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Kurzfassung

In der vorliegenden Arbeit werden die Entdeckung und Untersuchung der unidentifizier-
ten TeV-v-Quelle HESS J1303-631 und deren Bewertung sowie die Analyse und Interpre-
tation von Beobachtungsdaten der Radiogalaxie M 87 im TeV-~-Energiebereich beschrie-
ben. Die Beobachtungen wurden mit den abbildenden Cherenkov-Teleskopen des H-E-S-S--
Experiments in Namibia in den Jahren 2003 bis 2005 durchgefihrt. Mit den Teleskopen
wird hochenergetische ~-Strahlung im Energiebereich von 100 GeV bis zu einigen 10 TeV
gemessen.

Die TeV-v-Quelle HESS J1303-631 wurde im Gesichtsfeld des urspringlich beobachteten
Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883, das ebenfalls erstmalig nachgewiesen werden
konnte, nahe der galaktischen Ebene mit einer statistischen Signifikanz von mehr als 30 o
entdeckt. HESS J1303-631 weist eine intrinsische Ausdehnung des Emissionsgebietes von
ol303 = (0.19 £ 0.01)° auf. Das Energiespektrum l&sst sich durch ein Potenzgesetz mit
exponentiellem Abbruch dN/dE = I, - (E/1TeV) " - exp(—FE/Eqy) mit einem Photon-
Index von I" = 2.0 + 0.1 und einer Abbruchenergie von E; = (10 & 4) TeV beschreiben.
Der integrale Photonenfluss oberhalb von 380 GeV liegt bei (17 &+ 3)% des Flussniveaus
des Krebs-Nebels. Variationen der spektralen Parameter innerhalb des ausgedehnten Emis-
sionsgebietes von HESS J1303-631 sowie zeitliche Variationen des Photonenflusses wurden
nicht festgestellt. Ein Gegenstiick in anderen Energiebereichen (z.B. Radio- oder Réntgen-
bereich) an der entsprechenden Himmelsposition des TeV-y-Uberschusses konnte bislang
nicht gefunden werden. Damit ist HESS J1303-631 eine unidentifizierte TeV-y-Quelle, der
zum Zeitpunkt der Entdeckung (neben der vom HEGRA-Experiment entdeckten Quelle
TeV J2032+4130) zweiten Quelle dieser Art. Mdgliche Erzeugungsmechanismen der TeV-
~-Strahlung von HESS J1303-631 werden diskutiert.

Die Radiogalaxie M 87 konnte im Rahmen der vorliegenden Arbeit mit einer statistisch-
en Signifikanz von mehr als 100 als TeV-y-Quelle nachgewiesen werden. M 87 gehort
nicht zur Klasse der Blazare, den bislang einzigen, bestétigten extragalaktischen TeV-v-
Quellen und wurde erstmals vom HEGRA-Experiment mit einer statistischen Signifikanz
von 4.7 o gemessen. Mit den H-E-S-S--Beobachtungen gilt M 87 als erste etablierte, extra-
galaktische TeV-v-Quelle, die nicht zur Klasse der Blazare gehort. Deutliche Anzeichen fir
einen zeitlich variablen TeV-v-Fluss konnten gefunden werden. Das Energiespektrum von
M 87 im TeV-v-Bereich lasst sich durch ein Potenzgesetz dN/dE o (E/1TeV) ™! mit ei-
nem Photon-Index von I' = 2.5+0.3 im Jahr 2004 bzw. I = 2.340.1 im Jahr 2005 beschrei-
ben. Modelle, die zur Erklarung der TeV-~-Emission von M 87 in der Literatur verdffentlicht
sind, werden diskutiert, wovon einige aufgrund der Ergebnisse der H-E-S-S--Beobachtungen
als unwahrscheinlich bewertet werden kénnen.



Abstract

The discovery and investigation of the unidentified TeV ~-ray source HESS J1303-631 as
well as the analysis and discussion of observations of the giant radio galaxy M 87 in the
GeV/TeV ~-ray regime are presented in this work. The observations were performed during
the years 2003 to 2005 with the imaging atmospheric Cherenkov telescopes of the H-E-S-S-
experiment in Namibia which is designed for the measurement of very high energy ~-rays
in the range between 100 GeV and several 10 TeV.

The TeV ~-ray source HESS J1303-631 was discovered serendipitously close to the galactic
plane with a statistical significance of more than 30 ¢ in the field of view of the initial-
ly observed binary system PSR B1259-63/SS 2883 (which was also detected). An intrin-
sic extension of the emission region of HESS J1303-631 of 43 = (0.19 + 0.01)° was
found. The energy spectrum can be described by a power-law with an exponential cutoff
dN/dE = Iy - (E/1TeV)™" - exp(—E/Eq,) with a photon index of I' = 2.0 + 0.1 and a
cutoff energy of Eg = (10 & 4) TeV. The integral photon flux above an energy of 380 GeV
was calculated to be (174 3)% of the flux of the Crab nebula. Neither variations of the spec-
tral slope within the extended emission region of HESS J1303-631 nor temporal variations
of the integral photon flux could be found in the data. A counterpart of HESS J1303-631
at other wavelengths (i.e. radio or X-rays) could not be identified at the corresponding sky
position of the TeV ~-ray excess. Thus, HESS J1303-631 is (at the time of its discovery) the
second unidentified TeV ~-ray source, following TeV J2032+4130 discovered in the Cyg-
nus region by HEGRA. Possible TeV ~-ray production scenarious for HESS J1303-631 are
discussed.

In the scope of this work an excess of TeV-v-rays could be measured from the giant ra-
dio galaxy M 87 with a statistical significance of 10 0. M 87 does not belong to the class
of blazars, the up to now only established class of extragalactic TeV-v-ray sources. The
first measurement of TeV ~-radiation from M 87 was reported by the HEGRA collabora-
tion with a statistical significance of 4.7 o. Together with the H-E-S-S- results M 87 is the
first established extragalctic TeV-~v-ray source not belonging to the class of blazars. Clear
indications for temporal variations of the integral photon flux could be found in the da-
ta. The energy spectrum in the GeV/TeV regime of M 87 can be described by a power-
law dN/dE  (F/1TeV)~" with a photon index of I' = 2.5 + 0.3 in the year 2004 and
[' = 2.3+0.1 in the year 2005, respectively. The experimental results of M 87 are compared
to model predictions published in the literature — with some of the models being evaluated
as unlikely based on the recent H-E-S-S- results decribed in this work.
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Haufig verwendete Symbole und Abklrzungen

Abklrzungen
Symbol  Erkl&rung
PMT Photomultiplier

SNR Supernova-Uberrest (Supernova Remnant)
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Symbol Erkléarung
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e Elementarladung, e = 1.602177- 107 C
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Entfernungs- und WinkelmafRie

Symbol Erkl&rung
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Energie-Einheiten

Symbol Erkl&rung
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keV 1keV = 10%eV

MeV 1 MeV = 10eV

GeV 1GeV = 10%eV

TeV 1TeV = 102 eV
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lerg = 6.24151-10% eV =1.0-107"J



Kapitel 1

Einleitung

Im Jahre 1912 wurde von Victor Hess mit Hilfe von Ballonexperimenten die so genann-
te Hohenstrahlung entdeckt [Hess 1912]. In darauffolgenden Untersuchungen wurde deren
Ursprung in der so genannten geladenen kosmischen Strahlung extraterrestrischer Herkunft
gefunden, die sich aus etwa 2% Elektronen und 98% Atomkernen zusammensetzt. Die ge-
naue Zusammensetzung hangt von der Energie der Teilchen ab. Aufgrund der Ablenkungs-
effekte in den galaktischen Magnetfeldern féllt die kosmische Strahlung aus dem Univer-
sum kommend isotrop auf die Erde ein. Wie man heute weil3, erreichen auch hochenerge-
tische Neutrinos und ~y-Photonen kosmischen Ursprungs unsere Erde. Diese werden jedoch
nicht zur klassischen bzw. geladenen kosmischen Strahlung gerechnet, auch wenn die Er-
zeugungsmechanismen und Entstehungsorte dieser verschiedenen Teilchenarten durchaus
miteinander verknipft sein kdnnen.

Als Beschleuniger der geladenen kosmischen Strahlung werden u.a. Supernova-Uberreste,
akkretierende Rontgen-Doppelstern-Systeme, Pulsare, offene Stern-Assoziationen oder hoch-
energetische Plasma-Jets von aktiven Galaxien-Kernen (AGN) diskutiert. In den meisten
Beschleunigungs-Szenarien entstehen durch hadronische oder leptonische Wechselwirkun-
gen der beschleunigten Teilchen mit umgebenden Materie-Ansammlungen oder Strahlungs-
feldern auch hochenergetische ~-Photonen, deren Nachweis somit als Indikator fir einen
Beschleuniger der geladenen kosmischen Strahlung gewertet werden kann. Die -Photonen
werden im Gegensatz zu geladenen Teilchen nicht in galaktischen Magnetfeldern von ihrer
Flugbahn abgelenkt und erlauben somit einen direkten Riickschluss auf ihren Entstehungs-
ort. Die endgultige Klarung des Ursprungs und der Beschleunigungsmechanismen der gela-
denen kosmischen Strahlung stehen auch fast 100 Jahre nach ihrer Entdeckung noch aus.

Das relativ junge Forschungsgebiet der Astroteilchenphysik beschéftigt sich u.a. mit der
Vermessung und dem Ursprung der kosmischen Strahlung und den Untersuchungen von
hochenergetischen, nicht-thermischen Prozessen im Allgemeinen. Neben der in Kapitel 2
dargestellten, direkten Untersuchung der geladenen kosmischen Strahlung und der Physik
der hochenergetischen, kosmischen Neutrinos stellt auch die v-Astrophysik, zu der auch das
H-E-S-S--Experiment gehort, ein Teilgebiet der Astroteilchenphysik dar. Die v-Photonen

1



KAPITEL 1. EINLEITUNG

des Rontgenbereichs (beginnend bei etwa 0.1keV) bis hin zum so genannten Gamma-
Bereich von einigen GeV konnen mit Satelliten-Experimenten nachgewiesen werden. Bei
hoheren Energien werden die Photonenfllisse so gering, dass die erforderlichen, groReren
Nachweisflachen in Satelliten-Experimenten nicht mehr realisierbar sind. Hier beginnt ab
einigen 10 GeV der Energiebereich der bodengebundenen ~-Astrophysik, in der die Sekun-
darprodukte eines Luftschauers, der von einem hochenergetischen v-Photon in der Atmo-
sphdre ausgelost wird, gemessen werden. Als besonders erfolgreich hat sich hierbei die ab-
bildende Cherenkov-Astronomie erwiesen, bei der das bei der Ausbildung von Luftschauern
ebenfalls entstehende Cherenkov-Licht mit Teleskopen abgebildet wird. Der Vorteil der bo-
dengebundenen Cherenkov-Astronomie liegt in den im Vergleich zu Satellitenexperimenten
groRen, effektiven Detektorflachen im Bereich von 10 — 105 m2.

Die H-E-S-S--Kollaboration (High Energy Stereoscopic System), deren Name an den Ent-
decker der kosmischen Strahlung Viktor Hess erinnert, betreibt seit Mitte 2002 in Namibia
ein System aus vier abbildenden Cherenkov-Teleskopen, die in einem stereoskopischen Be-
obachtungsmodus zusammenarbeiten. Die Teleskope sind ausgelegt fir die Messung hoch-
energetischer v-Photonen in einem Energiebereich zwischen 100 GeV bis hin zu einigen
10 TeV — mit einer Energieaufldsung von typischerweise AE/E ~ 15%. Die Richtungsauf-
I6sung pro Ereignis liegt im Bereich von 0.1°, bei einem Gesichtsfeld von etwa 5°. Bereits
mit Ergebnissen aus den Jahren 2003 und 2004 konnte die H-E-S-S--Kollaboration einen
groRen Beitrag zum Forschungsgebiet der y-Astrophysik leisten [Aharonian et al. 2004c,
Aharonian et al. 2005d, Aharonian et al. 2005f, Aharonian et al. 2005g]. Die Messtechnik
und die Funktionsweise der H-E-S-S--Teleskope werden in Kapitel 3 beschrieben, wohin-
gegen sich Kapitel 4 mit den Analysemethoden der aufgezeichneten Daten beschéftigt —
gefolgt von MonteCarlo-Studien in Kapitel 5.

Im Februar 2004 wurde mit dem Doppelsternsystem PSR B1259-63/SS 2883 die erste va-
riable TeV-y-Quelle unserer Galaxie entdeckt [Beilicke et al. 20044, Beilicke 2004d]. Die-
se Messung fuhrte kurze Zeit spéter zur Entdeckung einer weiteren, ausgedehnten TeV-y-
Quelle HESS J1303-631 im selben Datensatz [Beilicke et al. 2004e, Beilicke et al. 2005a],
die nahe der galaktischen Ebene liegt. Diese Entdeckung entspricht dem bis dahin ersten
Nachweis von zwei TeV-v-Quellen in einem Gesichtsfeld. Ein Gegenstlick in anderen Wel-
lenlangenbereichen konnte bislang nicht gefunden werden, so dass es sich bei HESS J1303-
631 um eine so genannte unidentifizierte TeV-v-Quelle handelt — der nach der Entdeckung
von TeV J2032+4130 durch HEGRA [Aharonian et al. 2002b] zu diesem Zeitpunkt zweiten
Quelle dieser Art. Die Untersuchungen zu HESS J1303-631 werden detailliert in Kapitel 6
behandelt.

Die bislang einzigen, gesicherten TeV-y-Quellen extragalaktischen Ursprungs sind die so
genannten Blazare, die zur Klasse der AGN gehoren, den leuchtstarken Kernen von Galaxi-
en. Ein Blazar zeichnet sich dadurch aus, dass der relativistische Plasma-Jet, der in vielen
AGN gefunden wird, direkt in Richtung des Beobachters ausgerichtet ist. Durch den Effekt
des so genannten Doppler-Boostings kommt es hierbei u.a. zu einer starken Vorwértskonzen-
tration der emittierten Strahlung, was zu einer deutlich grél3eren Nachweiswahrscheinlich-
keit fir kleine Beobachtungswinkel relativ zur Jet-Achse fuhrt. Im Zentrum der sehr mas-

2



KAPITEL 1. EINLEITUNG

sereichen Radiogalaxie M 87 befindet sich ebenfalls ein AGN. M 87 wird aber wegen des
grolRen Winkels der Jet-Achse zum Beobachter von mehr als 20° nicht zur Klasse der Blaza-
re gezahlt. Trotzdem gibt es Modelle, die die Emission von hochenergetischer ~-Strahlung
von M 87 voraussagen. M 87 wurde erstmals von den Cherenkov-Teleskopen des HEGRA-
Experiments im TeV-v-Bereich nachgewiesen [Aharonian et al. 2003]. Im Rahmen der vor-
liegenden Arbeit konnte M 87 durch Messungen mit dem H-E-S-S--Experiment als Quelle
hochenergetischer ~-Strahlung bestétigt werden und damit neben den Blazaren ein neuer
Typ einer extragalaktischen TeV-v-Quelle etabliert werden. Gleichzeitig wurden deutliche
Anzeichen eines variablen TeV-vy-Flusses von M 87 festgestellt, wodurch die Anzahl der
mdoglichen, in der Literatur verdffentlichten Modelle zur Erklarung der TeV-v-Emission
von M 87 eingeschrankt werden kann. Die Ergebnisse der Beobachtungen von M 87 mit
H-E-S-S- und deren Diskussion werden in Kapitel 7 behandelt.

Die Arbeit endet mit einer Zusammenfassung und einem Ausblick in Kapitel 8.






Kapitel 2

Astroteilchenphysik

Das relativ junge Forschungsgebiet der Astroteilchenphysik geht auf die Entdeckung der
so genannten Hohenstrahlung, einer ionisierenden Strahlung in den oberen Atmosphéren-
schichten im Jahre 1912 durch Victor Hess zurlick [Hess 1912]. Wie man heute weiR, ent-
steht diese Hohenstrahlung in Sekundarreaktionen der geladenen kosmischen Strahlung mit
den Bestandteilen der Luft, was die Entwicklung eines ausgedehnten Luftschauers zur Folge
hat. Die kosmische Strahlung besteht ihrerseits aus verschiedenen geladenen Teilchen mit
Energien zwischen 10° — 10?° eV und fallt aus dem Universum kommend isotrop auf die
Erde ein. Eine der Hauptzielsetzungen der Astroteilchenphysik ist auch heute noch die Er-
forschung des groRtenteils ungeklarten Ursprungs und der Beschleunigungsmechanismen
der kosmischen Strahlung. Nachfolgende, aus Sekundarreaktionen der kosmischen Strah-
lung resultierende Entdeckungen, wie beispielsweise die des Positrons [Anderson 1932],
des Neutrons [Chadwick 1932] und des Mions [Neddermeyer & Anderson 1937], sowie
die Messung erster Anzeichen der Existenz eines Neutrinos [Cowan et al. 1956], verdeut-
lichen die historische Relevanz dieses Forschungsgebietes fiir die Teilchenphysik, die auch
in jungster Zeit beispielsweise durch die Messung direkter Anzeichen von Oszillationen
solarer Neutrinos [Ahmad et al. 2002] aktuell ist.

Die Astroteilchenphysik umfasst neben der Vermessung und Interpretation der geladenen
kosmischen Strahlung auch die Neutrino-Astrophysik und die v-Astrophysik, die sich erst
in jingerer Vergangenheit als weitere Disziplinen herausgebildet haben. Nach einer kurz-
en Einfuhrung einiger fur die Astroteilchenphysik wichtigen Teilaspekte der Teilchenphy-
sik in Kapitel 2.1 werden die drei Teilgebiete der Astroteilchenphysik vorgestellt. Kapi-
tel 2.2 behandelt die geladene kosmische Strahlung und Kapitel 2.3 gibt einen kurzen Uber-
blick Uber das Gebiet der Neutrino-Astrophysik. Das fir die vorliegende Arbeit entschei-
dende Teilgebiet — die ~-Astrophysik — wird in Kapitel 2.4 vorgestellt. Der Beschreibung
der ~-Astrophysik mit abbildenden Cherenkov-Teleskopen, zu denen auch das H-E-S-S--
Experiment gehort, ist ein eigenes Kapitel (Kapitel 3) gewidmet.
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2.1. TEILCHENPHYS. TEILASPEKTE KAPITEL 2. ASTROTEILCHENPHYSIK

2.1 Teilchenphysikalische Teilaspekte der Astroteilchen-
und Luftschauerphysik

Die Entwicklung der Teilchenphysik wurde in den vergangenen hundert Jahren durch Ent-
deckungen von Teilchen oder Phanomenen kosmischen Ursprungs immer wieder befliigelt.
Umgekehrt spielt die Teilchenphysik bei den Beschleunigungs- und Erzeugungsmechanis-
men in der Astroteilchenphysik, sowie bei den entsprechenden Nachweismethoden, eine
entscheidende Rolle. Im Folgenden sollen daher kurz die wichtigsten Prozesse angespro-
chen werden, die nach den géngigen Modellen bei den TeV-y-Produktionsmechanismen,
sowie bei der Messtechnik der bodengebundenen ~-Astrophysik mittels der abbildenden
Cherenkov-Astronomie der H-E-S-S--Teleskope von Bedeutung sind.

2.1.1 Elektromagnetische Wechselwirkung

Die elektromagnetische Wechselwirkung spielt u.a. bei den Erzeugungsmechanismen hoch-
energetischer ~-Strahlung im Universum — insbesondere bei der Synchrotronstrahlung und
der inversen Compton-Streuung — sowie bei der Wechselwirkung zwischen Photonen und
Protonen eine Rolle. Fiir die in den Kapiteln 3.1.1 und 3.1.2 behandelte Luftschauerent-
wicklung sind in diesem Zusammenhang die Paarbildung, die Bremsstrahlung und die in
der Cherenkov-Astronomie genutzte Emission von Cherenkov-Licht von Bedeutung.

lonisation

Die lonisation ist fur Elektronen im Energiebereich von E, < 550/Z MeV einer der Haupt-
mechanismen des Energieverlustes geladener Teilchen in einem Medium, Z ist die Ladungs-
zahl des Targetmaterials. Der Energieverlust —dFE/dx eines Teilchens der Ladungszahl =z
und der Geschwindigkeit 5 = v/c (y = 1/4/1 — (%) wird beschrieben durch die Bethe-
Bloch-Formel:

_aE
dx

Z 1|1 2m.c? 32T, )
= KZQZE |:§ In ( ]_27 max) — 52 — §:| (21)

lon.

Hierbei ist K = 0.307 MeV/(g/cm?), m.c* = 511 keV die Ruheenergie des Elektrons, A
die Massenzahl des Targetmaterials, I die mittlere lonisationsenergie des Teilchens und §
eine Dichtekorrektur. ES ist T = #f;w mit m, der Ruhemasse, sowie p und E
0 e €

dem Impuls und der Gesamtenergie des einfallenden Teilchens.

Bremsstrahlung

Bei der Bremsstrahlung, die ab Elektronenenergien von E, > 550/Z MeV gegenuber der
lonisation den Energieverlust dominiert, wird ein geladenes Teilchen der Ruhemasse m, und
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KAPITEL 2. ASTROTEILCHENPHYSIK 2.1. TEILCHENPHYS. TEILASPEKTE

der Energie £ im Coulombfeld eines Atomkerns unter Emission von v-Quanten abgebremst.
Der Energieverlust ist gegeben durch:

dE 22 7?p 183
- — =40°Ny~—"LIn|(=—— | E 2.2

Hierbei ist o die Sommerfeld’sche Feinstrukturkonstante, N4 die Avogadro-Zahl und p die
Dichte des durchdrungenen Materials. Die sonstigen GroRRen entsprechen denen in Glei-
chung (2.1). Man definiert die materialabh&ngige Strahlungsldange X, in Einheiten von
g/cm?, die dem zuriickgelegten Abstand eines geladenen Teilchens entspricht, nach dem
die Energie durch Bremsstrahlungsverluste um den Faktor e abgenommen hat. Der Ener-
gieverlust der Bremsstrahlung ist besonders fur Teilchen mit geringer Masse, also beispiels-
weise Elektronen, sehr effektiv. Im Medium Luft ist X, . ~ 37 g/cm?, die Atmosphére hat
dementsprechend eine Dicke von etwa 27 Strahlungslangen.

Paarbildung

Bei der Paarbildung erzeugt ein Photon mit entsprechender Energie zusammen mit einem
virtuellen Photon, beispielsweise aus dem Coulomb-Feld eines Kerns, oder einem realen
Photon eines externen Strahlungsfeldes, ein Elektron-Positron-Paar: v +~v — e + e™.
Die Paarbildung ist somit der Spiegelprozess der Bremsstrahlung. Die mittlere freie Weg-
lange X, eines y-Photons in der Luft ist mit der Strahlungslange X, . der Bremsstrahlung
verknipft:

9
Xy = = Xoe (2.3)

Die Paarbildung spielt bei der Wechselwirkung hochenergetischer ~-Photonen der Ener-
gie £, mit dem Strahlungsfeld des extragalaktischen Hintergrundlichtes (mittlere Photo-
nenenergie ¢) eine entscheidende Rolle. Es sei # der Reaktionswinkel beider Photonen,
so errechnet sich die Schwelle zur Paarbildung zu E, s = 5(12_7”;‘;9) Fir einen fronta-
len Stol} (¢ = 180°) ergibt sich die Schwelle mit einer typischen Energie eines Photons
der 2.7 K-Hintergrundstrahlung [Barreiro 2000] von € ~ 250 ueV zu E.,n ~ 107eV,
so dass ab dieser Energie Absorptionseffekte hochenergetischer v-Photonen an der 2.7 K-
Hintergrundstrahlung eine Rolle zu spielen beginnen. Die Reaktionen hochenergetischer
~-Photonen mit den Hintergrundfeldern bei niedrigeren Wellenldngen im optischen und In-
frarotbereich [Hauser & Dwek 2001] fuhren dagegen schon bei Energien im TeV-Bereich
(~ 10'2eV) zu entsprechenden Absorptionseffekten.

Synchrotronstrahlung

Bei der Synchrotronstrahlung wird ein Elektron in einem Magnetfeld B durch die Lorentz-
kraft auf eine helikale Bahn gezwungen, wobei es zur Abstrahlung von elektromagnetischer,
polarisierter Strahlung kommt. Die abgestrahlte Leistung ist gegeben durch:

7
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2 ¢ 212 2
P= §m2c37 BB (2.4)

Hierbei ist 3, die senkrechte Komponente der relativistischen Geschwindigkeit ﬁzum Mag-
netfeld B. Bei gegebener spektraler Energieverteilung der Elektronenpopulation Idsst sich
die entsprechende Form des elektromagnetischen Synchrotronspektrums berechnen.

Compton-Streuung

Bei der Compton-Streuung wechselwirkt ein Photon mit der Frequenz v mit einem Elektron.
Es sei ¢ der Streuwinkel der Wechselwirkung, m, die Elektronenmasse und ¢ = W{ch. Der
differentielle Wirkunsquerschnitt do/d$2 pro Raumwinkelelement d{2 wird in der Quan-
tenelektrodynamik abgeleitet und im Ruhesystem des Elektrons durch die Klein-Nishina-

Formel beschrieben:

do 12 (e € 9 €
o les (24 gin%9 it e, = 2.5
dQ  2¢? (e T €s S ) mit 1+ €(1 — cos) (25)
Fur den totalen Wirkungsquerschnitt ergeben sich die folgenden Grenzfélle:
_ 440 do\ [ or(1—2e.) ¢ < 1 Thomson-Regime (2.6)
7= d2) | 2ore'(14+2In2¢) e>1 Klein-Nishina-Regime '

Hierbei ist or = %72 der Thomson-Wirkungsquerschnittund r, = e?/(m.c?) der klassische
Elektronenradius. Die GroRen fir im Laborsystem bewegte Elektronen erhalt man durch
entsprechende Lorentztransformation. Wenn das einlaufende Elektron eine hohere Energie
als das Photon hat, kommt es zum Energieubertrag auf das Photon und man spricht von
inverser Compton-Streuung.

