiir aipstr =
2.2. Der Fehler auf die rekonstruierte Energie ist bei kleinen Energien
grofler.

e Zur Berechnung der Korrekturen wurde ein Monte-Carlo-Datensatz mit
Spektralindex a = 1.0 gewichtet. Die Gewichtung zur Korrektur eines Da-
tensatzes mit st = 4.5 ist deutlich stérker, als fiir einen Datensatz mit
Qeinstr = 2.2. Statistische Fluktuation konnen dadurch verstérkt werden.

Die hier entwickelte Korrektur fiir die effektive Flachen zeigt fiir spektrale Ener-
gieverteilungen, die einem Potenzgesetz folgen, iiber einen weiten Bereich des
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Spektralindizes eine sehr gute Rekonstruktionsqualitdt. Auch die Fliisse werden
gut wiedergegeben. Fiir Spektren mit einem Verlauf, der nur geringe Abweichun-
gen von der Form eines Potenzgesetztes hat, sollte die Korrektur verniinftige
Ergebnisse liefern. Um Details aufzulsen, sollte aber eine entsprechend angepas-
ste Funktion zur Gewichtung verwendet werden. Diese kann (bei Bedarf) ohne
grofere Probleme in die vorhandene Methode implementiert werden.



Kapitel 5

Das Krebsnebel-Spektrum aus
Einzelteleskop-Daten

Um die im Rahmen dieser Arbeit entwickelte Energierekonstruktion und Korrek-
tur fiir die effektiven Fldchen zu testen, soll im Folgenden die spektrale Ener-
gieverteilung eines wohlbekannten Objektes, des Krebsnebels, aus Daten der
H.E.S.S.-Teleskope bestimmt, und mit den Ergebnissen anderer Experimente ver-
glichen werden.

5.1 Der Krebsnebel: Die Standardkerze
der TeV-Gamma-Astronomie

Der Krebsnebel im Sternbild Stier ist der Uberrest einer Supernova-Explosion aus
dem Jahr 1054. Er wurde im gesamten Bereich des elektromagnetischen Spek-
trums (vom Radio- iiber den optischen und Roéntgen-, bis hin zum GeV- und
TeV-Gamma-Bereich) nachgewiesen (s. Abb. 5.1). Die Strahlung ist in bestimm-
ten Wellenldngenbereichen stark polarisiert (Shklovsky 1953; Oort & Walraven
1956) und die spektrale Energieverteilung zeigt den fiir Synchrotronstrahlung ty-
pischen Verlauf. Diese Synchrotron-Strahlung wird auf relativistische Elektronen
und Positronen zuriickgefiihrt, die in lokalen Magnetfeldern abgelenkt werden.
Als Quelle wird der Pulsar PSR 0531 vermutet, der sich im Inneren des Nebels
befindet.

Im TeV-Bereich wurde der Krebsnebel als erste TeV-Gamma-Quelle iiber-
haupt im Jahr 1989 von der WHIPPLE-Kollaboration nachgewiesen (Weekes
1989). Seitdem ist die Quelle von verschiedenen Cherenkov-Teleskop-Experimenten
detektiert und das Spektrum detailiert vermessen worden (Hillas et al. 1998; Ta-
vernet & The CAT Collaboration 1998; Tanimori et al. 1998; Aharonian et al.
2000). Die Emission von TeV-Gamma-Photonen wird auf Invers-Compton-Streu-
ung der Synchtrotron-Photonen an der gleichen Elektronenpopulation, die die
Synchrotron-Strahlung erzeugt, zuriickgefiihrt (s. auch Kap. 2.3). Der Krebsne-
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Abbildung 5.1: Gemessene spektrale Energieverteilung des Krebsnebels. Links
erkennt man den ”Buckel” der Synchrotronstrahlung, rechts den der Invers-
Compton gestreuten TeV-Photonen. (Aus Volk (2002))

bel ist die stédrkste bekannte TeV-Gamma-Quelle mit konstanter Emission. Sie
eignet sich deshalb hervorragend als Eichquelle, besonders fiir Experimente der
Nordhemisphére. Fiir das H.E.S.S.-Experiment sind nur Beobachtungen unter
hohen Zenitwinkeln moglich (Kulmination bei 45° Zenitwinkel).