Zerfall neutraler Pionen

Neutrale Pionen werden in inelastischen StéRen der starken Wechselwirkung erzeugt. Sie
sind die leichtesten Mesonen und kdnnen daher nicht tber die starke Wechselwirkung in an-
dere Mesonen zerfallen. Neutrale Pionen zerfallen nach ihrer sehr kurzen Lebensdauer von
8.4-10717s im dominanten Zerfallskanal von 98.8% in zwei Photonen: 7% — ~ +~. Im Ru-
hesystem des Pions erhalten beide Photonen das Energiedquivalent der halben Pionenmasse
von m,o = 135 MeV.
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Wechselwirkung zwischen Photonen und Protonen

Bei der so genannten Photo-Pion-Produktion werden bei ausreichender Schwerpunktsener-
gie in einer Reaktion zwischen Photon und Proton ein oder mehrere Pionen erzeugt. Die-
se Reaktion spielt zum einen bei der Absorption sehr hochenergetischer Protonen (E, >
6 - 10* eV) am kosmischen Mikrowellenhintergrund (2.7 K) eine Rolle (vergleiche Ab-
schnitt 2.2), wie auch umgekehrt bei der Absorption hochenergetischer v-Photonen in einer
entsprechenden Materieansammlung.

Emission von Cherenkov-Licht

Bewegt sich ein geladenes Teilchen mit einer Geschwindigkeit 3 = v/c durch ein Medium
mit dem von der Dichte o und der Frequenz v abh&ngenden Brechungsindex n = n(p,v)
und der entsprechenden Lichtgeschwindigkeit ¢/ = ¢/n des Mediums, so kommt es im
Falle v > ¢ zur Abstrahlung von Cherenkov-Licht der Frequenz v in einem Kegel mit dem
Offnungswinkel 6, gemessen zur Flugrichtung des Teilchens. Der Winkel 6, variiert mit
dem Brechungsindex n (o, v) der Atmosphdre und somit mit der Hohe i der Entstehung der
Cherenkovphotonen:

1 .
cosO.(h,v) = fir Frequenzen mit (¢ > (2.7)
n

1
n(Q(h)vy) 5 (Q(h)7y>
Fur relativistische Teilchen (G ~ 1) in Luft liegt der Cherenkov-Winkel in 8 km tber Mee-
resniveau im Bereich von 6. =~ 1°. Wegen der relativistischen Energie-Impuls-Beziehung
E? = m3c* + p*c? emittieren vor allem Teilchen mit geringer Ruhemasse Cherenkov-Licht,
wie beispielsweise Elektronen oder Positronen. Die Mindestenergie Fi, eines Teilchens
zur Cherenkov-Emission ist gegeben durch:

Enin = — (2.8)

2.1.2 Schwache Wechselwirkung

Die schwache Wechselwirkung spielt in der Astroteilchenphysik hauptsachlich bei Zer-
fallsprozessen von Leptonen und Mesonen eine Rolle. Es soll an dieser Stelle nur der Miio-
nenzerfall und der Zerfall geladener Pionen beschrieben werden, die u.a. bei der in Kapi-
tel 3.1.2 beschriebenen Luftschauerentwicklung eine Rolle spielen. Auf die Bedeutung der
schwachen Wechselwirkung in Bezug auf die Neutrino-Physik (vergleiche Kapitel 2.3) soll
an dieser Stelle nicht genauer eingegangen werden.

Zerfall geladener Pionen: Geladene Pionen haben eine Masse von m.+ = 139.6 MeV und
zerfallen nach etwa 2.6 - 10~%s Uber die schwache Wechselwirkung zu 99.99% in =+ —
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2.2. KOSMISCHE STRAHLUNG KAPITEL 2. ASTROTEILCHENPHYSIK

pt 4+ v, bzw. 7= — p~ + v,. Aus Griinden der Helizitétserhaltung sind elektronische
Zerfalle der Art 7= — et + 1, stark unterdriickt.

Muonenzerfall: Die Muonen, die eine Masse von m,, = 106 MeV besitzen, zerfallen nach
einer Lebensdauer von 2.2 - 10~%s mit einer Wahrscheinlichkeit von nahezu 100% in u~= —
e~ + v, + v, bzw. u* — et + v, + v,. Da das Elektron und das Positron die leichtesten
geladenen Elementarteilchen darstellen, kdnnen sie wegen der in allen Wechselwirkungen
geltenden Ladungserhaltung nicht weiter zerfallen.

2.2 Die geladene kosmische Strahlung

Die isotrop aus dem Universum kommende, geladene kosmische Strahlung erzeugt beim
Auftreffen auf die Erdatmosphére in Teilchenreaktionen eine Vielzahl sekundérer Teilchen
(vergleiche Kapitel 3.1.2), so dass ihrer Erforschung sowohl direkte (satelliten- oder ballon-
gestiitzte) als auch indirekte (bodengebundene) Messmethoden zur Verfligung stehen. Die
bodengebundene Messtechnik beginnt ab Energien im Bereich von > 10 TeV eine Rolle
zu spielen, bei denen die realisierbaren Detektorflachen von Satelliten wegen des mit der
Energie abnehmenden Flusses der kosmischen Strahlung bei Weitem nicht mehr ausrei-
chend sind. Ohne genauer auf die Messtechniken einzugehen, soll im Folgenden kurz der
aktuelle Kenntnis-Stand der Eigenschaften der geladenen kosmischen Strahlung dargelegt
werden, gefolgt von einer kurzen Diskussion maglicher Erzeugungsmechanismen mit ei-
nem Schwerpunkt der hierbei ebenfalls h&ufig entstehenden hochenergetischen v-Photonen,
durch die ein indirekter Nachweis der Beschleuniger der kosmischen Strahlung moglich ist.

2.2.1 Eigenschaften der geladenen kosmischen Strahlung

Die geladene kosmische Strahlung besteht zu 98% aus Nukleonen und zu 2% aus Elektronen
und Positronen, wobei die Positronen wiederum nur etwa 10% des Elektronen-Positronen-
Anteils ausmachen. Die genaue Zusammensetzung hangt vom betrachteten Energiebereich
ab [Antoni et al. 2005]. Elektronen, deren Reichweite bei hohen Energien durch Synchro-
tronstrahlungsverluste im galaktischen Magnetfeld stark beschrankt ist®, kénnen nur bis zu
Energien von etwa 2 TeV nachgewiesen werden [Aharonian 2004d]. Die energieabhangige
Zusammensetzung des hadronischen Anteils bis etwa 10 eV kann weiter aufgeteilt werden
in einen (integralen) Bestandteil von etwa 87% an Protonen, 12% an Heliumkernen und 1%
an schwereren Kernen. Die Haufigkeitsverteilung der Elemente entspricht mit einigen Aus-
nahmen derjenigen in Sternen, so dass ein direkter oder indirekter stellarer Ursprung der
Teilchen der kosmischen Strahlung in diesem Energiebereich wahrscheinlich ist. Fir Ener-
gien hoher als ~ 10'° eV ist die Zusammensetzung des nukleonischen Anteils nur noch sehr
ungenau oder gar nicht mehr bestimmt [Swordy et al. 2002].

IDie mittlere Reichweite eines Elektrons der Energie von 1 TeV betrégt in etwa 100 pc.
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Abbildung 2.1: Das Energiespektrum der geladenen kosmischen Strahlung. Die durchgezo-
gene Linie entspricht einem Potenzgesetz mit dem Spektralindex von o = 2.7 und die ein-
zelnen Punkte den Messungen verschiedener Experimente. Die Abbildungen entstammen aus
[Wiebel-Sooth & Biermann 1998]. Links: Die doppelt logarithmische Darstellung des differen-
tiellen Energiespektrums. Rechts: Der mit £27 multiplizierte differentielle Fluss. In dieser Dar-
stellung werden die Strukturen im Bereich des so genannten Knies und des Kndchels deutlicher.

Das Energiespektrum der geladenen kosmischen Strahlung ist in Abbildung 2.1 dargestellt.
Es kann ab einer Energie von etwa 10° eV durch ein Potenzgesetz dN/dE o E~* beschrie-
ben werden. Fir Energien £ < 4 - 10'° eV hat der Spektralindex einen Wert von o ~ 2.7
und knickt im Bereich des so genannten Knies bei einer Energie von E ~ 4 - 10% eV auf
a = 3.1 ab. Fur Energien £ > 3 - 10*® eV flacht das Spektrum erneut auf einen Wert von
a ~ 2.7 ab, man spricht vom Bereich des Kndchels. Eine mogliche Erklarung der Anderung
der spektralen Form im Bereich des Knies kdnnte durch den bei diesen Energien ausrei-
chend groRRen Gyroradius gegeben sein, woraus sich eine aus unserer Galaxie entweichende
Teilchenpopulation ableiten I&sst. Eine alternative Erklarung deutet die in gangigen Theori-
en zur Beschleunigung der kosmischen Strahlung in Supernova-Uberresten diskutierte (von
der Kernladungszahl abhangige) Maximalenergie von ~ 10 eV als Indiz fiir einen neuen
Beschleunigungsmechanismus oberhalb dieser Energie. Diese und weitere Modelle konnten
bislang aber noch nicht experimentell bestétigt werden [Réhring 2000, Swordy et al. 2002,
Antoni et al. 2005].

Die héchsten bislang gemessenen Teilchenenergien liegen im Bereich von 102°eV. We-
gen der sehr niedrigen Flusse ist die Ereignisstatistik in diesem Bereich jedoch bislang du-
Rerst gering. Reaktionen der hochenergetischen Protonen mit den niederenergetischen Pho-
tonen der kosmischen 2.7 K Hintergrundstrahlung [Barreiro 2000] p + v — p + 7% bzw.
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p+~ — n+nt fuhren ab Protonenenergien im Bereich von £, = % ~6-10Y%eV
zu einer erheblichen Absorption der Protonen und einer entsprechend erwarteten Signa-
tur im Energiespektrum der kosmischen Strahlung [Greisen et al. 1966]. Man spricht vom
Greisen-Zatsepin-Kuzmin-Cutoff (GZK-Cutoff). In Messungen des AGASA-Luftschauer-
Experiments zeigten sich im erwarteten Energiebereich aber keine Anzeichen dieses Cut-
offs. Die Signifikanz des von der GZK-Erwartung abweichenden Flusses ist jedoch wegen
der in diesem Energiebereich hohen systematischen Fehler im Bereich von 30% umstritten
[De Marco et al. 2003]. Eine endgultige Klarung werden erst die zukiinftigen Messungen,
beispielsweise des AUGER-Experiments [Etchegoyen 2004], bringen. Die mittlere Reich-
weite von Protonen mit Energien oberhalb des erwarteten GZK-Cutoffs liegt im Bereich von
10 Mpc, was der Entfernung der uns nahe liegenden Nachbargalaxien entspricht. Bei derar-
tig hohen Energien und entsprechend geringen Reichweiten spielt die Ablenkung der Teil-
chen durch intergalaktische Magnetfelder eine vernachlassigbare Rolle. Aus diesem Grund
mussten die hochenergetischen Teilchen direkt auf den Ort ihrer Beschleunigung zuriickwei-
sen und somit eine Assoziation mit bestimmten Objektklassen erméglichen. Dies ist jedoch
noch nicht gelungen, so dass auch die Herkunft und die Beschleunigungsmechanismen der
Teilchen mit hochsten Energien bislang ungeklért sind.

2.2.2 Mdgliche Beschleunigungsmechanismen und indirekter Nachweis

Der Ursprung der kosmischen Strahlung ist auch fast 100 Jahre nach ihrer Entdeckung
noch nicht endgultig geklart und bildet nach wie vor einen der Schwerpunkte der Astro-
teilchenphysik. Es existieren jedoch insbesondere fiir Energien unterhalb des Knies von
E =~ 10" eV, fur die man einen galaktischen Ursprung annimmt, diverse plausible Sze-
narien und verschiedene experimentelle Anzeichen hinsichtlich des Ursprungs. Da die ge-
ladenen Teilchen der kosmischen Strahlung im Gegensatz zu Neutronen?, Neutrinos und
~-Photonen in den intergalaktischen Magnetfeldern abgelenkt werden, ist bei der Messung
bis auf die Teilchen mit den hochsten Energien keine direktionale Zuordnung zu ihrem Ent-
stehungsort mehr moéglich. An den Beschleunigungsorten der kosmischen Strahlung wird
aber durch Sekundarreaktionen mit umgebender Materie oder Strahlungsfeldern ebenfalls
die Erzeugung hochenergetischer Neutrinos und ~-Photonen erwartet, die beim Durchque-
ren des Universums ihre Richtung beibehalten. Die Messung dieser sekundéren, ebenfalls
hochenergetischen Teilchen kann daher als indirektes Nachweiskriterium zum Auffinden der
Beschleunigungsorte der kosmischen Strahlung gewertet werden. Die Neutrinos, die am Ort
eines Beschleunigers der kosmischen Strahlung durch schwache Zerfélle von hadronisch er-
zeugten Sekundérteilchen entstehen, kdnnen auf der Erde &uf3erst schwierig nachgewiesen
werden, vergleiche Kapitel 2.3. Daher eignet sich insbesondere die in Kapitel 3 beschrie-
bene GeV/TeV-v-Astrophysik zum Auffinden der Beschleuniger der kosmischen Strahlung.
Typische Reaktionen, die zur Erzeugung von hochenergetischen ~-Photonen flhren, sind

2Neutronen kénnen wegen ihrer Lebensdauer im Ruhesystem von nur 887's bei Energien unterhalb von
E ~ 108 eV im Mittel keine groReren Distanzen als ~ 9 kpc zuriicklegen, was in etwa der Entfernung der
Erde vom galaktischen Zentrum entspricht.
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beispielsweise Produktion und Zerfall von neutralen Pionen 7 — ~ + ~ (vergleiche Ab-
schnitt 2.1), sowie Bremsstrahlung und inverse Compton-Streuung hochenergetischer Elek-
tronen e~ + v — e~ + . Je nach der Art der fur die Erzeugung hochenergetischer ~-
Photonen verantwortlichen Teilchen unterscheidet man zwischen leptonischen und hadro-
nischen Beschleunigern. Da die Elektronen nur einen geringen Anteil an der geladenen
kosmischen Strahlung ausmachen, stellt die Entdeckung eines leptonischen Beschleunigers
alleine jedoch noch keine Kléarung des Ursprungs der geladenen kosmischen Strahlung dar.
Der Schlussel hierfir liegt im Auffinden eines hadronischen Beschleunigers, beispielsweise
durch den Nachweis von hochenergetischen v-Photonen aus dem Zerfall neutraler Pionen.

Galaktische Quellen

Die lokale Energiedichte der geladenen kosmischen Strahlung betragt o, ~ 1eV/cm?
[Aharonian 2004d]. Da die geladenen Teilchen die MilchstralRe — abhangig von ihrer Ener-
gie — nach etwa 7 ~ 6 - 10° Jahren verlassen, muss die entsprechende Gesamtenergie durch
geeignete galaktische Quellen nachgeflihrt werden, um die Konstanz der Energiedichte zu
gewdhrleisten. Die Leistung ergibt sich zu L ~ 5-10% erg/s. Eine potentielle Quellpopulati-
on, die derartige Energien freisetzen kann, sind Supernova-Explosionen. Es wird in unserer
Galaxie im Schnitt alle 30 Jahre eine Supernova-Explosion erwartet, bei der jeweils etwa
Fq ~ 10°! erg an Gesamtenergie freigesetzt werden. Die entsprechende Leistung ergibt
sich somit zu Ls,, ~ 10*2 erg/s. Fir die Beschleunigung hochenergetischer Teilchen wiirde
also schon eine Effizienz von etwa 5 % ausreichen, um die beobachtete Energiedichte der
geladenen kosmischen Strahlung zu erkléren. Es gibt jedoch auch andere Klassen von Ob-
jekten, die zur Beschleunigung der kosmischen Strahlung beitragen kdnnen. Im Folgenden
werden die am haufigsten diskutierten Szenarien im Hinblick auf die Uberprifung durch die
Messung hochenergetischer v-Photonen kurz angesprochen.

Supernova-Uberreste: Das gangigste Modell zur Erzeugung hochenergetischer Teilchen in
Supernova-Uberresten (SNR, Super Nova Remnant) ist die Beschleunigung an Schockfron-
ten. Diese entstehen, wenn sich Materie mit Uberschallgeschwindigkeit ¢ ins interstellare
Medium ausbreitet. Durch eine Schockfront verdichten sich die Materie, die im Aggregatzu-
stand eines Plasmas vorliegt, und das an sie gebundene Magnetfeld. Hieran kdnnen geladene
Teilchen der Energie E streuen, was im Mittel zu einem Energiegewinn des Teilchens fihrt.
Man spricht von der Fermi-Beschleunigung 1. Ordnung, die eine Erweiterung des Modells
der stochastischen Beschleunigung — auch Fermi-Beschleunigung 2. Ordnung genannt — an
magnetischen Irregularitaten in galaktischen Molekilwolken ist [Fermi 1949]. Der mittlere
Energiegewinn beider Streuprozesse ist gegeben durch:

: . AFE 2
Fermi-Beschleunigung 2. Ordnung: — X (E) (2.9)
E c
: . AFE
Fermi-Beschleunigung 1. Ordnung: - <2) (2.10)
C
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Durch mehrmaliges Durchlaufen einer Schockfront wiederholt sich der Beschleunigungs-
prozess, wobei die Wahrscheinlichkeit des Verlassens der Schockregion mit steigender An-
zahl n an Beschleunigungszyklen wéchst. Dies fiihrt auf ein Energiespektrum der beschleu-
nigten Teilchen, das sich durch ein Potenzgesetz dN/dE oc E~* mit einem Spektralin-
dex im Bereich von o = 2 beschreiben l&sst. Die unter realistischen Bedingungen ma-
ximal erreichbaren Teilchenenergien liegen im Bereich von etwa 100 TeV. Der erstma-
lige, direkte Nachweis der Beschleunigung hochenergetischer Teilchen in der Schale ei-
nes SNR wurde durch die direkten Abbilder der Schalenstruktur im GeV/TeV-~-Bereich
der Supernova-Uberreste RX J1713.7-3946 sowie RX J0852.0-4622 (Vela Junior) durch das
H-E-S-S--Experiment erbracht [Aharonian et al. 2004c, Aharonian et al. 2005c], nachdem
zuvor schon mit HEGRA der Supernova-Uberrest Cas A im TeV-v-Bereich (nicht ortsauf-
gel6st) gemessen wurde [Aharonian et al. 2002a]. Die anhand der spektralen Energievertei-
lung untersuchte Frage nach leptonischer oder hadronischer Beschleunigung konnte aber
bislang noch nicht eindeutig geklart werden, so dass weitere Beobachtungen dieser und
ahnlicher Objekte erforderlich sind.

Pulsarwind-Nebel: Bei einem Pulsarwind-Nebel handelt es sich um einen Pulsar, also einen
rotierenden Neutronenstern, der einen aufgrund abnehmender Rotationsenergie gespeisten,
hochenergetischen Plasmawind emittiert [Amato 2003]. Dieser bildet beim Auftreffen auf
eine umgebende Materieansammlung eine Schockfront aus. Die Materie entstammt hierbei
meist aus der vergangenen Supernova-Explosion — in diesem Fall spricht man von einem
Plerion — oder beispielsweise aus einer benachbarten Molekulwolke. Die Teilchen des Pul-
sarwindes werden in der Schockfront auf noch hohere Energien bis zu 10 eV beschleunigt.
Ihre Richtungsverteilung nach diesem Beschleunigungsprozess ist hierbei annahernd iso-
trop. Nach gangigen Modellen erzeugen die so beschleunigten Elektronen und Positronen
im umgebenden Magnetfeld des Plerions ein Synchrotron-Strahlungsfeld, dessen Photonen
wiederum durch den inversen Compton-Effekt derselben Elektronen/Positronen auf Energi-
en bis zu 100 TeV gestreut werden. Der Krebs-Nebel in der Nordhemisphare ist ein Beispiel
eines Plerions und stellt wegen seines konstanten Flusses und seines gut vermessenen Ener-
giespektrums eine Standardkerze in der Hochenergie-~-Astrophysik dar. Da jedoch Lepto-
nen die priméren Teilchen dieses Beschleunigungsmechanismus sind, kann der dominante,
hadronische Anteil der geladenen kosmischen Strahlung durch die gangigen Modelle der
Pulsarwind-Nebel nicht erklart werden.

Isolierte Pulsare: Auch isolierte Pulsare stellen eine mogliche galaktische Quelle hochener-
getischer ~-Strahlung dar, da die Rotationsenergie eines Pulsars im Bereich von 10°3 erg
ebenfalls in verschiedenen Modellen zur Beschleunigung hochenergetischer Teilchen ge-
nutzt werden kann [Harding 2001]. In einer Abschatzung einer Lebensdauer von 101° Jahren
fuihrten alle 108 Pulsare unserer Galaxie bei einer energetischen Umwandlungseffizienz der
Rotationsenergie in die Beschleunigung hochenergetischer, geladener Teilchen von nur 1%
zu einer Energiedichte der kosmischen Strahlung von 1.1 eV /cm?, was mit dem gemessenen
Wert von o, =~ 1eV/cm? vergleichbar ist. Die zur Zeit diskutierten Modelle der hochener-
getischen ~-Strahlung von Pulsaren — Polar Cap und Outer Gap — sagen ein starkes Abfallen
des erwarteten Photonen-Spektrums bei Energien von einigen 10 bis 100 GeV voraus, was
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den Nachweis durch die bodengebundene ~-Astrophysik mit der jetzigen Generation der
Cherenkov-Teleskope mit Schwellen im Bereich zwischen 50 und 100 GeV &uRerst schwie-
rig macht.

Rontgendoppelstern-Systeme und Mikroquasare: Rontgendoppelstern-Systeme bestehen
in der Regel aus einem kompakten Objekt, beispielsweise einem Neutronenstern oder einem
schwarzen Loch, und einem Begleitstern, von dem Materie abgezogen wird. Die Materie
sammelt sich in einer Akkretionsscheibe um das kompakte Objekt, wobei u.a. Rontgen-
strahlung emittiert wird. Die bei der Akkretion freiwerdende Gravitationsenergie kann durch
entsprechende Mechanismen ebenfalls zur Beschleunigung hochenergetischer Teilchen ge-
nutzt werden. Mikroquasare, bei denen es sich um Rontgendoppelstern-Systeme handelt, die
einen senkrecht zur Akkretionsscheibe gerichteten Plasma-Jet hochenergetischer Teilchen
emittieren, sind ein Beispiel eines solchen Mechanismus. Der Mikroquasar LS 5039 wurde
als erstes Objekt seiner Klasse von der H-E-S-S--Kollaboration als Beschleuniger hochener-
getischer Teilchen identifiziert [Aharonian et al. 2005d]. Die genauen Beschleunigungsme-
chanismen sowie die Art der beschleunigten Teilchen sind jedoch noch nicht hinreichend
verstanden.

Sternenwinde und offene Sternhaufen: Energiereiche Sternenwinde, die auf eine um-
gebende Materieansammlung treffen, kdnnen durch Ausbildung von Schockfronten eben-
falls die Beschleunigung hochenergetischer Teilchen bewirken. Insbesondere junge, offene
Sternhaufen sind aussichtsreiche Kandidaten hierfir, da sich in ihnen vermehrt Sterne mit
energiereichen Sternenwinden sowie dichte Ansammlungen von Gas befinden. Systema-
tische Untersuchungen dieser Objektklasse lieferten aber bislang noch keine eindeutigen
Hinweise auf die in diesem Szenario ebenfalls erwartete Emission hochenergetischer ~-
Photonen [Tluczykont et al. 2001].

Extragalaktische Quellen

Die Beschleuniger der kosmischen Strahlung missen keineswegs ausschlieflich in unse-
rer Galaxie lokalisiert sein. In aktiven Galaxienkernen (AGN, Active Galactic Nuclei) ist
ein Grof3teil der gesamten Leuchtkraft auf ein relativ kompaktes Zentralgebiet der entspre-
chenden Galaxie konzentriert. Dies kann durch Akkretionsprozesse um ein im Zentrum be-
findliches, massereiches schwarzes Loch erklart werden. Haufig kommt es hierbei auch zur
Ausbildung eines relativistischen Plasma-Jets senkrecht zur Ebene der Akkretionsscheibe,
in dem geladene Teilchen durch Ausbildung von Schockfronten innerhalb des Jets oder
beim Auftreffen des Jets auf das intergalaktische Medium auf sehr hohe Energien beschleu-
nigt werden konnen. Zeigt der Jet in Richtung des Beobachters, so spricht man von einem
Blazar. In diesem Fall ist die Emission hochenergetischer v-Photonen im GeV/TeV-Bereich
nachgewiesen worden, die in sekundédren Reaktionen entstehen und wegen des relativisti-
schen Doppler-Boostings eine starke Vorwartskollimation und Intensitatserh6hung entlang
der Jet-Achse aufweisen.

Es gibt inzwischen eine ganze Reihe bekannter Blazare, die Emission von hochenergetischer
~-Strahlung im GeV/TeV-Energiebereich aufweisen und somit als Beschleuniger hochener-
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getischer, geladener Teilchen identifiziert werden konnten. Die Art der beschleunigten Teil-
chen ist aber auch hier noch nicht eindeutig geklart. Die Blazare zeigen in der Regel ei-
ne starke Variabilitdt im Rontgen- und ~-Bereich auf Zeitskalen von Stunden bis Tagen,
was auf ein sehr kompaktes Emissionsgebiet schlielen l&sst. Die am weitesten entfernten,
im GeV/TeV-Energiebereich emittierenden Objekte dieser Klasse sind die kirzlich nachge-
wiesenen Blazare H 2356-309 mit einer Rotverschiebung® von z = 0.165 und 1ES 1101-
232 mit einer Rotverschiebung von 2z = 0.186 [Aharonian et al. 2006a]. Blazare bei ho-
hen Entfernungen sind von besonderem Interesse, da hier die energieabh&ngige Absorption
~Yrev + YEHL — €T e~ zwischen einem hochenergetischen Quellphoton ~+\ und einem Pho-
ton des kosmischen Hintergrundlichtes [Hauser & Dwek 2001] vgq (optisch, Infrarot) eine
Signatur im gemessenen Energiespektrum hinterlasst [Mazin 2003]. Unter gewissen Grund-
annahmen Uber das intrinsische Emissionsspektrum eines Blazars konnen Rickschlisse auf
die spektrale Energieverteilung des Hintergrundlichtes gezogen werden, das sich aus der
Uber das Alter des Universums von Sternen emittierten, sowie von Staub absorbierten und
re-emittierten Strahlung zusammensetzt.

Auch aktive Galaxienkerne, die nicht zur Klasse der Blazare gehtren — wie beispielsweise
Radiogalaxien — sind mdgliche Kandidaten zur Beschleunigung der kosmischen Strahlung.
Die Radiogalaxie M 87 ist jedoch der bislang einzigste AGN, der nicht zur Klasse der Bla-
zare gehort und dennoch in einer Messung der HEGRA-Kollaboration deutliche Anzeichen
flr die Emission von TeV-~-Strahlung aufweist [Aharonian et al. 2003, G6tting et al. 2004,
Beilicke et al. 2004, Gotting 2006]. M 87 konnte im Rahmen dieser Arbeit mit Hilfe des
H-E-S-S--Experiments als Quelle hochenergetischer v-Strahlung etabliert werden, siehe Ka-
pitel 7.

2.3 Neutrino-Astrophysik

Der Nachweis von Neutrinos ist nur tiber die schwache Wechselwirkung mdglich und erfor-
dert wegen der sehr kleinen Wirkungsquerschnitte der entsprechenden Reaktionen generell
sehr grol3e Detektorvolumina. Mit Ausnahme solarer Neutrinos und denen der Supernova-
Explosion SN 1987A ist bislang noch kein eindeutiger Nachweis von Neutrinos extraterres-
trischen Ursprungs gelungen. Der aus dem Urknall resultierende Neutrino-Hintergrund mit
einer Temperatur von 7, ~ 1.9 K wird hierbei wegen der zu geringen Energien auch in
Zukunft kaum nachweisbar sein. Die Entstehung von Neutrinos in schwachen Zerféallen von
Hadronen (und Folgereaktionen) und die damit verbundene Méglichkeit zur Identifikation
von hadronischen Beschleunigern der kosmischen Strahlung ist eine der Hauptmotivationen
fur die Entwicklung der Neutrino-Astrophysik der Zukunft.

3Die Rotverschiebung z = (A — \)/\ einer gemessenen Wellenlange A ist ein in der Astronomie ge-
brauchliches MaR fur die kosmologische Entfernung eines Objekts. Die Rotverschiebung beschreibt die durch
die Expansion des Universums hervorgerufene Verschiebung der emittierten Wellenlangen \’.
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Atmospharische Neutrinos

Atmosphérische Neutrinos, die bei einem hadronischen Luftschauer (siehe Kapitel 3.1.2)
entstehen, bilden den Untergrund der meisten Neutrino-Detektoren. Das aus den Luftschau-
ern erwartete Verhaltnis von mionischen zu elektronischen Neutrinos von N, /N, =~ 2
konnte jedoch in Messungen nicht bestatigt werden. So berichtet die Kamiokande-Kollabo-
ration Uber die Messung eines geringeren Verhaltnisses, was als mogliches Anzeichen von
Neutrino-Oszillationen (beispielsweise v,, < ) gewertet wurde [Fukuda et al. 1998a]. Die
in folgenden Messungen gefundene Abhéngigkeit des v, /v.-Verhaltnisses von der Neutri-
noenergie und von der vom Zenitwinkel abhangigen, durch die Erde zurtickgelegten Weg-
lange bestarkte diese Vermutung [Ashie et al. 2005]. Die schon zuvor theoretisch diskutierte
Maoglichkeit der Neutrino-Oszillation, die sich auch in den Ergebnissen anderer Neutrino-
Experimente andeutete, setzt eine Masse der Neutrinos voraus, was der Interpretation dieser
und zukdinftiger Messungen eine wichtige Aussagekraft verleiht.

Solare Neutrinos

Bei den theoretisch gut verstandenen Fusionsprozessen im Inneren der Sonne entstehen aus-
schliellich elektronische Neutrinos v,, deren erwarteter Fluss auf der Erde abgeschatzt wer-
den kann zu ®(v.) ~ 7-10'° cm~2s~! [Bahcall 1964]. Mit dem ersten Zahl-Experiment zur
Messung des solaren Neutrino-Flusses in der Homestake Mine in South Dakota, das auf dem
Neutrino-Einfang von Chlor-Atomen basierte, konnten jedoch nur etwa die Hélfte der vor-
hergesagten Ereignisse nachgewiesen werden [Davis et al. 1968]. Im Gegensatz zu den fri-
heren Neutrino-Experimenten besitzt das Super-Kamiokande-Experiment in Japan die M6g-
lichkeit zur Richtungs-, Zeit- und einer groben Energie-Rekonstruktion. Erstmalig konnte
somit die eindeutige Herkunft der gemessenen Neutrinos von der Sonne nachgewiesen wer-
den. Auch in diesen Messungen wurde ein deutlich geringerer Fluss von Elektron-Neutrinos
als vorhergesagt ermittelt [Fukuda et al. 1998b], was ebenfalls als Hinweis auf Neutrino-
Oszillationen gewertet wurde. Diese Anzeichen wurden auch von weiteren Neutrino-Detek-
toren gefunden, wie beispielsweise dem GALLEX-Experiment im italienischen Gran-Sasso-
Untergrundlabor [Wanninger et al. 1999].

Den ersten direkten Hinweis auf Neutrino-Oszillationen lieferte das SNO-Experiment, das
im Jahre 1999 mit der Datennahme begann und in der Lage ist, die verschiedenen Neutrino-
Arten zu messen und zu unterscheiden. Es zeigte sich in den Daten, dass die Anzahl der
Elektron-Neutrinos — in Ubereinstimmung mit den anderen Experimenten — geringer als
erwartet ist, die Gesamtanzahl aller nachgewiesenen Neutrino-Arten aber durchaus der vor-
hergesagten Rate der Elektron-Neutrinos von der Sonne entspricht [Ahmad et al. 2002].

Neutrino-Astronomie

Abgesehen von den Neutrinos solaren Ursprungs gab es bislang nur eine Messung, aus der
ein Nachweis von Neutrinos mit extraterrestrischem Ursprung abgeleitet werden konnte. Es
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handelt sich hierbei um die Messung des Super-Kamiokande-Detektors von 20 Elektron-
Neutrinos v, die sowohl 6rtlich als auch zeitlich der Supernova-Explosion SN 1987A zu-
zuordnen sind [Hirata et al. 1987]. Aus den Daten liel? sich zudem eine obere Grenze der
Neutrinomasse von m,, < 10eV abschétzen.

Frihere Detektoren konnten Neutrinos mit Energien oberhalb einiger MeV nicht mehr nach-
weisen. Zwar steigt der Wirkungsquerschnitt der Reaktionen von Neutrinos mit Materie bei
hohen Energien an, aber die physikalisch erwarteten Flisse werden kleiner. Zudem nehmen
die Volumina der Energiedeposition der in Sekundarreaktionen entstehenden Teilchen zu,
mit denen die Neutrinos indirekt nachgewiesen werden. Um der Nachweismdoglichkeit ho-
herer Energien Rechnung zu tragen, bedarf es zur Durchfiihrung von Neutrino-Astronomie —
also der Messung einer statistisch signifikanten Anhdufung von gemessenen Neutrinos aus
einer bestimmten Himmelsrichtung — erneut groRerer Detektorvolumina. So befindet sich
beispielsweise der AMANDA-Neutrinodetektor im Eis der Antarktis [Ahrens et al. 2003].
Der Nachweis geschieht hier durch Reaktionen der Art v, +n — p~ +p, wobei die Mionen
ihrerseits Cherenkov-Licht erzeugen, welches mit im Eis eingelassenen Photomultiplier-
Strangen aufgezeichnet wird. GroRere Detektorvolumina im Bereich von bis zu 1 km? sind
beim im Aufbau befindlichen Ice-Cube-Detektor geplant [Ahrens et al. 2004]. Eine Alter-
native stellt das ANTARES-Experiments dar [Aguilar et al. 2005], welches im Mittelmeer
installiert wird.

2.4 ~-Astrophysik

Die Astronomie und die y-Astrophysik beschéftigen sich mit der Untersuchung des elektro-
magnetischen Spektrums verschiedener Objekte tiber einen zum Teil sehr groRen Wellenlén-
genbereich. Der durch die verschiedensten Beobachtungstechniken zugéngliche Ausschnitt
des elektromagnetischen Spektrums beinhaltet Radio-, Mikrowellen-, Infrarot-, optische,
UV-, sowie Rontgen-, -, hochenergetische und sehr hochenergetische v-Photonen. Obwohl
der griechische Buchstabe ~ allgemein das Photon bezeichnet, spricht man in der Astroteil-
chenphysik erst ab Energien von einigen MeV von der ~-Astrophysik und ab Energien von
etwa 100 GeV = 0.1 TeV von der sehr hochenergetischen ~- oder auch TeV-~-Astrophysik.
Die Erdatmosphére ist lediglich im Radio- und im optischen Bereich durchldssig, so dass in
den Ubrigen Wellenldngenbereichen auf satellitengestiitzte oder bodengebundene, indirekte
Methoden zur Messung zuriickgegriffen werden muss.

Der generelle Vorteil der v-Astronomie gegenuber der Messung der geladenen kosmischen
Strahlung ist, dass die Ankunftsrichtungen der gemessenen Photonen direkt zu ihren Entste-
hungsorten zurtickweisen. Hierdurch werden — abhé&ngig von der Auflésung und der Sen-
sitivitt des entsprechenden Detektors — das Erstellen von Lichtkurven, Energiespektren
und Quellmorphologien einzelner Objekte méglich. Ferner existieren Regionen mit diffuser
Emission elektromagnetischer Strahlung, wie beispielweise die zum Zeitpunkt der Rekom-
bination von Elektronen und Protonen nach dem Urknall vom Plasma abgekoppelte Hinter-
grundstrahlung mit einer Schwarzkdrper-Temperatur von 2.7 K [Penzias & Wilson 1965].
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Ein anderes Beispiel ist das extragalaktische Hintergrundlicht [Hauser & Dwek 2001], der
diffusen Emission von Sternenlicht sowie einer Komponente des iber den Zeitraum der Ent-
stehung des Universums bis heute vom intergalaktischen Staub absorbierten und im Infrarot-
Bereich re-emittierten Lichts.

GemaR des thermodynamischen Zustandes der Teilchenpopulationen in der Erzeugungsre-
gion unterscheidet man zwischen thermischer und nicht-thermischer elektromagnetischer
Strahlung. Beispiele fur thermische Emission sind Gaswolken oder die Oberflache von Ster-
nen, deren Emission sich durch ein Schwarzkdrper-Spektrum mit einer charakteristischen
Temperatur 7" beschreiben lasst. Nicht-thermische Erzeugungsmechanismen von Photonen
sind beispielsweise die Synchrotron-Strahlung hochenergetischer Elektronen in einem Mag-
netfeld oder die inverse Compton-Streuung. Eine strikte, energetische Grenze zur Unter-
scheidung zwischen thermischem und nicht-thermischem Universum ist nicht méglich, eine
Unterscheidung kann eher anhand der Form des Energiespektrums getroffen werden, wel-
ches bei nicht-thermischen Prozessen in der Regel einem Potenzgesetz folgt.

Der Grundstein der Rontgenastronomie, die mit heutigen Experimenten einen Energiebe-
reich zwischen 0.1 bis etwa 200 keV umfasst, wurde im Jahre 1962 mit der zufalligen Ent-
deckung der Réntgenquelle Scorpius X-1 gelegt* [Giacconi et al. 1962]. Die erste systema-
tische Himmelsdurchmusterung im Rontgenbereich (2 — 6 keV) wurde in den Jahren 1970-
73 mit dem UHURU-Satelliten durchgefiihrt und wurde in einem entsprechenden Katalog
mit 339 Rontgenquellen verdffentlicht [Forman et al. 1978]. Nach den Satelliten Einstein
Observatory (1978) und Exosat (1983) wurde die Anzahl der Quellen ab dem Jahre 1990
mit dem Rontgensatelliten ROSAT auf tiber 150000 erhoht [Trimper et al. 1993]. Durchge-
fuhrte Messungen der derzeit aktiven Rontgensatelliten Chandra und XMM-Newton, beide
seit 1999 im All, spielen bei der Interpretation der im Rahmen dieser Arbeit entdeckten,
unidentifizierten TeV-y-Quelle HESS J1303-631 (siehe Kapitel 6) eine wichtige Rolle. Dies
untermalt die zunehmende Bedeutung der kombinierten Interpretation von Messungen eines
Objektes iber einen weiten Bereich des elektromagnetischen Spektrums.

Die Ausdehnung der Messungen in den Energiebereich von MeV wurde im Jahre 1967
durch den Vela-Satelliten erreicht. Gefolgt von den Satelliten OSO 3 (1969), SAS 2 (1972)
und COS-B (1975) erreichte das an Bord des Satelliten Compton Gamma Ray Observatory
(CGRO) befindliche EGRET-v-Teleskop im Jahre 1991 messbare Energie bis in den Be-
reich von etwa 30 GeV [Kanbach et al. 1988]. Fur noch héhere Energien werden die zum
Nachweis der immer geringeren Fliisse erforderlichen Detektorflachen zu grof3 und damit
fur Satelliten-Experimente zu teuer. Eine deutlich kostengtinstigere und gleichzeitig hoch-
sensitive Alternative im Energiebereich ab 100 GeV stellt die bodengebundene GeV/TeV-
~-Astrophysik mittels abbildender Cherenkov-Teleskope dar, zu der auch das H-E-S-S--
Experiment gehort. Diese wird im folgenden Kapitel 3 beschrieben.

4Wie man heute weif, handelt es sich bei dieser Quelle um ein so genanntes Rontgendoppelsternsystem, in
dem ein kompakter Neutronenstern Materie von seinem Nachbarstern akkretiert, wobei die R6ntgenstrahlung
erzeugt wird.

19






Kapitel 3

Bodengebundene
GeV/TeV-~-Astrophysik mit den
H-.E.S-S--Cherenkov-Teleskopen

In diesem Kapitel soll die bodengebundene GeV/TeV-+y-Astrophysik beschrieben werden,
die ein Teilgebiet der Astroteilchenphysik darstellt. In Abschnitt 3.1 wird zunéchst auf die
Luftschauerentwicklung eingegangen, deren Verstandnis fur die Analyse der Messungen
unumganglich ist. In Abschnitt 3.2 wird die Messtechnik mittels abbildender Cherenkov-
Teleskope beschrieben, mit der auch das H-E-S-S--Experiment arbeitet, das in Abschnitt 3.3
vorgestellt wird.

3.1 Luftschauer-Entwicklung

Hochenergetische Teilchen, die aus dem Universum kommend auf die Erdatmosphare tref-
fen, 16sen dort durch Reaktionen mit den Bestandteilen der Luft einen ausgedehnten Luft-
schauer aus. Der Luftschauer besteht aus den Teilchen, die in den Sekundérreaktionen ent-
stehen. Diese Teilchen l6sen durch weitere Reaktionen Subkaskaden weiterer Teilchen aus,
erreichen den Erdboden, oder verbleiben durch sonstige Energieverluste in der Atmosphére.
Die Zusammensetzung und Entwicklung eines Luftschauers wird mafgeblich durch die Art
(stark oder elektromagnetisch) der ersten Wechselwirkung — und damit der Art des Primér-
teilchens — sowie dessen Energie bestimmt. Man unterscheidet daher nach der Art der ersten
Wechselwirkung zwischen elektromagnetischen und hadronischen Schauern. Auf die Uber
die schwache Wechselwirkung (z.B. von hochenergetischen Neutrinos) ausgeldsten Luft-
schauer soll an dieser Stelle nicht ndher eingegangen werden. Zur Charakterisierung eines
Luftschauers werden folgende Grolien herangezogen (vergleiche Abbildung 3.3):

e Schauerachse: Flugrichtung des den Schauer auslésenden Primarteilchens.

21



3.1. LUFTSCHAUER-ENTWICKLUNG KAPITEL 3. TEV-y-ASTROPHYSIK

e Kernort: Schnittpunkt der Schauerachse mit der Beobachtungsebene (Schauerauf-
treffpunkt).

e Schauermaximum: Im Schauermaximum ist die maximale Anzahl der neu erzeugten
Schauerteilchen pro Wegstrecke erreicht. Die atmospharische Tiefe dieses Maximums
hé&ngt neben statistischen Fluktuationen und dem Ort der ersten Wechselwirkung maf-
geblich von der Energie und der Art des Primérteilchens ab.

o Lateralverteilung: Verteilung der Sekundarteilchen um die Schauerachse (abhangig
von der Energie und der Art des Primadrteilchens sowie vom zeitlichen Entwicklungs-
stadium des Schauers).

e Longitudinalverteilung: Verteilung der Sekundérteilchen in Abhangigkeit der Hohe.

e Schauerfront: Leicht gewolbte Flache senktrecht zur Schauerachse, in der sich die
Sekundarteilchen eines Schauers bewegen. Die Teilchen der Schauerfront sind in einer
zeitlichen Tiefe von nur wenigen Nanosekunden konzentriert.

3.1.1 Elektromagnetische Luftschauer

Elektromagnetische Luftschauer werden von Photonen, Elektronen, Positronen (oder ande-
ren geladenen Leptonen) ausgelost. Die von hochenergetischen ~-Photonen, die ausschlie3-
lich der elektromagnetischen Wechselwirkung unterliegen, ausgeldsten Luftschauer sollen
im Folgenden auch als photonische Schauer bezeichnet werden. Im Modell von Heitler
(1954) wird die schematische Entwicklung eines elektromagnetischen Schauers wie folgt
beschrieben: Ein hochenergetisches Photon wandelt sich im Coulomb-Feld eines Atomkerns
in ein Elektron-Positron-Paar um. Die Erzeugung anderer Lepton-Antilepton-Paare ist we-
gen der geringeren Wirkungsquerschnitte im Vergleich zur Elektron-Positron-Paarbildung
fur die folgenden Betrachtungen vernachléassigbar. Bei hohen Energien kdnnen andere Re-
aktionen, wie beispielsweise der Compton-Effekt, ebenfalls vernachldssigt werden. Das aus
der Paarbildung hervorgegangene Elektron-Positron-Paar erzeugt seinerseits durch Brems-
strahlung Photonen, so dass es zur Ausbildung einer elektromagnetischen Kaskade kommt,
was in Abbildung 3.1 (links) dargestellt ist.

Die in Gleichung (2.3) eingefuhrte mittlere freie Weglédnge der Paarbildung wird in die-
sem Modell der Einfachheit halber der Strahlungslange der Bremsstrahlung gleichgesetzt:
X = X, = X Die Teilchenzahl eines elektromagnetischen Luftschauers nimmt zunéachst
exponentiell mit der Anzahl nx der durchlaufenen Strahlungslangen zu, wohingegen die
mittlere Energie pro Teilchen entsprechend exponentiell mit n y abféllt. Erreicht die mittlere
Sekundarteilchenenergie den Wert der kritischen Energie Eyt, die dadurch definiert ist, dass
die Bremsstrahlungsverluste von Elektronen denen der lonisation gleichen, ist das Schauer-
maximum erreicht. In der Atmosphére liegt der Wert der kritischen Energie im Bereich von
Eit = 84 MeV. Nach dem Schauermaximum unterschreiten immer mehr Teilchen die ener-
getische Schwelle zur Produktion von neuen Sekundarteilchen, so dass die Anzahl weiterer
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Abbildung 3.1: Links. Schematische Entwicklung eines elektromagnetischen Luftschauers
nach dem Modell von [Heitler 1954] mit den Prozessen der Paarbildung und Bremsstrahlung.
Die Abbildung entstammt aus [Go6tting 1998]. Rechts: Dargestellt ist die Dichte der Cherenkov-
Licht-Emission eines elektromagnetischen Schauers der Primarteilchenenergie von 1 TeV. Die
Abbildung entstammt aus [Horns 2000].

Sekundarteilchen immer langsamer zunimmt. Die Eindringtiefe des Schauermaximums in
die Atmosphaére ist in etwa proportional zum Logarithmus der Energie des Primarteilchens.
Die aus MonteCarlo-Simulationen erhaltene Emissionsdichte des Cherenkov-Lichts eines
elektromagnetischen Luftschauers ist in Abbildung 3.1 (rechts) gezeigt. Fir einen Schauer
der Primarteilchenenergie von 1 TeV erreichen nur etwa 100 Photonen pro m? die Beobach-
tungsebene. Die Eindringtiefe liegt in diesem Fall im Bereich von 10 km tiber NN.

3.1.2 Hadronische Luftschauer

Beim Eindringen von Protonen, Neutronen oder Atomkernen in die Erdatmosphére do-
miniert der Wirkungsquerschnitt der starken Wechselwirkung. Diese Teilchen l6sen daher
einen hadronischen Luftschauer aus. Bei der ersten Wechselwirkung eines hadronischen
Schauers handelt es sich um einen inelastischen Streuprozess der starken Wechselwirkung,
bei dem weitere Hadronen (Baryonen oder Mesonen) entstehen und desweiteren Atomkerne
der Erdatmosphare aufgespalten werden konnen. In weiteren Reaktionen der Sekundérteil-
chen kommt es ferner zu schwachen Zerfallen, sowie Uber den Pionenzerfall zur Ausbildung
von elektromagnetischen Subkaskaden. Die schematische Darstellung der Teilkomponenten
eines hadronischen Schauers ist in Abbildung 3.2 (links) gezeigt.
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Abbildung 3.2: Links: Die Entwicklung eines hadronischen Schauers mit hadronischem, miio-
nischem und elektromagnetischem Anteil [Klapdor-Kleingrothaus 1997]. Rechts: Dargestellt ist
die Dichte der Cherenkov-Licht-Emission eines hadronischen Schauers der Primdrteilchenener-
gie von 6 TeV. Die Ausbildung von elektromagnetischen Subkaskaden ist deutlich zu erkennen
[Horns 2000].

In den starken Wechselwirkungen werden zu etwa 90% Pionen (mit jeweils gleichen Antei-
len von 7%, 7* und 7~) und zu etwa 10% Kaonen erzeugt. Die Ausbildung weiterer, hadro-
nischer Subkaskaden ist nur bis zu einer Grenzenergie der Sekundarteilchen von etwa 1 GeV
mdglich, welche der Minimalenergie der Mehrfachpionenerzeugung entspricht. Ein Teil der
sekundaren Hadronen zerfallt nach kurzer Zeit durch die schwache oder elektromagnetische
Wechselwirkung. So wandeln sich beispielsweise die hdufig erzeugten neutralen Pionen in
zwei Photonen um, 7% — ~+, die dann ihrerseits wieder elektromagnetische Subschauer
auslosen.

Schwache Zerfalle geladener Mesonen flhren zusatzlich zu einer Beimischung von Elek-
tronen, Positronen und Muonen und den entsprechenden (Anti-)Neutrinos. So zerfallen die
geladenen Pionen hauptséchlich in 7+ — v, und 7= — p~v,. Die Miionen durchlaufen
ihrerseits die schwachen Zerfallsprozesse = — e~ v.v, bzw. ™ — e*v.,, oder erreichen
wegen der im Vergleich zu Elektronen relativ geringen Energieverluste durch Bremsstrah-
lung ab einer Energie von etwa 10 GeV die Erdoberflache (die Lebensdauer des Miions im
Ruhesystem betragt 2.2 - 10-%s). Die entstehenden Elektronen bzw. Positronen konnen ih-
rerseits elektromagnetische Subschauer ausldsen.

Ein hadronischer Schauer ist im Vergleich zu einem elektromagnetischen Schauer glei-
cher Energie wegen des héheren Transversalimpulses der starken Wechselwirkung in seiner
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Struktur wesentlich breiter und unregelméfiger ausgebildet. Dies ist Abbildung 3.2 (rechts)
anhand der Emissionsdichte des Cherenkov-Lichts zu erkennen, die aus den elektromagne-
tischen Subkaskaden resultiert. Auch ist die atmosphérische Eindringtiefe bei hadronischen
Schauern im Schnitt groRer als bei y-induzierten Schauern vergleichbarer Energie, da die
hadronische Wechselwirkungslange Xopag & 90g/cm? mehr als doppelt so groR ist wie
die Strahlungslange X, . bzw. die mittlere freie Weglange X, vergleiche Kapitel 2.1. Die
Eindringtiefe unterliegt jedoch starken statistischen Schwankungen.

3.2 ~-Astrophysik mit abbildenden Cherenkov-Teleskopen

Das von einem Luftschauer emittierte Cherenkov-Licht leuchtet — abh&ngig von der Art und
der Eindringtiefe des Schauers — in der Beobachtungsebene eine Flache mit einem Radi-
us im Bereich von etwa 120 m aus. Bei einem elektromagnetischen Schauer der Primér-
teilchenenergie von 1 TeV werden in etwa 10 Cherenkovphotonen erzeugt. Das Spektrum
des emittierten Cherenkov-Lichts wird durch Absorptionseffekte in der Atmosphare modi-
fiziert und hat auf dem Beobachtungsniveau des H-E-S-S--Experiments ein Maximum im
Bereich von Ay =~ 300 nm. Die vom Cherenkov-Licht eines hadronischen Schauers (bzw.
dessen elektromagnetischen Subkaskaden) ausgeleuchtete Flache ist hierbei in der Regel
irreguldrer, als dies bei einem elektromagnetischen Schauer der Fall ist. Befindet sich ein
Cherenkov-Teleskop im Bereich der ausgeleuchteten Flache, so kann das Emissionsgebiet
des Cherenkov-Lichts mittels einer winkeltreuen Abbildung aufgezeichnet werden, sofern
sich der Schauer innerhalb des Gesichtsfeldes der aufzeichnenden Kamera entwickelt, ver-
gleiche Abbildung 3.3. Man spricht von der abbildenden Cherenkov-Technik zum Nachweis
hochenergetischer v-Photonen.