5.2 Besonderheiten der Einzelteleskop-Analyse

Die Daten, aus denen das Spektrum des Krebsnebels erstellt werden soll, wurden
mit dem ersten H.E.S.S.-Teleskop aufgenommen. Fiir die Analyse standen also
nur Daten von einem einzelnen Teleskop zur Verfiigung. Die hier beschriebene
Energierekonstruktion wurde aber fiir ein System aus mehreren Teleskopen ent-
wickelt. Zur Energierekonstruktion wird die Schauerrichtung, der Schauerauftreft-
punkt und die Hohe des Schauermaximus benétigt, die sich fiir ein Teleskopsystem
leicht berechnen lassen (s. Kap. 3.3). Diese Groen lassen sich auch fiir ein ein-
zelnes Teleskop aus nur einem Schauerbild bestimmen, allerdings mit deutlichen
geringerer Genauigkeit. Die Entfernung des Schauerauftreffpunktes vom Teleskop
kann aus den Hillas-Parametern abgeschétzt werden (siehe z.B. Ripken (2001)).
Um die Zweideutigkeit der Richtung auf der Schauerachse aufzuheben, wird die
Lichteverteilung im Schauerbild betrachtet.

Der RMS-Wert und der Mittelwert der relativen Energieauflésung fiir die hier



5.2. BESONDERHEITEN DER EINZELTELESKOP-ANALYSE 59

et —— Einzelteleskop

0 A S N U A I W R S R N R
10° 1 10
Energie (TeV)

0.1

0.08 _|—— Einzelteleskop

Mittelwert

0.06

0.04F

0.02F

-0.02F
-0.04
-0.06

0.08 NN S A o

= S R L
10° 1 10
Energie (TeV)

Abbildung 5.2: Der RMS-Wert und Mittelwert der relativen Energieauflésung fiir
ein Einzelteleskop und ein Teleskopsystem bei 0° Zenitwinkel.



60 KAPITEL 5. DAS KREBSNEBEL-SPEKTRUM

Beobachtungszeitraum | 07.10.2002-09.01.2003
Anzahl ON/OFF- 25
Paare Tabelle 5.1: Details zu dem
Beobachtungszeit ON 5.89h in der Analyse verwendeten
(Totzeit korrigiert) Datensatz.
Mittlerer Zenitwinkel 48.43°
a <9.9°

distance < 0.0187 rad Tabelle 5.2: Schnitte auf

length /Bildamplitude < 1.76 - 107° rad/p.e. die Schauerparameter zur
0.5-10"*rad < width < 1.43-102rad Selektion der photonischen
length < 5.28 - 102 rad Kandidaten.

entwickelte Energierekonstruktion fiir ein Einzelteleskop bei 0° Zenitwinkel sind
in Abbildung 5.2 dargestellt.! Im Vergleich zu den Werten fiir das Teleskopsystem
zeigt sich wie zu erwarten eine Verschlechterung. Sie liegt fiir den RMS-Wert im
Bereich von 8 bis 10 Prozentpunkten.

5.3 Differentielles Energiespektrum des Krebs-
nebels

Fiir die Erstellung des differentiellen Energiespektrums wurden Daten verwen-
det, die vom ersten H.E.S.S.-Teleskop CT3 von Oktober 2002 bis Januar 2003
genommen wurden. Die Beobachtungen wurde im sogenannten ON-OFF-Modus
durchgefiihrt: Dabei wird zunédchst die Quelle fir einen Zeitraum (28 min) di-
rekt beobachtet (ON-Beobachtung). Anschliessend wird eine in Rektaszension
verschobene Region ohne bekannte Quellen, die den gleichen Zenitwinkel-Bereich
abdeckt, fiir einen gleich langen Zeitraum beobachtet, um den Untergrund zu be-
stimmen (OFF-Beobachtung). Die Daten wurden am Heidelberger Max-Planck-
Institut fiir Kernphysik kalibriert. Weitere Details zum Datensatz sind in Tabel-
le 5.1 zusammengefasst.