Das Gebiet der Cherenkov-Emission eines elektromagnetischen Schauers in der Atmosphé-
re kann in einem einfachen Ansatz durch eine dreidimensionale, Licht emittierende S&u-
le beschrieben werden. Das Abbild in der Fokalebene des Cherenkov-Teleskops entspricht
der vom Blickwinkel abh&ngigen, zweidimensionalen Projektion der Emissionsregion des
Cherenkov-Lichts und lasst sich parametrisieren durch eine ellipsenformige Intensitatsver-
teilung, vergleiche Abbildung 4.1. Die Ausmale, die Position und die Ausrichtung der In-
tensitatsverteilung in der Fokalebene hdngen vom Abstand des Kernortes zum entsprechen-
den Cherenkov-Teleskop und vom Winkel zwischen der Schauerachse und der optischen
Achse des Teleskops ab. Desweiteren spielen die Energie und die Art des Schauers eine
wichtige Rolle. Hadronische Schauer fiihren im Vergleich zu elektromagnetischen Schauern
zu Abbildungen mit einer irreguléreren, breiteren Morphologie, vergleiche Abbildungen 3.1
und 3.2. Diese Eigenschaft der hadronischen Schauerbilder kann in der Datenauswertung
(Bildanalyse) zur Unterdriickung des Untergrundes verwendet werden, was in Kapitel 4.3
beschrieben wird.

Die geometrische Beschreibung des elliptischen Bildes geschieht durch die Bestimmung der
grolRen Halbachse, sowie weiterer Bildparameter, siehe hierzu Kapitel 4.1. Wird ein Schauer
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Abbildung 3.3: Die stereoskopische Beobachtung des Cherenkov-Lichts eines Luftschauers mit
mehreren Cherenkov-Teleskopen. Drei der vier Teleskope befinden sich in diesem Beispiel im
Cherenkov-Lichtkegel. Durch eine Uberlagerung der einzelnen Kamerabilder in einem geeig-
neten Koordinatensystem lasst sich die Schauerrichtung und durch Schnittbildung der verlan-
gerten grofRen Halbachsen der einzelnen Kamerabilder in der Beobachtungsebene der Schau-
erauftreffpunkt (Kernort) rekonstruieren. Die Abbildung entstammt in abgeénderter Form aus
[Horns 2000].

abgebildet, dessen Richtung parallel zur Ausrichtung der optischen Achse des Teleskops
liegt, so verlauft die verlangerte groRe Halbachse der Ellipse durch das Kamerazentrum.
Trifft der Schauerkern genau am Standort des abbildenden Teleskops auf, so geht die Ellipse
in einen Kreis Uber. Der Ursprungsort des den Luftschauer auslésenden Primérteilchens
liegt auf der grofRen Halbachse, die sich auf die Himmels-Sphére zurlickprojizieren lasst.
Zur eindeutigen Bestimmung des Herkunftsortes muss der Fluchtpunkt auf dieser Achse
bestimmt werden, was im Falle eines einzelnen Teleskops nicht eindeutig maoglich ist.

Befinden sich mehrere Teleskope in der vom Cherenkov-Licht ausgeleuchteten Flache, so
lasst sich das Emissionsgebiet eines Luftschauers aus verschiedenen Perspektiven abbil-
den. Die optimale Anordnung bzw. der Abstand der Teleskope orientiert sich hierbei am
mittleren Durchmesser der am Boden ausgeleuchteten Lichtflache. Die mittleren Ausmale
dieser Lichtflache fuhren im Vergleich zu Satellitenexperimenten zu sehr grof3en effektiven
Detektorflachen, die im Falle des H-E-S-S--Experiments im Bereich von 5 - 104 m? liegen.
Die Verwendung dieser so genannten stereoskopischen Beobachtungsmethode in der ab-
bildenden TeV-v-Astrophysik wurde erstmals von der HEGRA-Kollaboration erprobt und
erfolgreich angewandt [Daum et al. 1997]. Durch sie l&sst sich eine eindeutige Rekonstruk-
tion der Schauerrichtung durchfuhren: Mittels Schnittpunktbildung der grofien Halbachsen
der einzelnen Kamerabilder in einem gemeinsamen Koordinatensystem ist der Fluchtpunkt
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Abbildung 3.4: Das System der vier abbildenden H-E-S-S--Cherenkov-Teleskope in Namibia.
Die Teleskope wurden im Juni 2002 (CT03), September 2003 (CT04), April/Mai 2003 (CT02)
und Dezember 2003 (CTO01) fertiggestellt (von links nach rechts).

der Schauerachsen bestimmt — und damit die Herkunftsrichtung des Primérteilchens. Durch
entsprechende Schnittpunktbildung der groRen Halbachsen in der Beobachtungsebene lasst
sich ferner der Auftreffpunkt des Schauers (Kernort) bestimmen, so dass die Geometrie
der Schauerachse vollstdndig beschrieben ist. Dies ist schematisch in Abbildung 3.3 dar-
gestellt. Da schon zwei Teleskope zur eindeutigen Bestimmung von Schauerrichtung und
Kernort ausreichen, dienen die weiteren der Verbesserung der Richtungsauflésung. Die ste-
reoskopische Beobachtung von Luftschauern fuhrt desweiteren zu einer Verbesserung der
Energie-Auflosung sowie zu einer starkeren Unterdriickung des Untergrundes.

3.3 Das H-E-S-S--Experiment in Namibia

Die H-E-S-S--Kollaboration (High Energy Stereoscopic System) betreibt im Khomas-Hoch-
land in Namibia (23°16'18” S, 16°30'1” E, 1800 m tber NN) ein stereoskopisches System
von vier abbildenden Cherenkov-Teleskopen. Das H-E-S-S--Experiment ist ausgelegt fiir
die Messung von hochenergetischen y-Photonen im Energiebereich von 100 GeV bis hin zu
einigen 10 TeV mittels der im vorigen Abschnitt 3.2 beschriebenen abbildenden Cherenkov-
Technik. Die Energie- und Winkelauflosung betragt AE/E ~ 15% bzw. 60 ~ 0.1° pro
Ereignis. Das Gesichtsfeld der die Ereignisse aufzeichnenden Photomultiplier-Kamera kann
mit anndhernd 5° angegeben werden.

Die Datennahme startete wahrend der Aufbauphase zunéchst mit einem Teleskop (CT03) im
Juni 2002, gefolgt von einer stetigen Erweiterung um die Ubrigen Teleskope. Seit Anfang
2004 finden die Beobachtungen mit dem vollstdndigen System aller vier Teleskope statt, die
in Abbildung 3.4 dargestellt sind. Die vier Teleskope werden mittels eines Koinzidenztrig-
gers im stereoskopischen Beobachtungsmodus betrieben, der es erlaubt, einen Luftschauer
aus verschiedenen Blickwinkeln aufzuzeichnen. Der mittlere Radius der von einem hoch-
energetischen ~-Schauer in der Beobachtungsebene ausgeleuchteten Flache bestimmt die
geometrische Anordnung der vier Teleskope, die sich an den Eckpunkten einer quadrati-
schen Grundflache mit einer Kantenldnge von 120 m befinden. Der Betrieb der Teleskope
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Abbildung 3.5: Links. Zwei der vier H-E-S-S--Teleskope sind dargestellt. Zu erkennen ist je-
weils der Spiegeltrager mit den 380 Spiegelfacetten und die Photomultiplier-Kamera, die sich in
der Fokalebene in etwa 15m Abstand zum Spiegeltrager befindet. Bei den vertikalen Stangen,
die um die Teleskope angeordnet sind, handelt es sich um Blitzableiter. Rechts. Dargestellt ist
eine Spiegeleinheit, bestehend aus einem mit Aluminium bedampftem Glasspiegel mit einem
Durchmesser von 60cm, der dahinter montierten Halterungsstruktur, sowie den beiden an je-
weils einen Elektromotor gekoppelten Aktuatoren, mit denen sich der Spiegel an zwei der drei
Befestigungspunkten bewegen lasst.

wird wahrend der Beobachtungen vom Schicht-Personal im an das Geléande angrenzenden
Kontrollgebdude geleitet und tiberwacht.

3.3.1 Stahlstruktur und Antrieb

Jedes der vier H-E-S-S--Teleskope besteht aus einer stabilen Stahlstruktur, die sich in ein
auf Schienen drehbares Basisgerlst, sowie den hierauf aufgesetzten Spiegeltrager unter-
teilen lasst (siehe Abbildung 3.5, links). Das Basisgerist kann, durch einen Gleichstrom-
motor angetrieben, um die Azimut-Achse (Az) und der Spiegeltrdger entsprechend um die
Altituden-Achse (Alt) bewegt werden, so dass das Teleskop auf jeden Punkt am Nachthim-
mel ausgerichtet werden kann. Die Antriebsmotoren werden durch einen Computer gesteu-
ert und ermdglichen eine maximale Ausrichtungsgeschwindigkeit des Teleskops von etwa
100°/min. Die Ausrichtung eines Teleskops wird durch Winkelgeber mit einer Genauigkeit
von wenigen Bogensekunden tberwacht. In der Fokalebene, die sich im Abstand von etwa
15m vom Spiegeltrager befindet, ist die lichtempfindliche Photomultiplier-Kamera mon-
tiert. Das Gesamtgewicht eines Teleskops inklusive der Kamera und aller Spiegelfacetten
betragt in etwa 62t.
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3.3.2 Der Spiegeltrager

Der Spiegeltrager hat einen Durchmesser von etwa 12m und ist mit 380 einzelnen, run-
den Spiegelfacetten im so genannten Davies-Cotton-Design?® bestiickt. Jede Spiegelfacette
besteht aus einem mit Aluminium bedampften und einer Quarzschicht versiegelten Glas-
spiegel, der einen Durchmesser von jeweils 60cm hat (f = 15m), sowie einer mecha-
nischen Einheit zur Bewegung und Befestigung der Spiegelfacette am Spiegeltréger. Die
gesamte Spiegelflache eines Teleskops betragt ~ 107 m?2. Jeder Einzelspiegel lasst sich
an zwei der drei Lagerungspunkten durch jeweils einen von einem Elektromotor angetrie-
benen Aktuator bewegen, siehe Abbildung 3.5, rechts. Die Elektronik zur Steuerung der
einzelnen Spiegelfacetten, wie auch zur Steuerung der Teleskop-Antriebe, befindet sich in
der Elektronik-Hutte des Teleskops, die mit mehreren Glasfasern mit dem Kontrollgebaude
verbunden ist. Die Reflektivitat der Einzelspiegel liegt im Wellenldangenbereich von 300 -
600 nm im Zustand nach der Fertigung im Bereich von 80%. Néahere Informationen sind in
[Bernlohr et al. 2003] gegeben.

Im Spiegeltrager befinden sich zwei CCD-Kameras, die durch einen Computer ausgelesen
werden kdnnen. Die so genannte Lid-CCD, die zur Justierung der Spiegelfacetten bendtigt
wird, befindet sich im Zentrum des Spiegeltragers und hat einen fast vollstdndigen Aus-
schnitt der Photomultiplier-Kamera im Gesichtfeld. Die Prozedur der Justierung der ein-
zelnen Spiegelfacetten wird in [Cornils et al. 2003, Cornils 2006] beschrieben. Die aus die-
ser Justierprozedur erhaltene optische Abbildungsfunktion Gbersteigt in ihrer Qualitt deut-
lich die Spezifikationen. Mit der Lid-CCD lassen sich ferner Messungen zur Bestimmung
der Position und Neigung der Photomultiplier-Kamera bzw. der Kameramasten relativ zum
Spiegeltrager bei verschiedenen Ausrichtungen des Teleskops durchfuhren. Die so genannte
Sky-CCD ist an einem optischen Refraktor mit einer Brennweite von f = 800 mm ange-
bracht, der sich etwa 4 m von der optischen Achse entfernt im Spiegeltrédger befindet. Mit
der Sky-CCD kann wahrend der reguléren Datennahme die genaue Ausrichtung des entspre-
chenden Teleskops anhand der Position von Referenzsternen im Gesichtsfeld kontrolliert
und genau bestimmt werden.

3.3.3 Die Photomultiplier-Kamera

Das Kernstiick der H-E-S-S--Teleskope bildet die hochempfindliche Photomultiplier-Kame-
ra, mit der das Cherenkov-Licht der Luftschauers aufgezeichnet wird [Vincent et al. 2003].
Die Kamera befindet sich in der Fokalebene in etwa 15 m Abstand vom Spiegeltrager und
wiegt mehr als 900 kg. Sie beinhaltet eine Matrix bestehend aus 960 Photomultiplier-Bild-
punkten (PMT, Photomultiplier), wie auch die Spannungsversorgung und die komplette
Auslese- und Trigger-Elektronik. Die hohe Anzahl an PMT-Bildpunkten erlaubt die hoch-
aufgeldste Aufzeichnung der Cherenkov-Lichtbilder.

IDie Spiegelfacetten sind auf einer Kugelschale mit dem Radius » ~ 15 m auf dem Spiegeltrager ange-
bracht.
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Abbildung 3.6: Links: Technische Arbeiten an der ge6ffneten Kamera des Teleskops CT03. Zu
erkennen ist die aus 960 Bildpunkten bestehende Photomultiplier-Matrix, sowie die davor an-
gebrachte Struktur der Lichtsammeltrichter, die im Moment der Aufnahme nur auf der rechten
Halfte der Kamera montiert ist. Rechts: Ein einzelner Drawer, bestehend aus 16 Photomulti-
pliern (rechte Seite des Drawers) und der Elektronik zur Hochspannungsversorgung, Signal-
Auslese und Digitalisierung (linke Seite). Zum GroRenvergleich ist unten ein Kugelschreiber
abgebildet.

Die Matrix der PMT-Bildpunkte deckt eine Flache mit dem Durchmesser von 1.6 m ab,
was einem Gesichtsfeld am Himmel von etwa 5° entspricht. Dieses im Vergleich zu ande-
ren Experimenten der abbildenden Cherenkov-Astronomie groRe Gesichtsfeld erlaubt die
Suche und das Studium von TeV-v-Quellen in entsprechend ausgedehnten Himmelsregio-
nen, wie dies beispielsweise in der systematischen Durchmusterung der galaktischen Ebe-
ne [Aharonian et al. 2005f] oder auch bei der in dieser Arbeit beschriebenen Entdeckung
der unidentifizierten TeV-y-Quelle HESS J1303-631 (Kapitel 6) durchgefiihrt wurde. Das
Gesichtsfeld eines einzelnen PMT-Bildpunktes betragt 0.16°. Uber der Bildpunkt-Matrix
ist ein Gitter von hexagonalen Lichtsammeltrichtern (so genannten Winston-Cones) ange-
bracht, die die effektive Lichtsammelflache der Kamera erhdhen, so dass ~ 75% der vom
Spiegeltrager auf die Kamera reflektierten Photonen in einen Photomultiplier einfallen. Die
Bildpunkte-Matrix mit den davor montierten Winston-Cones ist in Abbildung 3.6 (links) zu
erkennen. Jeder Photomultiplier wird mit einer Spannung im Bereich von 800 — 1000V
(etwa 2 - 10° ausgelGste Elektronen pro Photon) betrieben?. Die Quanten-Effizienz der Pho-
tomultiplier im optimalen Wellenldngenbereich von 300 — 700 nm betrégt 20 — 30%. Jeder
Photomultiplier besitzt neben einem Triggerkanal zwei Verstdrkungskanéle mit verschie-
denen Linearitdtsbereichen, in denen die gemessenen Strome proportional zur Anzahl der
Photoelektronen (p.e.) sind: Einen stark verstarkten Kanal fir bis zu 200 p.e. (High Gain)
und einen zweiten Kanal fur 15 bis 1600 p.e. (Low Gain). Die Photomultiplier kénnen in-
dividuell vom Trigger und der Hochspannung getrennt werden, was beispielsweise dann
geschieht, wenn ein bestimmter Bildpunkt von einem hellen Stern im Gesichtsfeld ausge-
leuchtet wird.

Jeweils 16 Photomultiplier sind zu einer Einheit — einem so genannten Drawer — zusam-

2Der aufgrund von Alterungserscheinungen mit der Zeit auftretende Effizienzabfall kann durch eine Anhe-
bung der Hochspannung kompensiert werden, was in der Regel alle drei bis sechs Monate geschieht.
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mengeschlossen, siehe Abbildung 3.6, rechts. Die Kamera besteht also aus 60 Drawern,
die jeweils eine autarke und leicht auszutauschende Einheit bilden. Jeder Drawer beinhaltet
drei Temperatursensoren und neben einer lokalen Triggerkarte auch die Auslese-Elektronik,
in der die Signale der Photomultiplier in einem analogen Ringspeicher (ARS, Analog Ring
Sampling memory) zwischengelagert und bei erfolgreichem Trigger digitalisiert und an die
zentrale Datennahme-Elektronik der Kamera weitergeleitet werden. Der Ringspeicher bein-
haltet 128 Zellen und wird mit einer Frequenz von 1 GHz beschrieben. Dies ist genug, um
samtliche Information des entsprechenden Ereignisses beizubehalten, bis nach etwa 70 ns
die mdgliche Entscheidung des Triggers zum Auslesen eintrifft. Der in Zeitschritten von 1 ns
digitalisierte Amplitudenverlauf kann entweder vollstandig (Sampling-Mode), oder tber ein
vorgegebenes Zeitfenster von normalerweise 16 ns integriert (Standard wéhrend der regulé-
ren Datennahme) ausgelesen werden.

Weitere Elektronik zur Kontrolle der Hochspannung und der Lufter, sowie ein GPS-Satelli-
ten-Empféanger sind ebenfalls Teil der Kamera. Die Verbindung zum zentralen System-
Trigger und der Infrastruktur zur Datenspeicherung im Kontrollgebdaude wird mittels zweier
Glasfaser-Kabel realisiert.

3.3.4 Teleskop- und System-Trigger

Zur Auslese der Daten eines Luftschauers sind zwei Triggerbedingungen nétig: Von min-
destens zwei Teleskopen muss innerhalb eines gewissen Zeitfensters jeweils ein Kamera-
Trigger gesendet worden sein. Die Kamera ist unterteilt in sich Gberlappende Sektoren, zu
denen jeweils 8 x 8 Photomultiplier zusammengefasst werden. Die Triggerbedingung einer
Photomultiplier-Kamera ist frei programmierbar und wéhrend der reguldren Datennahme
festgelegt auf mindestens 3 (oder alternativ 5) Photomultiplier in einem der Sektoren mit
einer Mindestladung von 5 p.e. innerhalb eines Koinzidenz-Zeitfensters von wenigen Na-
nosekunden. Ein Kamera-Trigger (auch Teleskop-Trigger genannt) wird Uber eine Glasfa-
serleitung an den zentralen Trigger geleitet [Funk et al. 2004], der sich im Kontrollgeb&ude
befindet.

Wenn der zentrale Trigger innerhalb eines vom Zenitwinkel der Beobachtung abhangenden?
Zeitfensters von mindestens zwei der vier Teleskope einen Kamera-Trigger empfangen hat,
so wird der System-Trigger ausgeldst. In diesem Fall wird ein Signal an die getriggerten
Teleskope zuriickgesandt, so dass diese mit der Auslese und Ubermittlung der in den ARS
der Photomultiplier zwischengespeicherten Daten beginnen. Es werden hierbei alle Photo-
multiplier einer Kamera ausgelesen. Die Kamera ist bis zur vollstandigen Ubertragung aller
Daten vom Systemtrigger ausgeschlossen. Die hierdurch verursachte Totzeit liegt bei Beo-
bachtungen nahe des Zenits im Bereich von etwa 10% der Beobachtungszeit.

3Die wenige Nanosekunden breite Front des von einem Luftschauer emittierten Cherenkov-Lichts erreicht
nur im Falle von Beobachtungen nahe des Zenits alle Teleskope anndhernd gleichzeitig. Bei hoheren Zenitwin-
keln befinden sich die Teleskope wegen ihrer Neigung nicht mehr in einer Ebene senkrecht zur Schauerachse,
was eine relative Zeitverzégerung zwischen den einzelnen Teleskop-Triggern zur Folge hat.
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3.3.5 Datennahme

Die Datennahme vollzieht sich in dreiwdchigen Mess-Schichten, wobei jeweils zwei auf-
einanderfolgende Schichten durch eine Vollmond-Phase getrennt sind, in der wegen des
zu hellen Mondlichts keine Messungen mdglich sind. Die Messungen folgen einem Beob-
achtungsplan, der zuvor von einem entsprechenden Gremium der H-E-S-S--Kollaboration
beschlossen wurde. Antrage auf Beobachtungen werden hierbei in Form von physikalisch
motivierten Vorschldgen eingereicht. Die lokalen Messungen des Wetters und der fir die
Transmissivitat des Cherenkov-Lichts wichtigen Eigenschaften der Atmosphére werden an
anderer Stelle beschrieben [Aye et al. 2003].

Der Messbetrieb wird von der Datennahme-Software (DAQ, Data AcQuisition) gesteuert,
die die einzelnen, autarken Teilkomponenten des Teleskop-Systems kontrolliert. Wichtige
Teilkomponenten sind die Bewegungs-Steuerung der Teleskope (Tracking), die einzelnen
Photomultiplier-Kameras (inklusive der Hochspannung und des Kameradeckels), der zen-
trale Trigger, die Datenspeicherung, die Wetterstation, sowie die Netzwerkverbindungen zu
den einzelnen Systemen. Die Rohdaten werden auf elektronischen Speichermedien abge-
legt. Die Datennahme wird in der Regel nach einem 28-minutigen Zyklus unterbrochen,
so dass diese in Form so genannter Beobachtungs-Runs vorliegen. Die Messungen werden
wegen der in Kapitel 4.5 dargestellten, besseren Moglichkeit zur Untergrundbestimmung
in der Regel im so genannten Wobble-Beobachtungsmodus durchgefiihrt. Hierbei werden
die Teleskope nicht direkt auf das zu beobachtende Objekt, sondern um eine geringe, al-
ternierende Winkelverschiebung im Bereich von 0.5° bis 0.7° neben den Quellkoordinaten
positioniert.

Mit einer Vorkalibration (vergleiche Abschnitt 3.3.6) werden die Daten in ein vorlaufiges
Format konvertiert, das eine erste Analyse kurze Zeit nach der Datennahme erlaubt. Nach
der Beendigung einer Mess-Schicht werden die Rohdaten auf Magnetbander gespeichert
und nach Europa transferiert, wo die endgultige Kalibration und Auswertung stattfindet.

3.3.6 Datenkalibration

Die aufgezeichnete Lichtintensitdt der einzelnen Bildpunkte einer PMT-Kamera stellt den
Ausgangspunkt der Datenanalyse dar. Eine auf einen Photomultiplier auftreffende Licht-
menge — gemessen in Photoelektronen (p.e.) — flihrt wegen der angelegten Hochspannung
zu einem Strom, der in einem Analog-Digital-Wandler (ADC, Analogue to Digital Con-
verter) in Zahlpulse umgewandelt wird. Uber einen bestimmten Bereich ist die Umwand-
lung von Photoelektronen in ADC-Kanéle linear und somit beschreibbar durch so genannte
Konversionskoeffizienten. In der Datenkalibration, die im Detail in [Aharonian et al. 2004b]
beschrieben wird, werden mit Hilfe der im Folgenden kurz vorgestellten Kalibrationsmes-
sungen die Konversionskoeffizienten fiir beide Kandle (HG und LG), sowie die relative Effi-
zienz und das Zeitverhalten der einzelnen PMTs in der Kamera ermittelt. Desweiteren wird
das durch die Elektronik und das Hintergrundlicht des Nachthimmels verursachte Rauschen
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bestimmt, sowie Bildpunkte identifiziert, die wegen auffélliger Kalibrationswerte als pro-
blematisch eingestuft werden missen und somit von der Bildanalyse ausgeschlossen werden
(beispielsweise wegen der Ausleuchtung durch einen hellen Stern oder ein sonstiges techni-
sches Problem). Zur Bestimmung der KalibrationsgroRRen werden in regelméafiigen zeitlichen
Absténden von etwa 2 Tagen néchtliche Kalibrations-Runs durchgefuhrt:

e Pedestal-Run: Wahrend eines so genannten Pedestal-Runs werden die PMT-Strome
bei eingeschalteter Hochspannung und geschlossenem Kameradeckel zufallig ausge-
lesen. Hierdurch l&sst sich das durch die Elektronik verursachte Rauschen bestimmen.
Da das Rauschen von der Temperatur der Kamera abhéngt, wird es auch wéhrend der
regulédren Datennahme durch regelméfiges Auslesen von Bildpunkten etwa einmal
pro Minute Uberwacht. Hierdurch l&asst sich auch das zusétzliche Rauschen bestim-
men, welches durch den nicht vollstdndig dunklen Nachthimmel (NSB, Night Sky
Background) hervorgerufen wird. Dieser Effekt verbreitert die Rauschverteilung der
ADC-Kandle und tritt mit einer mittleren Haufigkeit im Bereich von 108 Photoelek-
tronen pro Bildpunkt pro Sekunde auf.

¢ Single-Photoelectron-Run: In einem so genannten Single-Photoelectron-Run wird
die Kamera bei getffnetem Kameradeckel und aktivierter Hochspannung von einer
gepulsten LED mit einer Frequenz von etwa 70 Hz ausgeleuchtet. Die Kamera be-
findet sich hierbei in einer geschlossenen Hiitte, die den Einfluss des Nachthimmel-
rauschens abschirmt. Die Intensitat der gepulsten LED wird so dimensioniert, dass
im Mittel ein Photoelektron pro PMT pro Ereignis ausgeldst wird. Die Verteilung
der ADC-Kanéle setzt sich aus einer Population des elektronischen Rauschens, so-
wie aus Populationen der verschiedenen Photoelektronen-Multiplizitaten zusammen,
die einer Poisson-Verteilung folgen. Die Ein-Photoelektron-Population wird aus der
Anpassung einer entsprechenden Funktion separiert. Hieraus l&sst sich der Konver-
sionskoeffizient des Bildpunktes bestimmen, der die durchschnittliche Umwandlung
von einem Photoelektron in eine bestimmte Anzahl von ADC-Kanélen beschreibt. Der
Konversionskoeffizient liegt in der GroRenordnung von 80 ADC-Kandlen pro Photo-
elektron (p.e.).

¢ Flatfielding-Run: In einem so genannten Flatfielding-Run wird die Kamera bei ge-
offnetem Kameradeckel mit einer gepulsten Leuchtdiode, die sich im Zentrum des
Spiegeltragers befindet, mit einer Frequenz von ~ 70 Hz, einem Wellenlangenbereich
von 390—420 nm und einer Zeitdauer pro Ereignis von jeweils ~ 5 ns (FWHM) homo-
gen ausgeleuchtet. Hierdurch lassen sich relative Effizienzabweichungen der einzel-
nen Bildpunkte bestimmen, die auf Unterschiede der einzelnen PMTs und der davor
befindlichen Lichtsammeltrichter (Winston-Cones) zurtickzufiihren sind. Desweiteren
lassen sich relative Unterschiede in den einzelnen Signallaufzeiten bestimmen.

Nach der mit Hilfe dieser Messungen durchgefiihrten Kalibration der Rohdaten liegen die
Informationen der Ereignisse in Form der jeden Bildpunkt der Photomultiplier-Kamera ge-
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troffenen Lichtmenge in Einheiten von Photoelektronen (p.e.) vor. Fir die absolute Energie-
Eichung des Detektors werden MonteCarlo-Simulationen von Luftschauern und des Detek-
tors bendétigt, vergleiche Kapitel 5.3. Ein alternativer Ansatz zur Energiekalibration mittels
der Auswertung von Ereignissen, die durch lokale Miionen in einzelnen Teleskopen aus-
geldst werden (so genannte Milon-Ringe), werden in [Leroy et al. 2003] beschrieben und
fuhren zu vergleichbaren Ergebnissen.

3.3.7 Strukturdeformation der Teleskope

Fir die in Kapitel 4.2 beschriebene Rekonstruktion der Schauerrichtung eines gemesse-
nen Ereignisses ist neben der zuvor beschriebenen Kalibration der Photomultiplier-Kamera
auch eine genaue Kenntnis tber die Ausrichtung der Teleskope am Nachthimmel erforder-
lich. Die Orientierung der Teleskope wird stdndig von den Winkelgebern ausgelesen, die
sich an der Altituden- sowie der Azimut-Achse jedes Teleskops befinden. Die Achsen eines
Teleskops konnen jedoch geringfugige Neigungen aufweisen, oder es besteht eine Verset-
zung zwischen der realen Position und der des Winkelgebers. Desweiteren biegt sich der
Mast, an dem die Photomultiplier-Kamera befestigt ist, so dass die optische Achse des Spie-
geltragers nicht mehr direkt durch das Kamerazentrum verlauft. Diese Effekte hdngen von
der absoluten Ausrichtung des Teleskops ab und kénnen durch Korrekturen im Bereich von
bis zu einer halben Bogenminute berucksichtigt werden [Gillessen 2003]. Dies wird durch
Anwendung einer von der Alt/Az-Ausrichtung des Teleskops abh&ngenden Translations-
und Rotations-Matrix auf das Kamerakoordinatensystem bewerkstelligt. Diese Matrix er-
gibt sich aus dem so genannten Pointing-Modell eines Teleskops, das aus Daten spezieller
Beobachtungen erhalten wird, in denen mit Hilfe der Sky- und Lid-CCD bei verschiedenen
Alt/Az-Ausrichtungen des Teleskops die absolute Positionierung am Sternenhimmel und die
Verschiebung und gegebenenfalls Drehung der Photomultiplier-Kamera relativ zum Spie-
geltrager gemessen werden. Die nach der Anwendung dieser Korrektur gegebene Ausrich-
tung der Teleskope ist zur Zeit* mit einer Genauigkeit von 20” (RMS) fiir die Rektaszension
und Deklination bestimmt.

“4Eine noch genauere Bestimmung der Ausrichtungsposition der Teleskope durch regelmaRige Kontrollauf-
nahmen der Sky-CCDs wahrend der Beobachtungen werden untersucht.
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Kapitel 4

Datenanalyse

In diesem Kapitel wird die Analyse der aufgezeichneten Daten, die Erstellung von Vertei-
lungen der hieraus abgeleiteten Gréf3en und deren Interpretation dargelegt. In Abschnitt 4.1
wird zundachst auf die Parametrisierung der kalibrierten Schauerbilder eingegangen, auf der
die darauffolgenden Analyse-Schritte aufbauen. Abschnitt 4.2 behandelt die Rekonstruk-
tion der einen Luftschauer charakterisierenden GréfRen. Im Weiteren werden die fiir das
Auffinden und Studieren einer TeV-v-Quelle bendtigte Untergrund-Unterdrickung (Ab-
schnitt 4.3), der Einfluss der Uber das Gesichtsfeld der Kamera variierenden Akzeptanz
(Abschnitt 4.4), sowie die verschiedenen Methoden zur Bestimmung des Untergrunds (Ab-
schnitt 4.5) beschrieben. In Abschnitt 4.6 folgen die Darstellungen der verschiedenen Ana-
lyse-Techniken, die sich aus den entsprechenden physikalischen Zielsetzungen der Unter-
suchung ergeben. Diese werden zur Uberpriifung und Demonstration ihrer Funktionalitat
auf H-E-S-S--Daten von etablierten TeV-v-Quellen (wie beispielsweise dem Krebs-Nebel)
angewandt. Das Kapitel endet in Abschnitt 4.7 mit einer kurzen Erléuterung der Selekti-
onskriterien, durch die qualitativ schlechte Messdaten einer Beobachtung von der Analyse
ausgeschlossen werden. Dieses Kapitel wird im Anhang A durch einige vertiefende Darstel-
lungen und Untersuchungen spezieller Aspekte der Analysetechniken begleitet.

4.1 Bildparametrisierung

4.1.1 Tailcut

Nach der in Kapitel 3.3.6 beschriebenen Kalibration liegen die Daten eines aufgezeichneten
Ereignisses flr jedes Teleskope in Form einer Zeitinformation, sowie einer Intensitatsver-
teilung derjenigen Kamera-Bildpunkte vor, die bei der Datennahme erfolgreich ausgelesen
wurden. Die Intensitaten werden hierbei gewdéhnlich in Photoelektronen (p.e.) angegeben.
Um Fluktuationen auszuschlie3en, die nicht zum Schauerbild geh6ren (beispielsweise her-
vorgerufen durch das optische Hintergrundrauschen des Nachthimmels), wird zunéchst ein
so genannter Tailcut angewandt. Dieser Schnitt behalt nur Bildpunkte bei, deren Intensitat
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Abbildung 4.1: Anordnung
der 960 PMT-Bildpunkte
einer H-E-S-S--Kamera,

. sowie die aus der Intensitats-
%bwkt verteilung eines Ereignisses

| erhaltene Ellipse (Bild 1)
\ _ mit den Hillasparametern
\\AQ Bild2 l, w, cog und dist. Durch

Uberlagerung eines weiteren
Bildes (Bild 2) in einem
~go  gemeinsamen Koordina-
tensystem lasst sich durch
Schnittpunktbildung der ver-
langerten groRen Halbachsen
die Schauerrichtung rekon-
struieren. Der grofle Kreis
entspricht dem Nominal-
Distance-Schnitt auf den
Bildschwerpunkt cog. A# ist
die Winkeldistanz zwischen
rekonstruierter Schauerrich-
tung und einer gegebenen
Objektposition.

f”e\fek' Richtung Kamerazentrum

cog

uber einer Schwelle von amppin Photoelektronen liegt, wobei mindestens ein benachbarter
Bildpunkt eine Intensitat von mehr als ampy,;, Photoelektronen aufweisen muss. Ein Tailcut
mit hohen Schwellen (ampmin; ampr,) verwirft eine gewisse Anzahl von Bildern komplett,
was inshbesondere bei TeV-y-Quellen mit einem weichen Energiespektrum zu Einbuf3en in
der Nachweis-Sensitivitat fihrt. Eine geringere Schnittgrenze hat jedoch eine schlechtere
Unterdriickung des Nachthimmelrauschens zur Folge, was insbesondere bei Beobachtung-
en in der Nahe der optisch hellen galaktischen Ebene nicht zu vernachléssigen ist. Die Wahl
des zu verwendenden Tailcuts hdngt somit neben den erwarteten Quelleigenschaften von den
Umgebungsbedingungen der Beobachtung ab. In dieser Arbeit werden sowohl der Tailcut
(ampmin; ampii,) = (5; 10) p.e. als auch der sensitivere Tailcut (4; 7) p.e. untersucht.

4.1.2 Hillas-Parameter

Fir die nach Anwendung des Tailcuts bereinigte Verteilung der PMT-Bildpunkte wird nun
mittels der Analyse der zweiten Momente eine Ellipse berechnet, durch die die Ausdehnung
und Ausrichtung des Schauerbildes in der Kamera parametrisiert wird. Aus dieser Para-
metrisierung lassen sich die so genannten Hillas-Parameter [Hillas 1985] zusammenstellen.
Diese sind die Lange [ und die Breite w der angepassten Ellipse, die Schwerpunktskoordi-
nate der Intensitatsverteilung cog und der Abstand dist zwischen cog und dem Kamerazen-
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trum, siehe Abbildung 4.1. Weitere Parameter sind die Bildamplitude Amp, die sich aus der
Summe der gemessenen Photoelektronen der einzelnen Bildpunkte ergibt, sowie die Anzahl
npix der Bildpunkte.

Es existieren alternative Methoden zur Datenanalyse, die eine deutlich héhere Rechenzeit
in Anspruch nehmen. Diese nutzen die gesamte Information der Amplituden-Verteilung
der Bildpunkte und bedienen sich zur Schauer-Rekonstruktion der Anpassung von zuvor
aus Luftschauer-Simulationen erhaltenen Intensitatsverteilungen [Naurois et al. 2003], bzw.
der Anpassung eines dreidimensionalen Schauermodells [Lemoine-Goumard et al. 2004] an
die Daten, ohne hierbei die Hillas-Parameter zu verwenden. Diese in der Pariser H-E-S-S--
Gruppe angewandten Methoden finden in dieser Arbeit jedoch keine Anwendung.

4.2 Schauerrekonstruktion

Aus den zuvor ermittelten Hillas-Parametern lassen sich die einen Luftschauer charakte-
risierenden Grolien rekonstruieren. Auf die in diese Rekonstruktion eingehenden Schauer-
bilder der verschiedenen Teleskope fur ein Ereignis werden Qualitats-Schnitte angewandt,
die im Folgenden auch Bild-Schnitte genannt werden. Durch den Ausschluss entsprechend
schlechter Bilder kann die Giite der Rekonstruktion verbessert werden.

4.2.1 Richtungs-Rekonstruktion

Zur Rekonstruktion der Schauerachse (Richtung des Primarteilchens) definiert man das so
genannte Kamera-Koordinatensystem durch die Uberlagerung der Koordinatensysteme der
einzelnen Teleskop-Kameras. Wegen der winkeltreuen Abbildung der H-E-S-S--Teleskope
lasst sich jeder Punkt im Kamera-Koordinatensystem direkt einem Punkt auf der Himmels-
Sphére zuordnen. Durch den in Kapitel 3.3.4 beschriebenen Koinzidenz-Trigger ist gewéhr-
leistet, dass ein Luftschauer von mindestens zwei der vier Teleskope aufgezeichnet wird.
Hierdurch ist durch Schnittpunktbildung der groRen Hauptachsen der angepassten Hillas-
Ellipsen im gemeinsamen Kamera-Koordinatensystem der Fluchtpunkt® der Schauerachse
rekonstruierbar. Dieser entspricht der Herkunftsrichtung des den Schauer auslésenden Teil-
chens auf der Himmels-Sphére, vergleiche Abbildung 4.1. Weitere Bilder aus anderen Ka-
meras erhéhen die Genauigkeit der Richtungsrekonstruktion. In diesem Fall entsteht der
Fluchtpunkt aus der Mittelung der paarweise erhaltenen Fluchtpunkte, die mit dem Sinus
des Winkels zwischen den jeweiligen Hauptachsen der Hillas-Ellipsen (Stereo-Winkel) ge-
wichtet werden. Diese Rekonstruktion entspricht dem Algorithmus #1 in [Hofmann 1999],
wo auch alternative Methoden zur Richtungs-Rekonstruktion diskutiert werden.

Schlecht parametrisierte Bilder kénnen zu einem verfalschten oder ungenau bestimmten
Fluchtpunkt fiihren, wodurch die Rekonstruktion der Schauerrichtung verschlechtert wird.

Die rekonstruierte Schauerrichtung kann hierbei auch auBerhalb der Kamerastruktur liegen, da nur die
Hillas-Ellipsen, nicht aber der Fluchtpunkt auf der PMT-Bildpunkt-Matrix liegen missen.
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Durch Qualitats-Schnitte kann der Einfluss entsprechend mangelhafter Bilder verringert
werden, ohne dabei zwangslaufig das gesamte Ereignis zu verwerfen, das vor der Anwen-
dung eines solchen Qualitats-Schnitts immer aus mehreren Bildern (> 2) besteht. Verblei-
ben nach der Anwendung der Qualitats-Schnitte weniger als zwei Bilder, so wird die Re-
konstruktion der Schauer-Richtung nicht durchgefuhrt und das gesamte Ereignis verworfen.
Der Einfluss der im Folgenden beschriebenen Qualitats-Schnitte auf die Giite der die Rich-
tungsrekonstruktion charakterisierende Abbildungsfunktion wird in Kapitel 5.2 untersucht.

o Kamerarand-Schnitt: Bilder, die Uber die Grenzen des Kamerarandes hinausgehen,
beinhalten nicht mehr die vollstandige, fir die Analyse der zweiten Momente not-
wendige Information der Intensitétsverteilung und sollten daher verworfen werden.
Ein geeignetes MaR zum Auffinden solcher Bilder ist der Abstand cog der Bildellipse
zum Kamerazentrum. Der so genannte Nominal-Distance-Schnitt behalt nur diejeni-
gen Bilder bei, deren Schwerpunkt cog einen vorgegebenen Abstand zum Kamerazen-
trum nicht lberschreitet. In Abbildung 4.1 ist der in der Datenanalyse standardméRig
verwendete Schnitt von Nominal-Distance < 0.033 rad angedeutet.

e Kamerarand-Schnitt2: Da auch die Ausrichtung und die Ausdehnung eines Bildes
daruber entscheidet, ob Teile auf dem Kamerarand liegen, ist der zuvor vorgestellte
Nominal-Distance-Schnitt nicht optimal. In Kapitel 5.5.1 wird daher ein hierzu alter-
nativer Kamerarand-Schnitt untersucht, bei dem direkt die mogliche Bertihrung des
Kamerarandes durch das Bild abgefragt wird.

e Schnitt auf die Bildamplitude Amp: Die Genauigkeit der Ausrichtung der an die
Intensitatsverteilung eines Bildes angepassten Ellipse hédngt von der Amplitude Amp
des Bildes ab. Durch einen Schnitt auf die minimale Bildamplitude l&sst sich daher der
relative Anteil der Bilder mit ungenau bestimmter Ausrichtung vermindern, was zu
einer Verbesserung der Richtungs-Rekonstruktion fiihrt. Durch diesen Schnitt erhoht
sich jedoch auch die in Kapitel 5.4 definierte Energieschwelle einer Beobachtung, da
durch einen Amplituden-Schnitt hauptsachlich Ereignisse mit kleinen Energien ver-
worfen werden (vergleiche Kapitel 5.3). Ein Schnitt von Amp > 80p.e. hat sich
hierbei als ein akzeptabler Kompromiss zwischen der Verbesserung der Richtungsre-
konstruktion und einer moderaten Erhéhung der Energieschwelle herausgestellt.

® oninas-Schnitt: Ein weiterer Schnitt auf die Anzahldichte opjss der in die Analyse der
zweiten Momente eingehenden Bildpunkte relativ zur Fl&che der hieraus erhaltenen
Ellipse erhéht ebenfalls die Qualitat der Richtungsrekonstruktion, fuhrt dabei jedoch
ebenfalls zu einer Erhéhung der Energieschwelle und wird daher nicht standardméaRig
verwendet. Eine genauere Untersuchung dieses Schnittes findet sich in Kapitel 5.5.2.

4.2.2 Rekonstruktion des StoBparameters

Zur Rekonstruktion des so genannten StoRparameters wird ein Koordinatensystem verwen-
det, das in der Ebene senkrecht zur optischen Achse der Teleskope liegt; diese hangt somit
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von der momentanen Ausrichtung der Teleskope ab. Bringt man in diesem Koordinaten-
system die groRen Halbachsen der Hillas-Ellipsen zum Schnitt, deren Schwerpunkte sich
an den Positionen der jeweiligen Teleskope befinden, so ergibt sich auf analoge Weise zur
Richtungs-Rekonstruktion der StoRparameter p der Schauerachse relativ zum Zentrum des
Teleskop-Systems bzw. relativ zu den einzelnen Teleskopen. Desweiteren Iasst sich aus dem
StoRRparameter und der Neigung der Teleskope der Schauer-Auftreffpunkt berechnen, der als
Schnittpunkt der Schauerachse mit der Beobachtungsebene der H-E-S-S--Teleskope definiert
ist. Die Schnitte auf die Qualitét der in die Rekonstruktion eingehenden Bilder entsprechen
denen bei der zuvor beschriebenen Rekonstruktion der Schauerrichtung.

4.2.3 Energie-Rekonstruktion

Nur ein geringer Teil der Energie des Primérteilchens wird bei der Entstehung eines Luft-
schauers in Cherenkov-Licht umgewandelt, wobei die Teleskope wiederum nur einen klei-
nen Ausschnitt der in der Beobachtungsebene ausgeleuchteten Lichtverteilung aufzeichnen.
Um aus der gemessenen Intensitat des Cherenkov-Lichts Ruckschliisse auf die Energie des
Primarteilchens ziehen zu kdnnen, mussen sowohl die Form und Intensitat der Lichtver-
teilung in Abh&ngigkeit der Energie des priméren ~-Photons — erhalten aus MonteCarlo-
Simulationen, vergleiche Kapitel 5 — sowie die Stol3parameter zwischen der Schauerachse
und den einzelnen Teleskopen bekannt sein. Desweiteren spielt die mittels Detektorsimula-
tionen zu ermittelnde Umsetzung der auf ein Teleskop einfallenden Lichtmenge in gemes-
sene Photoelektronen (Energiekalibration) eine mal3gebliche Rolle. Die in Abschnitt 3.3.6
beschriebene Datenkalibration ist daher insbesondere fir die Energierekonstruktion von ent-
scheidender Bedeutung.

Ein Schauer, der von einem primdren ~-Photon einer bestimmten Energie £ ausgeldst wur-
de, fuhrt in einem Teleskop zur Messung eines Bildes der Intensitdt Amp, die neben dem
StoRRparameter p zwischen der Schauerachse und dem entsprechenden Teleskop vom Ze-
nitwinkel z abhangt. Die Genauigkeit der Energie-Rekonstruktion ist neben der Poisson-
Statistik der Bildamplitude also hauptséchlich beschrankt durch die Genauigkeit der zu-
vor beschriebenen Rekonstruktion des Stof3parameters p. Aus entsprechenden MonteCarlo-
Simulationen von ~-Schauern [Raue 2003] verschiedener Energien sowie der Simulation
des Detektors (vergleiche Abbildung 5.1) wird eine so genannte Lookup-Tabelle erstellt,
in der die Energie als Funktion der Grolien Amp, p und z abgespeichert wird. Hierdurch
ist durch Interpolation der entsprechenden Eintrdge die Energie E; eines aufgezeichneten
Schauers fir jedes Teleskop i rekonstruierbar. Die Energie E des primdren Schauerteilchens
ergibt sich anschlieBend aus der Mittelung der rekonstruierten Energien F;.

Auch bei der Energierekonstruktion fuhren angeschnittene Bilder zu verfalschten Ergeb-
nissen, so dass auch hier nur Bilder in die Mittelung eingehen, die nicht vom Nominal-
Distance-Schnitt verworfen werden. Da die Bildschnitte auf die Amplitude Amp, sowie
die in Kapitel 5.5.2 eingeflhrte Bilddichte oyjss €ine starke Energieabhéngigkeit aufwei-
sen, werden sie im Gegensatz zur Richtungsrekonstruktion hier nicht angewandt. Der Ein-
fluss der Schnitte auf die effektiven Nachweisflachen, die die energieabhéngige Nachweis-
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effizienz des Detektors beschreiben, wird in Kapitel 5.3 untersucht. Die Energieauflésung,
auf die hier nicht genauer eingegangen werden soll, betragt fiir Energien Gber der in Ab-
schnitt 5.4 definierten Energieschwelle AE/E < 15%.

4.3 ~-Hadron-Separation

Die von den Hadronen der isotrop auf die Erde einfallenden kosmischen Strahlung aus-
geldsten Luftschauer — auch hadronische Schauer genannt — machen mehr als 99% aller
von den H-E-S-S--Teleskopen aufgezeichneten Ereignisse aus und bilden somit den domi-
nierenden Anteil des Untergrundes. Die von Elektronen ausgeltsten elektromagnetischen
Luftschauer spielen in dem von H-E-S-S- zugénglichen Energiebereich > 100 GeV auf dem
Beobachtungsniveau von 1800 m tiber NN keine Rolle. Die durch nahe Muonen h&ufig aus-
gel6sten Teleskop-Trigger werden durch den Systemtrigger in der stereoskopischen Beo-
bachtung (siehe Kapitel 3.3.4) fast vollstandig unterdriickt — genauso, wie auch ein Grofteil
der durch das Nachthimmelrauschen hervorgerufenen Zufallsfluktuationen in einzelnen Te-
leskopen. Zur Unterdriickung des dominanten hadronischen Untergrundes werden Ereignis-
kriterien, so genannte Schnitte, eingefihrt, die im Gegensatz zu den in der Schauerrekon-
struktion verwendeten Bildschnitten auf GroRen eines vollstandig rekonstruierten Schauers
angewandt werden. Man spricht daher von Ereignisschnitten zur -Hadron-Separation.

Die Emission von Cherenkov-Licht resultiert bei einem hadronisch induzierten Luftschauer
hauptsdchlich aus mehreren elektromagnetischen Subkaskaden. Die auf dem Boden aus-
geleuchtete Flache ist groRer und irregulérer als dies bei einem rein elektromagnetischen
Schauer der Fall ist, vergleiche Kapitel 3.1. Der Unterschied in der Struktur der Luftschauer
spiegelt sich in den aufgezeichneten Ereignissen durch entsprechend breite und irregulére
Bilder hadronischer Schauer wieder. Ein Schnitt auf die im Folgenden eingefiihrte mittlere
skalierte Bildbreite eignet sich daher zur ~-Hadron-Separation. Ein weiterer Schnitt auf den
Winkel Aé zwischen der rekonstruierten Schauerrichtung und einer nominellen Testposition
tragt der Tatsache Rechnung, dass hadronische Schauer isotrop einfallen und somit gleich-
verteilt? (iber das Gesichtsfeld auftreten, wohingegen sich die rekonstruierten Richtungen
von photonischen Schauern einer TeV-v-Punktquelle um deren nominelle Himmelsposition
anhdufen.

4.3.1 Schnitte auf die mittlere skalierte Bildbreite und -lange

Der wichtigste Schnitt zur v-Hadron-Separation ist ein Schnitt auf die mittlere skalierte
Bildbreite mscw eines Ereignisses [Plhlhofer et al. 2003]:

2Randeffekte der Kamera fiihren zu Akzeptanzabfillen im Gesichtsfeld fiir den Nachweis von hadroni-
schen wie auch photonisch induzierten Luftschauern. Die generelle Beriicksichtigung dieser Effekte wird in
den Kapiteln 4.4 und 5.3 diskutiert.
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N

1 .
mscw = N ; scw; mit scw = w)

w

(4.1)

Hierbei ist (w) = (w) (z, Amp, p) der vom Zenitwinkel z, der Amplitude Amp und dem
rekonstruierten StoRparameter p abhangende® Erwartungswert der Bilderbreite w fiir photo-
nische Schauer. Die Mittelung vollzieht sich Uber alle V Bilder eines Ereignisses, die ent-
sprechende Qualitats-Schnitte Uberstehen. Diese sind analog zur Richtungsrekonstruktion:
Nominal-Distance < 0.033rad und Amp > 80p.e. Die Erwartungswerte (w) (z, Amp, p)
werden aus MonteCarlo-Simulationen flir photonische Luftschauer ermittelt und werden in
Form von so genannten Lookup-Tabellen abgespeichert. Auf analoge Weise wie in Glei-
chung (4.1) wird die mittlere skalierte Bildlange mscl definiert.