Die Analyse erfolgte mit einem Programm von Beilicke (2003). Photonische
Kandidaten wurden durch die in Tabelle 5.2 aufgefiihrten Schnitte auf die Hillas-
Parameter ermittelt. Fiir diese Kandidaten wurden die Energien mit der in Ka-
pitel 4.3 beschriebenen Methode rekonstruiert und jeweils fiir ON- und OFF-
Beobachtungen ein gebinntes Energiespektrum erstellt (Abb. 5.3). Fiir einen
Schnitt von 300m auf den Abstand des Schauerauftreffpunktes zum Teleskop
ergaben sich 3269 ON- und 1898 OFF-Ereignisse. Zur Bestimmung des Gamma-
Spektrums wurde das mit dem sogenannten a-Faktor (= zeitl. /flich. Verhéltnis

!Das Sigma einer angepassten GauBfunktion liegt ungefihr 5 Prozentpunkte unter dem
RMS-Wert. Der mean zeigt ein dhnliches Verhalten wie der Mittelwert.
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Abbildung 5.3: Unkorrigiertes Spektrum aus ON- und OFF-Daten des ersten
H.E.S.S.-Teleskopes von Oktober 2002. Die vertikalen Fehlerbalken geben den
statistischen Fehler an.
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Abbildung 5.4: Differentielles Energiespektrum des Krebsnebels aus Daten des
ersten H.E.S.S.-Teleskopes von Oktober 2002. Die vertikalen Fehlerbalken geben
den statistischen Fehler an. Zum Vergleich ist das von HEGRA gemessene Krebs-
nebelspektrum aus Aharonian et al. (2000) eingezeichnet.

der ON/OFF-Beobachtungen, bei dieser Analyse = 1.0) gewichtete Spektrum
der OFF-Beobachtung von dem der ON-Beobachtung abgezogen. Dieses Gamma-
Spektrum wurde anschliessend mit der in Kapitel 4.4 beschriebenen Methode auf
die effektiven Fléachen korrigiert. Dabei wurde ein Zenitwinkel von 45° angenom-
men. Mit der Beobachtungszeit und dem Schnitt auf die Entfernung des Schau-
erauftreffpunktes wurden die Fliisse fiir das jeweilige Energieinterval bestimmt.

Das korrigierte Spektrum ist in Abbildung 5.4 dargestellt. Zum Vergleich ist
das von HEGRA gemessene Krebsnebelspektrum aus Aharonian et al. (2000)
eingezeichnet. Die Anpassung einer Potenzgesetzfunktion ergibt:

dJ,/JdE = (3.44+0.1)-107"
% (E/l Tev)—2.52:t0.06
Photonen m 2 s~ ! TeV !

Die Fehler geben allein den statistischen Fehler an.
In Tabelle 5.3 sind die Anpassungswerte der Potenzgesetzfunktion im Ver-
gleich mit Ergebnissen von anderen Cherenkov-Teleskop-Experimenten aufgefiihrt.
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N a

(107"Ph.m2s7 ' TeV 1)
HESS. (CT3) 34£0.1 252 £ 0.06
Oktober 2002
HEGRA 2.79£0.02+0.5 2.59 £ 0.03 £0.05
(Aharonian et al. 2000)
WHIPPLE 3.20+0.17£0.6 2.49+£0.06 £ 0.04
(Hillas et al. 1998)
CANGAROO 276 £0.5 2.53£0.18
(Tanimori et al. 1998)

Tabelle 5.3: Vergleich der Resultate der Anpassung einer Potenzgesetzfunktion
der Form dJ,/dE = N - (E/1 TeV)™® an das differentielle Krebsnebel-Spektrum
von verschiedenen Cherenkov-Teleskop-Experimenten.

Gegeben ist jeweils der statistische und, soweit vorhanden, der systematische Feh-
ler. Es zeigt sich eine gute Ubereinstimmung sowohl im Spektralindex « als auch
fiir die Flussnormierung N.

Die Energieschwelle des Teleskopes kann aus den unkorrigierten Spektren in
Abbildung 5.3 bestimmt werden (Maximum des Spektrums): Sie ergibt sich fiir
ein H.E.S.S.-Einzelteleskop bei 48 ° Zenitwinkel zu ca. 350 GeV.

Fiir die Rekonstruktion der Energien und fiir die Korrektur auf die effekti-
ven Flachen wurde einheitlich ein Zenitwinkel von 45° angenommen. Der mittlere
Zenitwinkel fiir die Beobachtung lag aber bei ca. 48.43°. Trotz dieser vereinfa-
chenden Annahme (die sicher einen systematischen Fehler bedingt) zeigt sich eine
gute Ubereinstimmung mit den Ergebnissen anderer Experimente.