Die Verteilungen der skalierten Bildbreite scw fur ~-Ereignisse einer Messung des Krebs-
Nebels sind exemplarisch in Abbildung 4.2 (oben) fir die einzelnen Teleskope dargestellt.
Die Verteilungen lassen sich durch eine Gaul3-Funktion beschreiben, deren Schwerpunkt
wegen (4.1) bei scwy = 1 erwartet wird. Wie aus der Abbildung hervorgeht, ist die Ver-
teilung der gemessenen Daten leicht zu kleineren Werten verschoben. Die Ursache hier-
fiir ist durch eine nicht perfekte Beschreibung des Detektors und der Atmosphare durch
die Simulationen zu erklaren. Die systematische Verschiebung der Daten gegeniiber den
MonteCarlo-Simulationen hat wegen des Ereignis-Schnittes auf mscw einen Einfluss von
wenigen Prozent auf die Berechnung des integralen Photonenflusses einer gemessenen TeV-
~-Quelle. Die Verschiebung wird daher durch die Einflihrung von Korrekturfaktoren in Glei-
chung (4.1) berticksichtigt. Die Faktoren ergeben sich aus dem Vergleich zwischen gemesse-
nen und den aus MonteCarlo-Simulationen erhaltenen Verteilungen der einzelnen Teleskope
[PUhlhofer et al. 2003]:

D () - sew; + f (1)) (4.2)

mit fl(t) — Ime fQ(t) = SCWomec — Gme_, scwo 4(t)

O’d(t)

Hierbei sind £} (¢) und f?(t) die zeitabhangigen Korrekturterme fiir die einzelnen Teleskope
i, durch die der Unterschied der durch eine Gauf3-Funktion beschreibbaren scw-Verteilungen
mit dem Schwerpunkt scw, und der Breite o zwischen Daten (o4(¢) und scwg 4(t)) und
MonteCarlo-Simulationen (o, und scwg mc) aufgehoben wird. Die Abhéngigkeit der Kor-
rekturterme von der Zeit ¢ ist durch Alterungseffekte der Spiegel und Photomultiplier be-
dingt und wurde in den Analysen dieser Arbeit vernachlassigt.

Die mittels Gleichung (4.2) korrigierte mscw-Verteilung der gemessenen ~y-Ereignisse der
Daten des Krebs-Nebels ist in Abbildung 4.2 (unten) dargestellt. Ebenfalls aufgefuhrt ist die

SFerner hangt (w) noch von der Azimut-Ausrichtung der Teleskope (Einfluss des Erdmagnetfeldes, ver-
gleiche Kapitel 5.1.1) sowie vom verwendeten Tailcut (siehe Abschnitt 4.1) ab.
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Abbildung 4.2: Oben: Verteilungen der skalierten Bildbreiten scw der ~-Ereignisse flr die
einzelnen Teleskope, erhalten aus Daten des Krebs-Nebels. Aus den Anpassungen (gestrichel-
te Linie) werden die Schwerpunkte scwg und Breiten o ermittelt. Unten: Die Verteilung des
mscw-Parameters fur v-Ereignisse, erhalten aus MonteCarlo-Simulationen (Anpassung, durch-
gezogene Linie) und aus den Daten des Krebs-Nebels nach Anwendung der Korrekturfakto-
ren (gefullte Kreise), sowie die Verteilung von hadronischen Ereignissen (offene Kreise). Die
Schnitt-Bereiche fur die statistische Separation von ~-Ereignissen 0.1 < mscw < 1.07 (siehe
Tabelle A.1), sowie flr die im Template-Untergrund-Modell (siehe Abschnitt 4.5) verwendeten
hadronische Ereignisse 1.3 < mscw < 1.9 sind ebenfalls dargestellt.
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aus den Daten erhaltene mscw-Verteilung von hadronischen Untergrund-Ereignissen, die
deutlich breiter und zu héheren Werten verschoben ist, als die Verteilung der gemessenen -
Photonen, die auch schon unter Vernachléssigung der Korrekturfaktoren (Gleichung (4.1))
in guter Ubereinstimmung mit den MonteCarlo-Simulationen steht. Am Unterschied der
Verteilungen zwischen photonischen und hadronischen Ereignissen wird die Moglichkeit
zur ~-Hadron-Separation anhand des mscw-Parameters deutlich.

4.3.2 Winkelschnitt

Da die hochenergetischen v-Photonen in den intergalaktischen Magnetfeldern nicht von ih-
rer Flugbahn abgelenkt werden, bleibt die morphologische Information ihres Emissionsge-
bietes erhalten. Wegen der grofRen Entfernungen der emittierenden Objekte werden bis auf
einige Ausnahmen nur leicht ausgedehnte, oder im Rahmen der in Kapitel 5.2 beschrie-
benen Abbildungsfunktion des Detektors punktformige v-Quellen gemessen. Man erwar-
tet eine Anhdufung von photonischen Ereignissen an der entsprechenden Himmelsposition.
Die isotrop einfallenden Hadronen fuihren dagegen zu einer homogenen Verteilungen der
rekonstruierten Richtungen im Gesichtsfeld, sofern man den in Abschnitt 4.4 untersuchten
Einfluss der Kamera-Akzeptanz zunédchst vernachldssigt. Mit einem Schnitt auf den Winkel
A@ zwischen der rekonstruierten Schauerrichtung und der nominellen Himmelsposition ei-
ner potentiellen TeV-v-Quelle (vergleiche Abbildung 4.1) lasst sich daher der verbleibende
Datensatz mit photonischen Ereignissen anreichern. Wegen der zu erwartenden, konstanten
Rate von hadronischen Ereignissen pro Flachenelement wird die Verteilung der Ereignisse
in der Regel in quadrierten Winkel-Intervallen A§? untersucht, in denen der Untergrund in
den zentralen Bereichen des Gesichtsfeldes einer flachen Verteilung folgt.

4.3.3 Schnittoptimierung

Ziel der Schnittoptimierung ist das Auffinden eines Satzes von Ereignis-Schnitten, deren
Anwendung auf einen Datensatz moglichst viele Untergrundereignisse verwirft und anderer-
seits einen Grof3teil der photonischen Ereignisse einer TeV-v-Quelle beibehalt. Die Schnitte
werden auf die nach Gleichung (4.7) berechnete Signifikanz eines photonischen Ereignis-
uberschusses einer punktférmigen Quelle optimiert. Die Durchfiihrung der Optimierungen
des mscw/mscl- und des A§?-Schnittes ist im Anhang A.1 anhand eines Datensatzes des
Krebs-Nebels flr verschieden angenommene Quellstarken beschrieben. Die Verwendung
des (4;7) p.e. Tailcuts zeigt gegeniiber dem (5; 10) p.e. Tailcut (vergleiche Abschnitt 4.1)
eine im Bereich von 10% hdoher liegende Sensitivitét, insbesondere flir schwache Quellen.

Der Krebs-Nebel wird unter Anwendung der optimalen Schnitte mit einer Signifikanz von
etwa 30 o in einer Stunde (also 5 o in weniger als 2 Minuten) nachgewiesen. Die Anteile der
den optimalen mscw/mscl-Schnitt passierenden photonischen und hadronischen Ereignis-
se liegen (vor der Anwendung des A#*-Schnittes) bei e, ~ 84% und eng ~ 4%. Bei deut-
lich geringeren Zenitwinkeln ist wegen der niedrigeren Energieschwelle eine noch hohere
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| | Standard | Hartl | Hart2 |

Bild-Qualitats-Schnitte bei der Schauerrekonstruktion

Schauer-Richtung: Nom.Distance < 0.033rad | <0.033rad | < 0.033rad
Amp > 80 p.e. > 200 p.e. > 200 p.e.
Ohillas optional optional optional

Stol3parameter: Nom.Distance < 0.033rad | <0.033rad | < 0.033rad
Amp > 80p.e. > 200 p.e. > 200 p.e.
Ohillas optional optional optional

Energierekonstruktion:  Nom.Distance < 0.033rad | <0.033rad | < 0.033rad
mscw/mscl-Mittelung:  Nom.Distance < 0.033rad | <0.033rad | < 0.033rad

Amp > 80 p.e. > 200p.e. > 200 p.e.
Schnitte auf rekonstruierte Ereignisse zur Untergrundunterdrickung
Bildmultiplizitét N >2 > 2 >3
StoRparameter D — < 600m < 600m
~-Hadron-Separation mscw/mscl <1.07/1.3 | <1.07/1.3 | <1.07/1.3
Winkelschnitt A#? || <0.0125deg® | < 0.01deg® | < 0.01 deg?

Tabelle 4.1: Dargestellt sind die Werte der einzelnen Schnitte, die in der Schauerrekonstruktion
auf einzelne Bilder, sowie bei der Untergrundunterdriickung auf die rekonstruierten Ereignisse
angewandt werden. Die Schnitte werden im Text naher erldutert. In dieser Arbeit kommen drei
Sétze von Schnitten (Standard, Hartl und Hart2) zur Anwendung, die eine zunehmend stérke-
re Untergrundunterdriickung zur Folge haben, auf der anderen Seite aber die Energieschwelle
erhohen.

Analyse-Sensitivitat fir gleiche Quellstarken zu erwarten, vergleiche Abbildung A.5, links.
Da die Quellstérke einer TeV-v-Quelle vor der Messung nicht bekannt ist, wurde fiir die
Datenanalyse a-priori ein Satz von Schnitten gewahlt, der fiir schwache Quellen im Bereich
von 1 —10% der Quellstarke des Krebs-Nebels am sensitivsten ist. Diese bilden die in dieser
Arbeit verwendeten, so genannten Standard-Schnitte, die in Tabelle 4.1 zusammengestellt
sind. Der Einfluss der einzelnen Schnitte auf die energieabhangige Nachweiseffizienz, die
Energieschwelle und die Giite der Richtungsrekonstruktion werden in Kapitel 5 untersucht.
Zusétzliche Schnitte auf die Bildmultiplizitat N, eines Ereignisses und den StoRparameter
p kdnnen eine Verbesserung der Richtungsauflésung — insbesondere bei Quellen mit hartem
Energiespektrum — bewirken (vergleiche Kapitel 5.5.3) und finden in den ebenfalls in Tabel-
le 4.1 aufgefiihrten Schnitt-Satzen Hartl und Hart2 ihre Anwendung. Diese fuhren jedoch zu
einer deutlichen Anhebung der Energieschwelle des Datensatzes, vergleiche Abbildung 5.7.

4.4 Kamera-Akzeptanz

Der isotrop auf die Erde einfallende Untergrund aus hadronischen Luftschauern sollte zu ei-
ner als konstant gemessenen Untergrundrate pro Raumwinkel fuhren. Die Ereignisschnitte
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Abbildung4.3: Links: Dargestellt ist die Parametrisierung einer rekonstruierten Richtung durch
den radialen Abstand Ar zum Kamerazentrum und die entsprechende Projektion Az auf die
Achse des Zenitwinkels (z = 90° — Alt). Eine von der Erstellung der Akzeptanzverteilung
ausgeschlossene Himmelsregion V7 ist ebenfalls dargestellt. Diese rotiert wegen der Alt/Az-
Montierung der Teleskope (wie alle Himmelspositionen) wéhrend der Beobachtung auf einer
Kreisbahn um das Kamerazentrum. Rechts: Die Positionen des Kamerazentrums =’ und der re-
konstruierten Schauerrichtung sind in einem durch geeignete Funktionen f(Ar) und g(Az, Ar)
transformierten Koordinatensystem dargestellt. Die Form der in der Alt/Az-Ebene durch einen
Kreis beschriebenen Ausschlussregion V; transformiert sich entsprechend in die zeitabh&ngigen
Strukturen V7.

und die Randeffekte der Kamera fiihren jedoch zu einer nicht homogenen Akzeptanz (iber
das Gesichtsfeld. Fur die als Photonenschauer klassifizierten Untergrund-Ereignisse, die in
der Untergrundbestimmung eine entscheidende Rolle spielen (siehe Abschnitt 4.5), gilt das
gleiche Argument. Fir die korrekte Berlicksichtigung dieser Effekte in den verschiedenen
Analysemethoden ist ein genaues Verstandnis der Akzeptanz iber das Gesichtsfeld unab-
dingbar, die im Folgenden als Kamera-Akzeptanz* bezeichnet wird. Neben der zu erwarten-
den radialen Abhangigkeit Ar, gemessen zwischen der rekonstruierten Schauerrichtung und
dem Kamerazentrum, ist wegen der zenitwinkelabhangigen Ereignisraten der nachgewiese-
nen Luftschauer auch ein leichter Gradient entlang der Altituden-Achse (Alt = 90° — z2)
zu erwarten. Da die Akzeptanz im Allgemeinen fur den mittleren Zenitwinkel einer Beo-
bachtung (in der Regel aus dem Datensatz selber) bestimmt wird, ist nur die Bestimmung
des Gradienten Az relativ zum Kamerazentrum noétig, dessen Steigung tiber den beobachte-
ten Zenitwinkelbereich als konstant> angenommen wird. Die Kamera-Akzeptanz wird daher
parametrisiert durch den radialen Abstand Ar und den Abstand Az im Zenitwinkel relativ
zum Zentrum der Kamera, siehe Abbildung 4.3.

4Es handelt sich hierbei genaugenommen um die Akzeptanz (iber das Gesichtsfeld, die durch die iiberla-
gerten Effekte der einzelnen Kameras bestimmt ist.

SFiir Beobachtungen Uiber einen sehr groBen Zenitwinkelbereich ist strenggenommen eine weitere Unter-
teilung in verschiedene Intervalle des Zenitwinkels z erforderlich.
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Man definiert die Akzeptanzen acp,(Ar, Az) und acpnag(Ar, Az) fur photonisch bzw. ha-
dronisch klassifizierte Untergrundereignisse als die auf das Kamerazentrum (Ar = 0 und
Az = 0) normierten Nachweisraten pro Raumwinkelelement dS2:

Acp,(Ar,Az) = SREE8D paw acp,(ArAz) = 4000
(4.3)
Acprag(Ar, Az) = DomlErdd bpw acpg(Ar,Az) = Aqmiin)

Hierbei entstammen die photonischen Kandidaten aus dem Bereich mscw/mscl < 1.07/1.3
(vergleiche Tabelle 4.1) und die hadronischen Ereignisse aus einem hiervon separierten In-
tervall von beispielsweise 1.3 < mscw < 1.9, vergleiche Abbildung 4.2, unten. Die Bestim-
mung von N, (Ar, Az) und Npg(Ar, Az) geschieht in der Regel aus den gemessenen Da-
ten selber. Eine Bestimmung aus MonteCarlo-Simulationen wirde die sehr rechenzeitauf-
wandige Erstellung einer hadronischen Luftschauer-Datenbank tber einen groRRen Energie-
und Zenitwinkelbereich erfordern. Zudem wiirde eine von der Wetterlage und wegen des
Nachthimmelrauschens von der Himmelsposition abhdngige, individuelle Charakteristik des
Datensatzes nicht berucksichtigt werden. Abhéngig von dem in der spateren Analyse ver-
wendeten Untergrundmodell (siehe Abschnitt 4.5) findet die photonische oder die photo-
nisch/hadronisch kombinierte Akzeptanz ihre Anwendung. Es muss an dieser Stelle hervor-
gehoben werden, dass sich die photonische Akzeptanz nicht auf tatsachliche v-Photonen
bezieht, sondern auf Untergrund-Ereignisse, die in den Bereich mscw/mscl < 1.07/1.3
rekonstruiert® werden. Dies stellt die Null-Hypothese dar, gegen die ein durch eine magli-
che Quelle hervorgerufener Ereignis-Uberschuss von realen TeV-y-Photonen getestet wird.
Daher missen im Fall der Akzeptanzmodellierung aus gemessenen Daten diejenigen Him-
melsregionen von der Ansammlung der v-Akzeptanz-Verteilung ausgeschlossen werden,
in denen sich eine bekannte TeV-v-Quelle befindet. Der Ausschluss geschieht durch das
Ausblenden einer um das entsprechende Objekt zentrierten, kreisféormigen Himmelsregi-
on mit einem Radius, der > 90% der ~-Photonen beinhaltet. Die feste Himmelsposition
der Ausschlussregion rotiert wegen der Alt/Az-Montierung der H-E-S-S--Teleskope wah-
rend der Beobachtung im Kamera-Koordinatensystem auf einer kreisformigen Bahn um das
Kamerazentrum und wird daher flr jedes Ereignis neu berechnet. Das Ausblenden einer
Himmelsregion fuhrt jedoch zu einer Unterschatzung der Akzeptanzen in den Kamerare-
gionen, die von einer (oder mehrerer) Ausschlussregionen tberstrichen werden. Um diesen
Effekt auszugleichen, wird fur jedes Ereignis eine zweidimensionale Verteilung mit den
Positionen und Ausmafen der Ausschlussregionen gefillt, aus der sich anschlieRend die
relative Belichtungszeit jeder Kameraregion ableiten l&sst. Hiermit wiederum wird die an-
gesammelte Akzeptanzverteilung korrigiert. Diese Prozedur wurde anhand verschiedener
Datensétze, in denen kein signifikanter Ereignistberschuss im Gesichtsfeld gefunden wur-
de, erfolgreich getestet, indem zuféllig einzelne (oder mehrere) Himmelsregionen von der
Akzeptanz-Erstellung ausgeschlossen wurden.

5Die Akzeptanz fiir reale Photonen, die bei der Berechnung des physikalischen Photonenflusses eine Rolle
spielt, wird durch die effektiven Nachweisflachen in Kapitel 5.3 beschrieben.
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Abbildung 4.4: Links: Die radiale Abhéngigkeit der Kamera-Akzeptanz (ohne Bericksichti-
gung der geringen Az-Abhangigkeit) flr photonisch klassifizierte Ereignisse (gefillte Punk-
te, zusammen mit der Anpassung einer Polynomfunktion) und flr hadronisch klassifizierte Er-
eignisse (gefullte Dreiecke). Die Akzeptanz wurde aus einem Teildatensatz der PSR B1259-
63/SS 2883- und HESS J1303-631-Messung (vergleiche Kapitel 6) unter Anwendung der in Ta-
belle 4.1 aufgelisteten Standard-Schnitte erhalten, wobei beide TeV-v-Quellen aus der Model-
lierung ausgeschlossen wurden. Die ohne den Ausschluss beider Quellen erhaltene, verfalschte
photonische Akzeptanz ist ebenfalls dargestellt (offene Kreise). Rechts. Die mittels der Gaul3-
Filter-Methode (siehe Text) erhaltene Akzeptanz fur hadronische (oben, 1.3 < mscw < 1.9)
sowie photonische Untergrund-Ereignisse (unten, mscw < 1.07). Der relativ zur radialen Ab-
hangigkeit nur geringe Einfluss von Az ist hier nur schwach in Form leichter Asymmetrien zu
erkennen.

Zur Modellierung der Akzeptanz mittels des realen Datensatzes werden die Ereignisse, die
durch die Ereignisschnitte als photonisch bzw. hadronisch klassifiziert werden, in eine zwei-
dimensionale Verteilung gefillt. Zur einfacheren Modellierung werden die Achsen durch
geeignete Funktionen f(Ar) bzw. g(Az, Ar) transformiert. Eine geeignete Transformation
ist f(Ar) = Ar fir die erste und g(Az, Ar) = arcsin (£2) fiir die zweite Dimension. Eine
alternative Transformation der radialen Abhéngigkeit stellt die Funktion f(Ar) = (Ar)?
dar, durch die zwar der Bereich nahe des Kamerazentrums gestaucht, auf der anderen Seite
aber die Randbereiche des Gesichtsfelds differenzierter untersucht werden kénnen. Diese
Transformation erfordert allerdings einen Datensatz mit sehr hoher Ereignisstatistik. Die
ausgeschlossenen Himmelsregionen einer bekannten TeV-v-Quelle transformieren sich ent-
sprechend, dies ist auf der rechten Seite von Abbildung 4.3 veranschaulicht.

Nachdem die Bereiche der photonischen Verteilung auf die gegebenenfalls zweitweise aus-
geblendeten Himmelsregionen V; korrigiert wurden, werden beide Verteilungen der photo-
nischen, sowie der hadronischen Ereignisse jeweils auf ein einheitliches Raumwinkelele-
ment d2 normiert. Die so erhaltenen Verteilungen werden entweder durch die Anpassung
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eines geeigneten funktionalen Zusammenhangs oder durch die Anwendung eines Gaul3-
Filters zur Ausgléttung von statistischen Fluktuationen modelliert. Nun werden beide Ver-
teilungen auf die Akzeptanz im Kamerazentrum normiert, so dass man in Gleichung (4.3)
acp(Ar, Az) und acpnag(Ar, Az) erhdlt. Da die Akzeptanzverteilungen generell stark von
den in Tabelle 4.1 aufgefihrten Bild- und Ereignis-Schnitten abhédngen, miissen sie entspre-
chend dem verwendeten Satz von Schnitten bestimmt werden.

Ein Beispiel der Akzeptanz-Modellierung fur den Standard-Schnittsatz ist anhand des Da-
tensatzes der PSR B1259-63/SS 2883- bzw. HESS J1303-631-Beobachtung (vergleiche Ka-
pitel 6) in Abbildung 4.4 gezeigt. Im Gesichtsfeld dieser Beobachtung befinden sich zwei
bekannte TeV-v-Quellen. Diese wurden von der Akzeptanz-Modellierung ausgeschlossen.
Eine Nichtberiicksichtigung des Ausschlusses dieser Quellen flhrt zu signifikanten Verfal-
schungen der photonischen Akzeptanz im Zentralbereichen Ar < 0.5°, was ebenfalls in
Abbildung 4.4 (links) dargestellt ist. Deutlich zu erkennen ist der starke Abfall der Kamera-
Akzeptanz zu den Ré&ndern des Gesichtsfeldes, der bei hadronischen Ereignissen bei etwa
Ar = 1.5° und bei photonischen Ereignissen bei etwa Ar = 0.7° beginnt. Dennoch lassen
sich mit der so modellierten Kamera-Akzeptanz zuverlassige Untersuchungen in entspre-
chend groRen Gesichtsfeldern — wenn auch mit verminderter Sensitivitdt — durchfihren,
deren Radien Uber die technischen Ausmale der Kamera von ry,y, = 2.5° hinausgehen. Die
Vernachlassigung der Effekte der Kamera-Akzeptanz sowie des Ausschlusses von starken
TeV-v-Quellen aus deren Modellierung werden ausfiihrlicher im Anhang A.3 diskutiert.

4.5 Untergrundbestimmung

Da auch nach Anwendung der Schnitte zur v-Hadron-Separation Untergrundereignisse im
Datensatz verbleiben, muss ein in geeigneter Weise zu bestimmendes Untergrundniveau
ermittelt werden. Zur korrekten Bestimmung des Untergrundniveaus spielt das Verstand-
nis der im vorigen Abschnitt 4.4 diskutierten Kamera-Akzeptanz eine wichtige Rolle. Das
Untergrundniveau kann entweder aus einer rdumlich, zeitlich oder anhand eines Bildpa-
rameters separierten Region bestimmt werden. Die verschiedenen, im Folgenden vorge-
stellten Untergrundregionen sind in Abbildung 4.5 veranschaulicht. Die Untergrundregion-
en werden im Folgenden auch als Off- und die Quellregion A als On-Region bezeichnet.
Ein aus den Off-Regionen erhaltenes Ereignisniveau muss anschlieffend gemald der Defi-
nition der Untergrundregion mittels eines Normierungsfaktors « auf den entsprechenden
Erwartungswert der untersuchten Quellregion A skaliert werden. Somit ergibt sich ein ge-
gen die Null-Hypothese zu priifender Ereignis-Uberschuss aus der Differenz der ermittelten
Ereigniszahlen Non — (Nogg) = Non — aNog. Um einer moglichen Variation der Geome-
trie oder der Akzeptanz einer Untergrundregion Uber den Datensatz Rechnung zu tragen,
wird die Normierung flr jedes Untergrundereignis bestimmt und anschliefend gemittelt:
a = 1/Ny Zf\f{ a;. Um eine Kontamination des zu bestimmenden Untergrundes durch
eine reale TeV-y-Quelle zu verhindern, mussen die entsprechenden Himmelsregionen V;
ausgeschlossen und die Normierung « entsprechend auf die veranderte Geometrie der be-
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Abbildung 4.5: Definition
der verschiedenen Unter-
grundregionen,  dargestellt
im  Alt/Az-System  der
Kamera: Signalregion des
untersuchten Objekts (A),
gespiegelte  Untergrundre-
gionen (U1-U7, im gleichen
radialen Abstand AR zum
Kamerazentrum  wie  A)
und der Ring-Untergrund
(RU). Die Untergrundregion
des Template-Modells st
rdumlich identisch mit der
Signalregion A. Die Schnitt-
menge der verschiedenen

Alt  Untergrundregionen mit der
verbotenen Region V7 einer
Az mdoglichen weiteren Quelle

im Gesichtsfeld werden von
der Untergrundbestimmung
ausgeschlossen.

rek. Richtung
o pi\ge———

schnittenen Untergrundregionen korrigiert werden. Genauere Untersuchungen hierzu sind
im Anhang A.3 zu finden.

45.1 Gespiegelte Untergrundregionen

Die meisten H-E-S-S--Beobachtungen werden im Wobble-Modus durchgefuhrt, d.h. unter
Versetzung der Beobachtungsposition der Teleskope neben die nominelle Objektposition
um einen alternierenden Winkelbetrag von +0.5° oder +0.7° in Rektaszension oder Dekli-
nation. Die untersuchte Quellregion A befindet sich im Kamerasystem also in einem entspre-
chenden Abstand A R vom Kamerazentrum, um welches sie wegen der Alt/Az-Montierung
der Teleskope wahrend der Beobachtung rotiert. Die sich nicht tiberschneidenden Unter-
grundregionen U;, i = 1...m, werden auf einem um das Kamerazentrum zentrierten Kreis
mit Radius AR positioniert und besitzen daher jeweils die gleiche radiale Kamera-Akzep-
tanz, wie auch die Quellregion A. Der Radius jeder Untergrundregion ist hierbei durch den
Winkelschnitt A6d, der untersuchten Quellregion A definiert. Die maximale Anzahl sich
nicht Gberlappender Untergrundregionen U; l&sst sich aus den GroRen AR und A#f,, sowie
einem geforderten Mindestabstand zwischen A und U; ableiten. Die gemaR Tabelle 4.1 als
photonisch klassifizierten Ereignisse, deren Richtung in eine der Regionen U; fallt, bilden
den Untergrund, wobei sich die Normierung aus der Anzahl m der Untergrudregionen zu
a = 1/m ergibt.
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Der zusétzliche, jedoch geringe Effekt des Zenitwinkel-Gradienten auf die Akzeptanz (ver-
gleiche Abschnitt 4.4) wird durch das sukzessive Alternieren der Teleskop-Versetzungen im
Wobble-Beobachtungsmodus erreicht: Durch das Andern des Vorzeichens werden die Quell-
region A und die Untergrundregionen U; am Kamerazentrum punktgespiegelt, so dass sich
auch der Zenitwinkelgradient umkehrt. Fur stark ungleichmagig verteilte Wobble-Positionen
im Datensatz kann die Normierung jedes Untergrundereignisses mit einem Korrekturfak-
tor gewichtet werden, der den (geringen) Unterschied der photonischen Kamera-Akzeptanz
(4.3) bezuglich des Zenitwinkelgradienten Az des Untergrundereignisses relativ zu dem
der Quellposition Az 4 bei gleichem radialen Abstand Ar des Ereignisses beschreibt. Uber-
schneiden sich eine oder mehrere der Untergrundregionen U; mit einer der moglicherweise
verbotenen Himmelsregionen V;, so werden die entsprechenden Untergrundregionen aus-
geschlossen und die Normierung entsprechend der Verbleibenden Anzahl an Untergrundre-
gionen m/’ berechnet.

1 Ar, A 1 .
a=—- acpy(Ar, Aza) ~— mit m'<m (4.9)
m' acpy(Ar,Az)  m/

Die gespiegelten Untergrundregionen werden hauptsachlich bei der Signalsuche und der
Erstellung eines Energiespektrums verwendet. IThre Anwendung scheitert jedoch, wenn die
analysierte Quellregion A sehr nahe am Kamerazentrum liegt, da in diesem Falle keine
aquidistanten Untergrundregionen U; platziert werden kénnen. Aus diesem Grund ist die
Anwendung bei der Erstellung einer Himmelskarte, bei der jede Region des Himmels auf-
einanderfolgend als potentielle Quellregion untersucht wird, nicht méglich.

4.5.2 Ring-Untergrund

Beim Ring-Untergrund werden die als photonisch klassifizierten Untergrundereignisse aus
einer ringférmigen Region gezéhlt, die durch einen inneren r; und einen &ulleren Radius r,
definiert ist und zentriert um die Quellposition A angelegt wird. Die Flache der Ringregion
ist gegeben durch Aying = 7(r2—r?) und die Flache der Quellregion durch den Winkelschnitt
Ab,. Die Normierung ergibt sich aus dem Flachenverhaltnis aus Quell- und Ringregion,
wobei jedes Ereignis mit dem Quotienten der photonischen Akzeptanz acp.,(Ara, Az,) der
Quellposition A und der gemittelten photonischen Akzeptanz der Ringregion acp., (Aring)
gewichtet wird.

Uberschneidet sich die Ringregion mit einer oder mit mehreren verbotenen Regionen V.,
so werden die Ereignisse der Schnittregion ignoriert und die Normierung um die Flache
der verworfenen Schnittregion Ay, ring korrigiert. Die verbleibende Ringflache werde mit
Afing bezeichnet. Ein gleiches Vorgehen wird gewahlt, falls der Ring einer zu untersuchen-
den Quellregion A an einigen Stellen Gber das untersuchte Gesichtsfeld hinausreicht, siehe
Anhang A.2 fiir eine detailliertere Beschreibung.

AG? Cacpy(Ara, Azy)

2 2 1 . /
Te =T — ;A‘/j7Rlng ach(Aring)

=

(4.5)
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Hierbei ist acp,(Ay,,) = ﬁ fAﬁing acp(Ar'y, Azy) dAr dAz die Uber die erlaubte Flache

des Ringes Aj,, gemittelte Kamera-Akzeptanz, vergleiche Abbildung A.1 im Anhang A.2.

Der Vorteil des Ring-Untergrundes liegt in der Anwendbarkeit an beliebigen Himmelspo-
sitionen auch nahe des Kamerazentrums. Eine genau modellierte Kamera-Akzeptanz ist je-
doch generell von groRerer Wichtigkeit, als dies bei der Anwendung der gespiegelten Un-
tergrundregionen der Fall ist, bei denen die Kamera-Akzeptanz (wenn Uberhaupt) nur als
eine Korrektur geringer Ordnung herangezogen wird. Die Anwendungsbereiche des Ring-
Untergrundes liegen bei der Signalsuche, sowie der Erstellung von Himmelskarten und
Energiespektren. Bei Energiespektren ist jedoch zu beachten, dass die Kamera-Akzeptanz
auch von der Energie abhéngen kann, was bei Nichtbeachtung zu systematischen Effekten
im Spektrum flhren kann.

4.5.3 Template-Untergrund

Das so genannte Template-Untergrund-Modell wurde in [Rowell 2003] entwickelt. Der Un-
tergrund wird hierbei aus Ereignissen eines von der photonischen Definition disjunkten
mscw-Intervalls aus der Quellregion A bestimmt. In dieser Arbeit wurde zur Definition ha-
dronischer Ereignisse das Intervall 1.3 < mscw < 1.9 gewahlt, vergleiche Abbildung 4.2,
unten. Die Normierung ergibt sich aus dem Verhéltnis der absoluten, von der Position im
Gesichtsfeld abhéngenden photonischen und hadronischen Kamera-Akzeptanzen (4.3):

_ Acpy(Ar, Az)
* T Acpra(Ar, Az)

Auch beim Template-Modell ist ein genaues Verstandnis der Kamera-Akzeptanz wichtig.
Insbesondere ist bei der Modellierung die Kontamination des photonischen Parameter-Inter-
valls durch reale «-Photonen zu vermeiden, wodurch die Normierung stark verfélscht wer-
den kann, vergleiche Abbildung 4.4.

(4.6)

Der Vorteil des Template-Untergrund-Modells liegt analog zum Ring-Untergrund in der von
der Himmelsposition unabhangigen Anwendbarkeit (iber das gesamte Gesichtsfeld. Deswei-
teren ist dieser Untergrund weniger sensitiv auf Effekte von hellen Sternen im Gesichtsfeld,
die wegen der entsprechend deaktivierten Kamera-Bildpunkte zu lokalen Unterschéatzun-
gen des Untergrundes im Ring-Modell fihren kdnnen [Rowell 2003]. Die Anwendungen
desTemplate-Untergrundes liegen bei der Signalsuche, sowie der Erstellung von Himmels-
karten. Wegen der Energieabhdngigkeit der mscw-Verteilung ist eine Anwendung fur die
Erstellung von Energiespektren nicht maoglich.

4.6 Analyse-Methoden

In diesem Abschnitt werden die auf verschiedene physikalische Fragestellungen zugeschnit-
tenen Methoden der Datenanalyse vorgestellt. Die Demonstration der Funktionalitat wird
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Krebs-Nebel (2004)
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exemplarisch an H-E-S-S--Daten bekannter TeV-v-Quellen, wie beispielsweise dem Krebs-
Nebel, durchgefiihrt.

4.6.1 Quellsuche und rekonstruierte Winkelverteilung

In der Regel werden mit den H-E-S-S--Teleskopen Himmelsobjekte beobachtet, die auf-
grund theoretischer oder phdnomenologischer Betrachtungen als vielversprechende Kan-
didaten fiir die Emission von hochenergetischer ~-Strahlung gelten. An erster Stelle der
Untersuchung eines Datensatzes steht daher die Priifung eines maglichen Uberschusses von
~-Ereignisses aus der Richtung eines vorweg bestimmten Objektes und die Ermittlung der
entsprechenden statistischen Signifikanz. Dies geschieht in der Regel anhand der Verteilung
des quadrierten Winkelabstandes A§? der Ereignisse, wobei der Winkel Ag zwischen der
rekonstruierten Schauerrichtung und der nominellen Objektposition (On) bzw. dem Zen-
trum einer Untergrundregion (Off) gemessen wird, vergleiche Abschnitt 4.5. Im Falle ei-
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nes Signals hebt sich die On-Verteilung im Bereich kleiner Winkelabstdnde von der nor-
mierten Untergrundverteilung ab. In Abbildung 4.6 sind beide Verteilungen (oben), sowie
die Untergrund-bereinigte Signalverteilung (unten) flr einen 6.3-stiindigen Datensatz des
Krebs-Nebels gezeigt. Die Bestimmung des Ereignisuberschusses V., geschieht durch Sum-
mation der Ereignisse Ny, innerhalb des Winkelschnittes (vertikale Linie) fur die On-Region
und der normierten Ereignisse aus der Untergrundregion aNo. Die Signifikanz Sy eines
Ereignis-Uberschusses wird nach [Li & Ma 1983] berechnet zu:

1 + 0] Non Noff
Sic = V2 4/ Ngnl . Ny | 1 —_— 4.7
dc \/_ \/ on lO0g [ o No + Noﬁ} + Noss log |:( + a) Now t Nog 4.7

Fur die in Abbildung 4.6 dargestellten Ergebnisse der Beobachtung des Krebs-Nebels ergibt
sich Uber Ny, = 3357 und aNoi = 0.2 - 1979 ein Ereignistiberschuss von NV, = 2963 + 59,
was nach (4.7) einer statistischen Signifikanz von Sy, = 75.7 o entspricht. Die Untersuchung
wurde mit einem weiten Winkelschnitt von A§? < 0.03 deg® (vergleiche Tabelle A.1) und
der Verwendung von 5 gespiegelten Untergrundregionen durchgefiihrt.

Die Winkel-Verteilung der Signalereignisse gibt Aufschluss tber eine mdégliche intrinsische
Ausdehnung und Morphologie der Quelle. Hierzu wurde als Hypothese des intrinsischen
Emissionsprofils eine Gaul3-Funktion mit der in Kapitel 5.2 eingefthrten Abbildungsfunk-
tion gefaltet und an die Winkelverteilung angepasst, siehe Abbildung 4.6, unten. Wie nach
dem géngigen theoretischen und experimentellen Erkenntnisstand tiber die hochenergeti-
schen Emissionsprozesse des Krebs-Nebels zu erwarten, zeigt die gemessene Winkelvertei-
lung der Uberschuss-Ereignisse mit der Breite der GauR-Funktion von oy, = (0.00£0.03)°
keine Anzeichen flr ein intrinsisch ausgedehntes Emissionsprofil und belegt gleichzeitig die
Beschreibbarkeit der Daten des Krebs-Nebels mit der aus MonteCarlo-Simulationen erhal-
tenen Abbildungsfunktion.

4.6.2 Himmelskarten

Das groRe Gesichtsfeld der H-E-S-S--Teleskope hat einen Durchmesser von etwa 5° und
erlaubt die Suche nach TeV-y-Quellen in einem entsprechenden Himmelsbereich in einem
Datensatz. Dies geschieht mittels einer zweidimensionalen Himmelskarte fiir Uberschuss-
Ereignisse, mit deren Hilfe auch die Morphologie einer moglicherweise ausgedehnten Quel-
le untersucht werden kann. Zur Erstellung einer Himmelskarte wird fur jedes Ereignis die
Richtungsinformation mit abgespeichert, so dass sich analog zur zuvor beschriebenen Un-
tersuchung der A#2-Verteilung durch Bestimmung der On- und Off -Ereignisse der Ereig-
nisuberschuss und die Signifikanz an jeder beliebigen Himmelsposition berechnen lassen.
Zur Bestimmung des Untergrundes stehen das im vorigen Abschnitt 4.5 beschriebene Ring-
, sowie das Template-Modell zur Verfugung. Die Berticksichtigung der Kamera-Akzeptanz
zur Bestimmung der Normierung «, sowie der Ausschluss von bekannten TeV-v-Quellen
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Abbildung 4.7  Oben:
Himmelskarte (3° x 3°,
Template-Modell) mit un-
korrelierten Eintragen der
nach Gleichung (4.7) be-
rechneten Signifikanzen,
zentriert um die Position
des Krebs-Nebels. Zur Ver-
anschaulichung des flachen
Untergrundes ist nur der
Bereich von +4 o dargestellt,
was zu einer starken Uber-
sattigung an der Position des
Krebs-Nebels fihrt. Die ein-
gelagerte Abbildung zeigt die
Verteilung der Signifikanzen
der gesamten Himmelskarte
(gestrichelte Linie), sowie die
unter Ausschluss der inner-
halb des Kreises liegenden
Signalregion des  Krebs-
Nebels erhaltene Verteilung
(durchgezogene Linie, mit
Anpassung  einer  GauB-
Funktion). Unten: Verteilung
der Uberschuss-Ereignisse in
einem Bereich von 1° x 1°
mit der Anpassung einer Fal-
tung aus zweidimensionaler
Gaul-Funktion und Abbil-
dungsfunktion (Konturlinien)
zur Bestimmung der genauen
Himmelsposition (Stern).
Die eingelagerte Abbildung
zeigt die Residuen.

von der Untergrundbestimmung (vergleiche Anhang A.2 und A.3) sind insbesondere fiir die

Quellsuche am Rand des Gesichtsfeldes wichtig.

Die Himmelskarten kénnen entweder in unkorrelierten, oder zur Ausglattung von statis-
tischen Fluktuationen in korrelierten (also sich tberlappenden) Bins dargestellt werden’.
Bei der Interpretation der statistischen Signifikanz eines Ereignistiberschusses an einer be-
stimmten Himmelsposition muss dabei die Anzahl der insgesamt untersuchten Positionen

"Funktionen zur Bestimmung der Himmelsposition eines Ereignis-Uberschusses sowie zum Studium der
Morphologie werden wegen der korrekten Fehlerbehandlung nur an unkorrelierte Himmelskarten angepasst.
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durch Anwendung so genannter Trial-Faktoren berlicksichtigt werden. Eine entsprechen-
de Veranschaulichung stellt die Verteilung der Signifikanzen ber das Gesichtsfeld dar, die
im Falle der Null-Hypothese (keine Quelle im Gesichtsfeld) einer Normalverteilung mit
Schwerpunkt bei S = 0 und einer Breite von o = 1 folgt.

Abbildung 4.7 zeigt die mit dem Template-Modell erhaltenen Himmelskarten mit unkorre-
lierten Bins flr den zuvor erwéhnten Datensatz des Krebs-Nebels. Bei der Modellierung
der Kamera-Akzeptanz wurde eine kreisformige Region mit dem Radius » = 0.5° um
die Position des Krebs-Nebels ausgeblendet, vergleiche Abschnitt 4.4. Im oberen Teil der
Abbildung 4.7 ist die zweidimensionale Signifikanzkarte in einem Himmels-Bereich von
3° x 3° zu sehen. Die Verteilung der Signifikanzen unter Ausschluss einer kreisformigen
Region mit dem Radius von 0.3° um die Position des Krebs-Nebels (eingelagerte Abbil-
dung) wurde durch eine GauR3-Funktion angepasst. Die so bestimmte Schwerpunktsposition
von Sy = —0.04 £ 0.02, sowie die Breite von o = 1.00 & 0.01 stehen in guter Ubereinstim-
mung mit der Erwartung eines ansonsten quellfreien Himmelsbereichs.

Zur Untersuchung der Himmelsposition, der Ausdehnung und der mdglichen Morpholo-
gie einer nachgewiesenen TeV-v-Quelle wird eine als Hypothese gewéhlte, das intrinsische
Emissionsprofil beschreibende Funktion mit der Abbildungsfunktion gefaltet und an die
Himmelskarte der Uberschuss-Ereignisse angepasst. In Abbildung 4.7 (unten) wurde analog
zur eindimensionalen Winkelverteilung eine das intrinsische Emissionsprofil beschreibende
GauB-Funktion mit der Abbildungsfunktion gefaltet und an die Himmelskarte der unkorre-
lierten Ereignisiiberschiisse angepasst. Die so bestimmte Schwerpunkts-Position des Uber-
schusses (aTev, 01ev) ISt unter Berticksichtigung der Ausrichtungsgenauigkeit der H-E-S-S--
Teleskope von 20” in Rektaszension und Deklination mit der nominellen Position des Krebs-
Nebels (cnom; onom) kompatibel:

arey = 5"34m30.8° £ 0.4° Srev = 22°0'59.6” +5.8” (J2000.0)
nom = 5134m31.97 Spom = 22°0'52.1" (J2000.0)

4.6.3 Energiespektren

Die Bestimmung eines differenziellen Energiespektrums spielt insbesondere bei der theo-
retischen Modellierung der TeV-vy-Produktionsmechanismen einer gemessenen Quelle ei-
ne Rolle. Die Rekonstruktion der Primarteilchen-Energie eines Ereignisses wird in Ab-
schnitt 4.2 beschrieben. Zur tatsachlichen Bestimmung des differentiellen Energiespektrums,
also dem Photonenfluss pro Energieintervall, muss jedoch die energieabh&ngige Nachweis-
effizienz des H-E-S-S--Detektors beachtet werden. Dies geschieht durch die so genannten
effektiven Nachweisflachen Ac(E, 2z, AR, Nyys), die ein Maf fur die von der Energie E
sowie verschiedenen Beobachtungsparametern (siehe unten) abhangige Nachweiseffizienz
fur photonische Schauer ist. Die effektiven Nachweisflachen werden mittels MonteCarlo-
Simulationen bestimmt und werden in Kapitel 5.3 n&dher behandelt. Die Definition von A
findet sich in Gleichung (5.2) und der generelle Verlauf in Abhéngigkeit der Energie F,
des Zenitwinkels z und dem radialen Abstand zwischen Quellposition und Kamerazentrum
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AR (vergleiche Abbildung 4.5) ist in Abbildung 5.5 dargestellt. Ny ist die Anzahl der im
Systemtrigger befindlichen Teleskope.

Der einfachste Ansatz zur Erstellung eines Energiespektrums ist die Ansammlung eines Er-
eigniszahlenspektrums N; = N(E;) = N(E; min; Ei max) fr verschiedene Energie-Interval-
le i = 1...np flr die Signalregion Nq,; und fir eine entsprechende Untergrundregion Nog ;.
Diese Ereigniszahlenspektren werden dann mittels der effektiven Nachweisflachen flem =
Aeii(E;, (2), (AR), (Nys)), der Totzeit-korrigierten Beobachtungszeit 7 und der jewei-
ligen Intervallbreite AE; = E; max — E;min in das differentielle Energiespektrum dN/dE
umgerechnet:

dN — 1 . Non,i - aiNOff,i (4 8)
dEi Tilive . AEZ- Aeff,z‘ .

2 . 1 (O-JQVon?i + O{Z'QO-]QVOff’i) ( dN } )2
T A% | (T AE)? dE, A

Der Nachteil dieser Methode ist, dass nur mit den effektiven Flachen fleﬁ der Mittelwer-
te (z), (AR) und (Nys) des Datensatzes gerechnet wird. Dies kann bei diesbezliglich sehr
inhomogenen Datensdtzen zu Ungenauigkeiten des Energiespektrums fiihren. Eine alterna-
tive Methode verwendet daher die fur jedes Ereignis k& bestimmte effektive Nachweisflache
Acit )y = Aeit(Ex, 2, ARy, Nsys ;). Das Spektrum ergibt sich somit [Aharonian et al. 2004a,
Lohse et al. 2004]:

dN 1 <1 1
_ o 4.9
dE, ~ T™.AF, ; DS (49)

1 Non,i 1 oA 9 Nott, i 1 o4 9
2 2 : etk 2 off, k
0 dN — N T ~|» ( : ) + ai ( > )
9Fi (T} - AE;)? =1 <Agff,k At ) <Agff,k Atk

k=1

Das Untergrundspektrum beider Methoden kann hierbei entweder aus den gespiegelten Un-
tergrundregionen oder mittels des Ring-Untergrundes gewonnen werden, vergleiche Abbil-
dung 4.5. Der Template-Untergrund stellt wegen des zu den photonischen Ereignissen dis-
junkten mscw-Bereiches keine energetisch dquivalente Region dar und scheidet somit fir
die Erstellung eines Energiespektrums aus. Beim Ring-Untergrund (4.5) wird die zur Quell-
region A nicht &quivalente Untergrundregion RU durch einen aus der Kamera-Akzeptanz
abgeleiteten Faktor korrigiert, der strenggenommen ebenfalls energieabhangig sein kann,
was ebenfalls zu leichten systematischen Effekten fiihren kann. Aus diesem Grunde werden
generell die gespiegelten Untergrundregionen zur Erstellung eines differentiellen Energie-
spektrums verwendet, sofern dies die Lage der zu untersuchenden Himmelsposition relativ
zum Kamerazentrum erlaubt.
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2 ‘ Abbildung 4.8. Logarith-
mische  Darstellung  der
rekonstruierten Energie Erex
gegen die wahre, simu-
lierte Energie FEwmc eines
MonteCarlo-Luftschauer-
Datensatzes bei  einem
Zenitwinkel von z = 45°.
‘ 100 Die Energieschwelle (ver-
g  Energieschwelle gleiche Kapitel 5.4) st
ebenfalls angedeutet. Zu
erkennen ist die systema-
‘ ‘ 0 tische Uberschatzung der
log(Ec) rekonstruierten Energie
unter der Energieschwelle.
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Im Bereich der in Abschnitt 5.4 definierten Energieschwelle kommt es desweiteren auf-
grund asymmetrischen Ubersprechens zwischen den Energie-Intervallen zu systematischen
Uberschatzungen der rekonstruierten Energie, die sich auch in der effektiven Nachweisfla-
che wiederspiegelt, siehe hierzu Abbildung 4.8. Diese Effekte hdngen zudem von der Form
des gemessenen Energiespektrums ab. Energien unterhalb der Schwelle werden daher nicht
fur die Erstellung eines differentiellen Energiespektrums verwendet. Die Energieschwelle
ist mit dem Zenitwinkel der Beobachtung korreliert (vergleiche Abschnitt 5.4), der wieder-
um innerhalb eines Datensatzes Uber einen groReren Bereich variieren kann. Daher wird
die Energieschwelle fiir jeden Beobachtungs-Run eines Datensatzes separat bestimmt und
jeweils nur diejenigen Energieintervalle zur Ansammlung des differentiellen Spektrums zu-
gelassen, die vollstandig Uber der Schwelle liegen. Dies flhrt zu unterschiedlichen Belich-
tungszeiten der einzelnen Energie-Intervalle im unteren Energiebereich und wird bei der
Berechnung des Photonenflusses durch die effektiven, Totzeit-korrigierten Beobachtungs-
zeiten T der entsprechenden Energie-Intervalle i beriicksichtigt.

Um die systematischen Effekte der Energierekonstruktion im Bereich der Schwelle, die von
der Form des Spektrums abhé&ngen, besser zu beriicksichtigen, kdnnen die effektiven Nach-
weisflachen anstelle der aus den MonteCarlo-Simulationen bekannten Schauerenergien al-
ternativ aus den entsprechenden rekonstruierten Energien erstellt werden. Die Rekonstrukti-
on unterliegt hierbei den gleichen Verfélschungen, sofern das simulierte Spektrum durch ge-
eignete Ereigniswichtung in die gleiche Form wie das gemessene Spektrum gebracht wird.
Dies geschieht in der Regel durch einen iterativen Prozess. Die Unterschiede der mittels der
beiden Methoden der Erstellung der effektiven Nachweisflachen erhaltenen Spektren liegen
in der Regel im Bereich von wenigen Prozent.

Das aus dem in diesem Abschnitt schon haufiger verwendeten 6.3-stiindigen Datensatz des
Krebs-Nebels erhaltene differentielle Energiespektrum ist in Abbildung 4.9 dargestellt. Die
mittlere Energieschwelle der Beobachtung liegt bei Fgnw = 470 GeV. Der Untergrund wur-
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Krebs-Nebel (2004)

Abbildung 4.9: Differenti-
elles Energiespektrum des

dN/dE [cm s TeV]
=
[S)

Krebs-Nebels aus den im 102
November 2004 gemesse-
nen Daten mit der An- 10"
passung der ebenfalls dar-
gestellten Potenz-Funktion 10™
AN/E o (E/1TeV)™T b popglegienisrzegonsies |y
(Linie). P(E>1.0TeV) = (1.67e-11 +7.41e-13)cm " s ‘
| L L Lo |
1 10
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de aus 5 gespiegelten Regionen und einem Winkelschnitt von A#? < 0.03 deg® ermittelt.
Aus der Anpassung einer Potenz-Funktion dN/dE = &, - (E/1TeV)™ T wird die Fluss-
normierung &y = ®(£ = 1TeV) und der Photon-Index I' erhalten. Desweiteren lasst
sich hieraus durch Integration der integrale Fluss ®(E > Eg) Uber einer Grenzenergie
Eq > Esnw berechnen. Eine alternative Bestimmung des integralen Flusses ist die Ver-
wendung der Methode der reziproken Nachweisflachen gemél Gleichung (4.9), wobei nur
ein Energie-Intervall [Eq; oo] verwendet wird. Die Normierung auf die Intervallbreite AE
entfallt in diesem Fall, da es sich um einen integralen Fluss handelt, der im Folgenden mit
O, (E > Ey) bezeichnet wird. Der Vorteil dieser Methode liegt in der Unabhéngigkeit von
der Gute der Anpassung einer Funktion an das differentielle Energiespektrum. Auf der ande-
ren Seite werden jedoch nur Ereignisse Uber der festgesetzten Grenzenergie Ey beriicksich-
tigt und somit nicht die gesamte Ereignisstatistik genutzt. Die Ergebnisse der Anpassung
eines Potenzgesetzes an das in Abbildung 4.9 gezeigte Spektrum, sowie die abgeleiteten
Werte des integralen Photonenflusses tiber der Grenzenergie von Eq = 1 TeV sind:

P, = (2.80+0.07)- 107" em2s 1 Tev!
I' = (2.67+0.03)
®(E>1TeV) = (1.67+0.07) 10" cm2s7!
®rp(E>1TeV) = (1.81+0.06)- 10~ cm—2s~!