Weitere Beobachtungen des Krebsnebels wurden vom H.E.S.S.-Experiment im
Oktober und November 2003 mit einem System aus 3 Teleskopen durchgefiihrt.
Diese Daten liegen leider zum Zeitpunkt des Schreibens diese Arbeit noch nicht
vor, werden aber in naher Zukunft eine Uberpriifung der Qualitit der Energiere-
konstruktion fiir ein Teleskopsystem erméglichen.
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Kapitel 6

Ausblick

Die in dieser Arbeit entwickelte Energierekonstruktion zeigt sowohl auf Monte-
Carlo-Daten als auch auf Daten eines Einzelteleskopes vom Krebsnebel eine gute
Rekonstruktionsqualitéit. Weiter Verbesserung kénnen durch folgende Mafinah-
men erreicht werden:

Verbesserte Rekonstruktion des Schauerauftreffpunktes und der Héhe
des Schauermaximums: Fiir die hier vorgestellte Energierekonstruktion wur-
de der Schauerauftreffpunkt als Schnittpunkt der Ellipsenhauptachsen bestimmt.
Es existieren aber verbesserte Algorithmen zur Bestimmung des Schauerauftreft-
punktes (Hofmann et al. 1999). Durch die verbesserte Bestimmung des Schauer-
aufreffpunktes wird auch die Energierekonstruktion verbessert. Dies gilt auch fiir
die Hohe des Schauermaximums.

Interpolation: Aus Griinden der Einfachkeit wird bei allen Interpolationen
eine lineare Mittelung angewendet. Die Verwendung einer entsprechend an den
Verlauf angepassten Funktion zur Interpolation (z.B. cos beim Zenitwinkel) wiirde
auch die Rekonstruktionsqualitdt erhchen.

Optimierung des Binnings: Fiir die Tabellen, die zur Energierekonstrukti-
on verwendet werden, wurden Intervalle von 10 m im Schauerauftreffpunkt und
1km in der Hohe des Schauermaximums verwendet. Diese Werte sind auf Grund
von Abschétzungen der Fehler der jeweiligen Groflen gewihlt worden. Sie sind
aber noch nicht fiir die Energierekonstruktion optimiert. Eine Optimierung kann
besonders bei der Erstellung der Tabellen von Vorteil sein, da die Anzahl der
Monte-Carlo-Datensiitze, die fiir die Erstellung der Tabellen zur Verfiigung steht,
auf Grund von Speicherplatz und Rechenkapazitit begrenzt ist.

Bei der Erstellung der gebinnten Energiespektren wurden bisher Intervalle mit
einheitlicher Lénge auf einer logarithmischen Skala verwendet. Dies fithrt in man-
chen Intervallen zu geringer Statistik. Durch ein angepasstes Binning, bei dem



66 KAPITEL 6. AUSBLICK

die Anzahl der Eintrdge im Intervall beriicksichtigt wird, konnen die Spektren
weiter verbessert werden.

Bei der Berechnung der effektiven Flachen und damit auch bei der Erstellung
der spektralen Energieverteilungen sind in dieser Arbeit nur die statistischen
Fehler betrachtet worden. Bei anderen Experimenten mit dhnlichen Rekonstruk-
tionsverfahren hat sich aber gezeigt, dass die systematischen Fehler bei der Be-
stimmung des spektralen Verlaufes und des Flusses iiberwiegen (s. Tab. 5.3 und
z.B. Aharonian et al. (1999b)). Fiir eine realistische Einschitzung dieses Fehlers
sollten so bald wie moglich Untersuchungen zur Systematik durchgefiihrt werden.

Das H.E.S.S.-Experiment hat mit einem Einzelteleskop gezeigt, dass die Er-
stellung von Spektren hoher Qualitdt moglich ist. Seit Mitte dieses Jahres (2003)
sind drei Teleskope im Messbetrieb, im Januar 2004 wird das vierte und letz-
te Teleskop der Phase I dazukommen. Weitere Beobachtungen von interessanten
Objekten fiir die Erstellung von Energiespektren mit dem Teleskopsystem wer-
den gerade durchgefiihrt (darunter wieder der Krebsnebel, aber auch der weit
entfernte aktive Galaxienkern PKS 2155-304).



Kapitel 7

Zusammenfassung

In der TeV-Gamma-Astronomie, wie in anderen Bereichen der Astrophysik, ist
die Erzeugung von spektralen Energieverteilungen ein zentrales Werkzeug fiir die
Erstellung und Uberpriifung physikalischer Modelle. In dieser Arbeit wurde eine
Energierekonstruktion fiir das H.E.S.S.-Teleskopsystem entwickelt, diese in die
H.E.S.S.-Software implementiert und an Monte-Carlo-Daten und an Daten des
Krebsnebels getestet.

Ausgehend von der in Hofmann et al. (2000) beschriebenen Methode zur Ener-
gierekonstruktion, bei der die Position des Schauers relativ zum Teleskop durch
die Schauerrichtung, den Schauerauftreffpunkt auf dem Boden und die Héhe des
Schauermaximums beschrieben wird, wurden verschiedene Funktionen zur ana-
lytischen Beschreibung des Zusammenhangs zwischen Energie des priméren Teil-
chens und der Anzahl der nachgewiesenen Photoelektronen in der Kamera auf
ihre Rekonstruktions-Qualitét hin getestet (Kap. 4.3). Dazu wurden die Energien
von Schauern aus Monte-Carlo-Datensétzen rekonstruiert und diese mit den wah-
ren Energien verglichen. Die qualitativ besten Ergebnisse lieferte die Verwendung
einer Anpassungsfunktion der Form

Bildamplitude (Eyan:) = @ - l0g(Ewanr) + b - Bwanr + ¢/ Ewanr + d .

Die Funktionsparameter werden durch Anpassung an die entsprechenden Vertei-
lungen von Energie gegen nachgewiesen Photonen in der Kamera fiir ein Intervall
in Schauerrichtung, Schauerauftreffpunkt auf dem Boden und Hoéhe des Schauer-
maximums bestimmt. Bei Verwendung dieser Methode liegt der RMS-Wert der
relativen Energieauflosung fiir Monte-Carlo-Daten um 20 % fiir Energien kleiner
1 TeV und um 12 % fiir Energien grofier 1 TeV.

Weiterhin wurde eine Methode zur Verbesserung der Energieauflésung unter-
sucht, bei der eine energieabhingige Korrekturfunktion direkt auf die Energie
verwendet wird. Die Korrekturfunktion wird durch Anpassung einer Funktion
an die Verteilungen des Mittelwertes der Energieauflosung gegen die Energie be-
stimmt. Sie lieferte fiir die Energieauflosung dhnliche Ergebnisse wie die oben
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gezeigte Funktion. Allerdings ist fiir die praktische Implementierung dieser Me-
thode die doppelte Menge an Monte-Carlo-Datensétzen erforderlich.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine Berechnung der effektiven Nachweis-
flachen fiir das H.E.S.S.-Teleskopsystem implementiert und an Monte-Carlo-Daten
getestet. Dazu wurden Monte-Carlo-Daten rekonstruiert, deren spektrale Ener-
gieverteilungen einer Potenzgesetzfunktion folgen. Sowohl der spektrale Verlauf
als auch der integrale Fluss wurden {iber einen weiten Bereich des Spektralindex
gut rekonstruiert.

Die Energierekonstruktion und die Bestimmung der effektiven Fldchen wur-
den anschlielend an Daten des Krebsnebels getestet. Vom Krebsnebel lagen zum
Zeitpunkt der Niederschrift dieser Arbeit (2003) nur Daten von einem Einzeltele-
skop vor. Zunéchst musste die fiir das Teleskop-System entwickelte Energierekon-
struktion fiir die Einzelteleskopanalyse angepasst und getestet werden. Es ergab
sich eine, bei einem Einzelteleskop zu erwartende, Verschlechterung der relativen
Energieauflosung von 8-10 Prozentpunkte. Das Energiespektrum des Krebsnebels
wurde rekonstruiert. Die Anpassung einer Potenzgesetzfunktion an das Spektrum
ergibt:

dJ,/JdE = (3.4+0.1)-107"
% (E/l Tev)f2.52i0.06

Photonen m 2 s~ ! TeV !

Dies ist in guter Ubereinstimmung mit den Ergebnissen anderer Cherenkov-
Teleskop-Experimente. Die im Rahmen dieser Arbeit entwickelte Energierekon-
struktion zeigt sowohl bei Anwendung auf Monte-Carlo-Daten als auch auf echte
Daten gute Ergebnisse. Die Qualitdt der Rekonstruktion kann durch eine ver-
besserte Rekonstruktion des Schauerauftreffpunktes und der Hohe des Schau-
ermaximums, durch eine andere Interpolation in den Tabellen und durch eine
Optimierung des Binnings erhoht werden.
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