Diese Werte stehen in Ubereinstimmung mit den Ergebnissen der Messungen des Krebs-
Nebels anderer Experimente, wie beispielsweise durch HEGRA [Aharonian et al. 2004a].
Die systematischen Fehler, die in der Ungenauigkeit der absoluten Energiekalibration des
Detektors, sowie Schwankungen der atmospharischen Bedingungen begriindet sind, werden
in [Aharonian et al. 2006b] zu AT' = 0.1 und A®, /P, ~ 20% abgeschatzt.
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4.6.4 Lichtkurven

Neben der Bestimmung der spektralen Parameter ist die Untersuchung einer moglichen Va-
riabilitat des integralen Photonenflusses von Interesse. Hierzu wird der Datensatz in Seg-
mente mit definierter Dauer — in eine so genannte Lichtkurve — unterteilt. Die Dauer der
Segmente wird durch die physikalische Zielsetzung der Untersuchung bestimmt, ist jedoch
durch die Ereignis-Statistik bei zu kurzen Zeitabschnitten begrenzt. Da bei der Unterteilung
in kleine Datensegmente die flir die zuverlassige Bestimmung eines differentiellen Ener-
giespektrums notwendige Ereignisstatistik nicht mehr gegeben ist, wird der Fluss fur die
einzelnen Zeitintervalle in der Regel nicht aus den spektralen Parametern bestimmt. Es bie-
ten sich zwei Methoden (LK#1 und LK#2) zur Erstellung einer Lichtkurve an:

o LK#1: Der integrale Fluss wird bestimmt durch die in Gleichung (4.9) beschriebene
Methode der Summation der reziproken effektiven Nachweisflachen fir Ereignisse
mit rekonstruierten Energien oberhalb der zu untersuchenden Grenzenergie Eq. Die
Grenzenergie muss bei dieser Methode so hoch gewahlt werden, dass sie Uber der
zenitwinkelabh&ngigen Energieschwelle aller untersuchten Zeitintervalle liegt. Dies
flhrt zu einer Verkleinerung der Ereignisstatistik und somit zu geringeren Signifikan-
zen der einzelnen Flusspunkte. Der Vorteil dieser Methode liegt jedoch in ihrer Unab-
hangigkeit gegentiber der moglicherweise zeitlich variablen Form des differentiellen
Energiespektrums.

e LK#2: In dieser Methode wird die jeweils vollstdndige Ereignisstatistik eines unter-
suchten Zeitintervalls verwendet. Man geht hierbei von der Annahme einer Gber den
untersuchten Zeitraum konstanten Form des differentiellen Energiespektrums aus, die
aus dem kombinierten Datensatz bestimmt wird. Fiir die einzelnen Zeitintervalle wird
anschlieBend mittels der effektiven Nachweisflachen nur die Flussnormierung ®, be-
stimmt, woraus sich der integrale Fluss tber der zu untersuchende Grenzenergie be-
rechnen lasst®.

Die Lichtkurve des Krebs-Nebel-Datensatzes aus dem November 2004 wurde mit den Me-
thoden LK#1 und LK#2 fir 28-min(itige Zeitintervalle erstellt, was der Dauer eines Beob-
achtungs-Runs entspricht, siehe Abbildung 4.10. Die statistischen Signifikanzen der Ereig-
nistiberschiisse in den einzelnen Zeitintervallen liegen wegen der starken TeV-y-Emission
des Krebs-Nebels bei jeweils etwa 200. An die Lichtkurven wurde jeweils eine konstante
Funktion angepasst. Die hieraus erhaltenen Fliisse sind mit den entsprechenden Ergebnissen
der Analyse des differentiellen Energiespektrums kompatibel. Die Qualitat der Anpassun-
gen spricht mit x?/d.o.f. = 12.9/12 fiir Methode LK#1, sowie x?/d.o.f. = 18.7/12 fir
Methode LK#2 fir einen konstanten Fluss® des Krebs-Nebels im TeV-Energiebereich.

8Die zwischen den verschiedenen Zeitintervallen variierende Energieschwelle wird automatisch durch die
Verwendung der vom entsprechenden Zenitwinkel abhdngenden effektiven Nachweisflachen beriicksichtigt.

SVerbleibende, geringe Instabilitidten der Wetterbedingungen in den Daten, die die in Abschnitt 4.7 be-
schriebene Qualitats-Selektion (berstehen, sind nicht zu vermeiden. Diese fuihren zu leichten Korrelationen
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Abbildung 4.10: Integraler Pho-
tonenfluss ®(E > 1TeV) fur
einzelne Beobachtungs-Runs des
Krebs-Nebel-Datensatzes aus dem
November 2004. Die Flusspunk-
te wurden mit Methode LK#1 (of-
fene Kreise), sowie mit Metho-
de LK#2 (gefiillte Kreise) errech-
net. Zur besseren Unterscheidbar-
keit sind beide Lichtkurven auf
L der Zeitachse leicht gegeneinander
Krebs-Nebel (2004) verschoben dargestellt. Beide Er-
i gebnisse spiegeln die Konstanz der
| TeV-v-Emission wieder und sind
53330 53340 53350 kompatibel mit den Resultaten der
Zeit [MJD] Spektral-Analyse, vergleiche Ab-

bildung 4.9.
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4.6.5 Variabilitats-Tests

Eine Vielzahl bislang nachgewiesener TeV-y-Quellen weist zum Teil deutliche Variationen
des gemessenen Photonenflusses auf. Fur starke, zeitlich konzentrierte Strahlungsausbri-
che existieren statistische Tests, die eine mitunter héhere Nachweis-Sensitivitat aufweisen,
als die mit Gleichung (4.7) bestimmte Signifikanz Sy, des im gesamten Datensatz akkumu-
lierten Ereignis-Uberschusses. Unabhéngig hiervon kénnen Aussagen iiber die Variabilitat
einer etablierten TeV-v-Quelle getroffen werden.

In dieser Arbeit kommen der Kolmogorov- und der Prahl-Test [Prahl 1999] zu Anwendung.
Beide Tests werden auf so genannte bindre Zwischen-Ereignis-Zeitserien {; angewandt, die
sich aus der chronologischen Abfolge von Ereignissen ergeben, die aus der Signalregion
(¢ = 1, On), oder einer geeignet gewahlten Untergrundregion (¢ = 0, Off, vergleiche Ab-
schnitt 4.5) gemessen wurden. Beide Tests reagieren auf die Anderung der Rate aus der Sig-
nalregion relativ zur Untergrundrate. Wahrend bei der Suche nach variabler TeV-y-Emission
in Lichtkurven die Lange der Zeitintervalle festgelegt werden muss, handelt es sich sowohl
beim Kolmogorov- als auch beim Prahl-Test um ungebinnte Verfahren. Daher besteht nicht
die Gefahr, sehr kurzzeitige Strahlungsausbriiche durch die a-priori festzulegende Lange
der Zeitintervalle einer Lichtkurve auszuglatten. Insbesondere bei sehr kurzzeitigen Aus-
bruchen reagieren die Tests sensitiv und stellen daher ein zusatzliches Werkzeug zur Suche
nach TeV-v-Quellen im Gesichtsfeld einer Beobachtung dar. N&here Untersuchungen zum

zwischen TeV-v-Fluss und Atmosphéren-Eigenschaften, die u.a. in die Abschatzung des systematischen Feh-
lers des integralen Photonenflusses eingehen [Aharonian et al. 2006b]. Eine Korrektur des TeV-~y-Flusses mit
der konstant erwarteten Rate des hadronischen Untergrundes bietet eine Mdglichkeit, diese Effekte zu mini-
mieren, erfordert aber ein genaues Verstandnis der entsprechenden Ratenabhangigkeiten von den Atmospha-
renbedingungen, vergleiche hierzu Abbildung A.5
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Abbildung 4.11: Die Resultate des Kolmogorov- (oben) und des Prahl-Tests (unten), ange-
wandt auf einen Datensatz des Blazars Mkn 421 wahrend eines variablen Strahlungsausbruchs
im April 2004. Die Zeitserie des Untergrundes wurde jeweils aus einer Ringregion mit den Ra-
dien rj = 0.65° und r, = 0.9° bestimmt. Links: Signifikanzkarte mit korrelierten Bins, zentriert
um die Position von Mkn 421 (Kreuz). Rechts: Verteilung der Signifikanzen aus der gesamten
Himmelsregion (gepunktete Linie), sowie unter Ausschluss der in der Signifikanzkarte ange-
deuteten, kreisformigen Region um Mkn 421 (durchgezogene Linie) mit der Anpassung einer
Gaul3-Funktion.

Ansprechverhalten sind im Anhang A.4 dargestellt. Im Folgenden sind die hieraus abgelei-
teten Aussagen zusammengefasst.

e Keine TeV-v-Emission (Null-Hypothese 1): Der Kolmogorov-Test erfiillt ab Ny, >
1000 Ereignissen aus der Signalregion die Erwartungen der Null-Hypothese (Vertei-
lung der Signifikanzen mit einer Breite von ¢ = 1 um den Schwerpunkt der Signi-
fikanz Sxo = 0). Fur kleinere Ereigniszahlen wird die Signifikanz mit bis zu Syo ~
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—0.2 geringfluigig unterschatzt. Der Prahl-Test ist schon ab N, ~ 100 Ereignissen an-
wendbar, weist aber fur Normierungen der Untergrundregion von «« > 0.1 eine leicht
schmalere Verteilung (o < 1) der Signifikanzen S, auf.

e Konstante TeV-y-Emission (Null-Hypothese 2): Beide Tests sprechen nicht auf kon-
stant emittierende TeV-v-Quellen an. Beobachtungen einer starken Quelle tiber einen
groReren Zenitwinkelbereich kénnen jedoch wegen der unterschiedlichen Akzeptan-
zen der photonischen sowie der Untergrundrate eine Variabilitat vortduschen. Die-
se Effekte hdngen von der Quellstarke und der Zenitwinkelverteilung der Beobach-
tung ab und sind durch Simulationen abschétzbar, jedoch nicht unmittelbar korri-
gierbar. Es zeigt sich, dass der Kolmogorov-Test in Extremféllen diesbezuglich mit
Skot/Sde < 5% sensitiver als der Prahl-Test mit Syra/Sgc < 0.3% von der Zenitwinkel-
verteilung abhdngt. Auch verschiedene Abstande einer Quelle vom Kamerazentrum
AR innerhalb des Datensatzes kénnen insbesondere bei Verwendung des Template-
Untergrundes ahnliche Auswirkungen haben.

e Variable TeV-v-Emission: Die Sensitivitaten der Variabilitats-Tests kénnen fir Strah-
lungsausbriiche mit relativen Zeitdauern (duty cycle d, siehe Anhang A.4) von d < 0.1
diejenige der Signalsuche mittels des Uber den gesamten Datensatz akkumulierten
Ereignis-Uberschusses (ibersteigen. Die maximal mogliche Verbesserung liegt bei
Svar/Sae = 1.5 [Prahl 1999]. Der Prahl-Test erreicht erst bei d < 0.01 die Sensiti-
vitat des Kolmogorov-Tests.

Wegen der unterschiedlichen Abhéngigkeiten der Untergrundraten vom Zenitwinkel (ver-
gleiche Abbildung A.5) ist im Falle einer weit gestreuten Zenitwinkel-Verteilung und/oder
variierenden Quellabstdnden A R vom Kamerazentrum ein Verzicht des Template-Modells
zugunsten des Ring-Untergrundes empfehlenswert. Bei der Dimensionierung des Ringes ist
darauf zu achten, dass die Radien r; und r, gro3 genug gewéhlt werden, da schon eine gerin-
ge Kontamination des Untergrundes durch die zeitlich variabel emittierten TeV-y-Photonen
zu EinbuBen bei der Sensitivitat der Variabilitats-Tests fiihren kann.

Abbildung 4.11 zeigt die unter Verwendung des Ring-Untergrundes erhaltenen Signifikanz-
Karten des Kolmogorov- und des Prahl-Tests, angewandt auf einen 13.8-stlindigen Daten-
satz des Blazars Mkn 421, der im April 2004 eine stark variable TeV-v-Emission aufzeig-
te. Die Tests sprechen mit Sy, = 11.40 und Spa = 7.50 an der Himmelsposition von
Mkn 421 an, wobei die Verteilung der Signifikanzen der umliegenden Region den Erwar-
tungen der Null-Hypothesen 1 und 2 entspricht. Simulationen gemald der Darstellungen
im Anhang A.4.2 zeigen, dass fir den kleinen Zenitwinkelbereich der Beobachtungen von
61° — 64° kein Ansprechen der Variabilitdts-Tests im Falle konstanter Emission erwartet
wird. Der Quellabstand war mit AR = 0.5° Uber den gesamten Datensatz konstant. Die
Signifikanz der in diesem Datensatz insgesamt gemessenen 6296 Uberschuss-Ereignisse be-
tragt Sqc = 116 0. Eine entsprechende Untersuchung eines 2.7-stiindigen Datensatzes des
konstant emittierenden Krebs-Nebels, aufgezeichnet im Zenitwinkelbereich zwischen 58°
und 64°, liefert die Signifikanzen von Sio = 2.10 und Sya = 1.40, was mit konstanter
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Abbildung 4.12: Dargestellt ist die Rate des zentralen Triggers (vergleiche Kapitel 3.3.4) (iber
der Dauer eines Beobachtungs-Runs. Links. Der Beobachtungs-Run #24571 weist starke Varia-
tionen in der System-Triggerrate auf (Wolken) und wird daher von der Analyse ausgeschlossen.
Rechts: Die System-Triggerrate des Beobachtungs-Runs #24573 liegt im flir den Zenitwinkel-
Bereich der Beobachtung erwarteten Bereich von 150 Hz. Der leichte Abfall der Triggerrate mit
der Zeit ist durch einen entsprechend ansteigenden Zenitwinkel innerhalb der Beobachtung des
entsprechenden Runs zu erkléren.

Emission vertréglich ist. Die Zenitwinkelverteilung dieses Datensatzes lasst fir den Fall
einer konstanten Quelle ein Ansprechen von Sy = 0.10 und Sy = 0.050 erwarten'®,
Weitere Einflusse der leicht variablen Wetterbedingungen kénnen Effekte in &hnlicher Gro-
Renordnung haben.

4.7 Datenqualitat

Beobachtungs-Runs, die bei schlechten Wetterbedingungen oder unter technischen Proble-
men des Detektors aufgezeichnet wurden, kénnen die Ergebnisse der zuvor beschriebenen
Datenanalyse verfélschen. Um derartige Daten von der Analyse auszuschlie3en, werden
die einzelnen Beobachtungs-Runs einer Reihe von Qualitats-Prifungen unterzogen. Hierbei
liegt ein Schwerpunkt auf der Stabilitdt und Gite des Wetters. Neben den Daten der Wet-
terstation stellt die Triggerrate des Teleskop-Systems eine zentrale Verteilung dar, die auf
Konstanz und das fir den entsprechenden Zenitwinkel erwartete Niveau hin Gberprift wird.
Wolken, die durch das Gesichtsfeld ziehen, konnen zu starken Einbrichen in der Trigger-
rate fiihren, was eine variable Emission einer an sich konstanten TeV--Quelle vortduschen
kann. Daher wird ein Beobachtungs-Run mit starken Variationen oder einer generell fiir den
Zenitwinkelbereich der Beobachtung zu niedrigen Triggerrate ausgeschlossen, siehe Abbil-
dung 4.12

19Da die Ergebnisse der Variabilitats-Tests nicht direkt auf diese verfilschenden Faktoren korrigiert werden
kénnen, dienen die Simulationen bei gegebener Zenitwinkel-Verteilung hauptsachlich der Abschéatzung der
zuverlassigen Anwendbarkeit bei einem gegebenen Datensatz.
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Beobachtungs-Run #20410, Kamera CT04
Beobachtungs-Run 24573

\,
o
Ereignisse
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Abbildung 4.13: Links: Zweidimensionale Verteilung der Schwerpunkte cog (vergleiche
Abbildung 4.1) der Hillas-Ellipsen im Koordinatensystem der Kamera des Teleskops CT04
(Beobachtungs-Run #20410). Die léchrigen Strukturen sind durch Fehlfunktionen einiger Dra-
wer zu erklaren, die zum Ausschluss dieses Teleskops flhren. Rechts: Verteilung der Zwischen-
Ereigniszeiten des Beobachtungs-Runs #24573, aus der im Falle technischer Probleme Irregu-
laritdten des Datenstromes wéhrend der Messung erkennbar sind. Zudem wird diese Verteilung
zur Bestimmung der Totzeit des Detektors verwendet.

Ein weiterer Schwerpunkt ist das fehlerfreie Funktionieren aller technischer Komponen-
ten (insbesondere der Photomultiplier-Kamera) und die genaue Ausrichtung der Telesko-
pe am Nachthimmel. Hierzu werden neben den standigen Qualitatskontrollen wahrend der
Datennahme nach der Kalibration aus den Daten flr jedes Teleskop diverse Verteilungen
erstellt, an denen die Stabilitdt und Funktionsweise des Detektors tiberwacht werden kann.
Eine Vielzahl technischer Auffalligkeiten werden schon bei der Durchfiihrung der in Ab-
schnitt 3.3.6 beschriebenen Datenkalibration identifiziert. Man unterscheidet hierbei Qua-
litatskriterien, die den gesamten Beobachtungs-Run betreffen, und solchen, die gegebenen-
falls nur zum Ausschluss eines einzelnen Teleskops aus der Analyse fuhren. Dies ist bei-
spielsweise bei technischen Problemen in einer der Photomultiplier-Kameras der Fall.

Die Verteilungen der aus der Bildparametrisierung erhaltenen Hillasparameter (vergleiche
Kapitel 4.1) stellen eine wichtige Basis zur Untersuchung der Datenqualitét einzelner Kame-
ras dar. Als Beispiel ist in Abbildung 4.13 (links) die Verteilung der Ellipsenschwerpunkte
cog im Koordinatensystem der Kamera gezeigt. Die erkennbaren, l16chrigen Strukturen, die
auf defekte Drawer oder auch einzelne Bildpunkte zurtickzufiihren sind, fiihren im gezeig-
ten Fall zum Ausschluss des entsprechenden Teleskops.

Die Zwischen-Ereigniszeit ist die Zeit zwischen zwei aufeinanderfolgenden Ereignissen.
Die Verteilung der Zwischen-Ereigniszeiten folgt im Falle der regulédren Datennahme mit
konstantem Datenstrom einer Exponentialverteilung mit einer Licke bei kleinen Zeiten.
Diese wird durch die Totzeit des Detektors beim Auslesen eines vorangegangenen Ereignis-
ses hervorgerufen. Die Totzeit kann ebenfalls aus dieser Verteilung ermittelt werden, siehe
Abbildung 4.13, rechts.
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Kapitel 5

MonteCarlo-Studien

Die in Kapitel 4 dargestellte Ableitung physikalischer Messgrof3en einer nachgewiesenen
TeV-v-Quelle erfordert ein genaues Verstandnis der Luftschauer-Entwicklung sowie des
H-E-S-S--Detektors und dessen Kenngrél3en in Abhéngigkeit verschiedener Eingangspara-
meter, die die Beobachtung charakterisieren. Wichtige KenngréRen sind die Energie- und
Richtungsauflosung, sowie die Nachweiseffizienz fiir y-Luftschauer. Die Nachweiseffizienz
lasst sich beschreiben durch die so genannten effektiven Nachweisflachen Ag, die bei der
Erstellung eines differentiellen Energiespektrums eine wichtige Rolle spielen. Die Rich-
tungsauflésung kann charakterisiert werden durch die Breite der Abbildungsfunktion, wel-
che zur genauen Bestimmung der Himmelsposition, sowie einer mdglichen intrinsischen
Quellausdehnung benétigt wird.

Die KenngroRRen hdngen von verschiedenen Eingangsparametern ab, wie beispielsweise dem
Zenitwinkel der Beobachtung. Zusétzlich spielen die zur Ereignis-Rekonstruktion ange-
wandten Analyse-Algorithmen und Schnitte eine maligeblich Rolle. Fiir das Studium der
KenngrolRen bieten sich Luftschauer-Datensétze an, die mittels MonteCarlo-Simulationen
fur verschiedene Beobachtungsparameter erstellt werden kdnnen. Hieran lassen sich durch
Vergleich von rekonstruierten Observablen mit den entsprechenden wahren/simulierten Wer-
ten die KenngrolRen des Detektors ableiten.

In den folgenden Unterkapiteln wird zunéchst auf den verwendeten MonteCarlo-Datensatz
und dessen Abhangigkeit von den verschiedenen Eingangsparametern eingegangen (Ab-
schnitt 5.1), gefolgt von der Diskussion der KenngrofRen der Abbildungsfunktion in Ab-
schnitt 5.2, der effektiven Nachweisflachen (Abschnitt 5.3) und der Energieschwelle (Ab-
schnitt 5.4). In Abschnitt 5.5 werden verschiedene, erweiterte Analyse-Schnitte anhand der
Kenngrolien untersucht.

5.1 Der MonteCarlo-Datensatz

Die Simulation der gesamten Analyse-Kette lasst sich sinnvollerweise in drei voneinander
unabhéngige Teile separieren, wie in Abbildung 5.1 schematisch veranschaulicht ist. An
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MonteCarlo-Simulation Messung

1)

Luftschauer—Simulation

Programm: Corsika

Eingangsparameter: Alt/Az—Ausrichtung,
geographische Lage
Teilchenart und —energie

2)

Detektor-Simulation ! Datennahme

Programm: sim_hessarray Programm: DAQ
Eingangsparameter: Alt/Az—Ausrichtung, : Parameter:  Alt/Az—Ausrichtung, Zeit

Detektor—Eigenschaften, - p
Atmospharen—Daten Wetter— und Atmosphérenwerte

Konvertierung Kalibration/Konvertierung
3) Standard-Datenformat
LookUp-Tabellen Datenselektion

Daten—Analyse / Schauerrekonstruktion

[ Detektor—-KenngréfRen } Ereignis—Verteilungen

:
{ physikalische Ergebnisse }

Abbildung 5.1: Schematische Darstellung der Analyse-Kette fir MonteCarlo-Daten (links)
und reale Messungen (rechts), sowie die entsprechenden Schnittstellen. Die Nummerierung
der MonteCarlo-Kette entspricht der sinnvollen Unterteilung der voneinander unabh&ngigen
Simulations-Schritte in Luftschauersimulation (1), Detektorsimulation (2) und Anwendung der
Analyse-Kette (3), die auch auf die tatséchlich gemessenen Daten angewandt wird.

erster Stelle steht die Bestimmung der zeitlichen und rdumlichen Verteilung der von ei-
nem Luftschauer emittierten Cherenkov-Photonen in der Beobachtungsebene, in der sich
die H-E-S-S--Teleskope befinden. An zweiter Stelle steht die Simulation aller Bestandteile
des Detektors, gefolgt von der Konvertierung in das Standard-Datenformat, in dem auch die
kalibrierten Messdaten vorliegen. Mit diesen Daten ist es dann moglich, die zur Schauer-
Rekonstruktion erforderlichen Lookup-Tabellen diverser Bildparameter zu erstellen, sowie
aus der Anwendung der Analyse-Algorithmen und Ereignis-Schnitte die charakteristisch-
en KenngroRen des Detektors und deren Abhangigkeiten von den Beobachtungsparametern
abzuleiten.
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5.1.1 Luftschauer-Simulation

Die Entwicklung eines Luftschauers hangt im Wesentlichen von der Art und der Energie
des den Luftschauer ausldosenden Primérteilchens, sowie dem Dichteprofil und der chemi-
schen Zusammensetzung der durchdrungenen Atmosphére ab. Auch der Winkel der Schau-
erachse zum Erdmagnetfeld spielt eine Rolle: Die Magnetfeldlinien verlassen am Stand-
ort des H-E-S-S--Experiments die Erdoberflache nach Norden gerichtet unter einem Win-
kel von ~ 20°. In Schauern, die aus einer sudlichen Richtung kommen, werden die gela-
denen, Cherenkov-Licht emittierenden Teilchen somit starker abgelenkt, als Teilchen aus
einer nordlichen Richtung, was zu einer leichten Verbreiterung der Schauerbilder aus stdli-
cher Richtung fuihrt. Dieser Effekt hat einen Einfluss auf die Energieschwelle, die effektiven
Nachweisflachen und die Bildparameter [Bernlohr 2005] und kann bei Nichtbeachtung zu
einer systematischen Abweichung bei der Fluss-Berechnung einer TeV-y-Quelle von bis zu
10% fihren.

Die Art des Primarteilchens bestimmt die erste Wechselwirkung (hadronisch oder elek-
tromagnetisch), die fur die weitere Schauerentwicklung entscheidend ist. Das Sichtlinien-
Integral entlang der Schauerachse lasst sich bei gegebenem Atmospharen-Profil durch den
Zenitwinkel der Beobachtung parametrisieren. Die Abhdngigkeit vom Erdmagnetfeld wird
entsprechend durch die Azimut-Ausrichtung der Teleskope beschrieben. Hierdurch ist ein
sinnvoller Satz von Parametern (Energie, Teilchenart sowie Zenit- und Azimut-Winkel der
Teleskope in der Beobachtungsebene) zur Erstellung einer umfassenden Luftschauer-Daten-
bank gegeben.

Die in den folgenden Unterkapiteln beschriebenen Untersuchungen wurden mit Hilfe der
in der Hamburger Gruppe erstellten Luftschauer-Datenbank durchgefiihrt [Raue 2003]. Die
Schauersimulationen wurde hierbei unter Verwendung des von der KASKADE-Kollabora-
tion entwickelten Luftschauer-Simulationsprogramms CORSIKA [Heck et al. 1998] durch-
gefuihrt!. Da fiir das H-E-S-S--Experiment nur das emittierte Cherenkov-Licht von Bedeu-
tung ist, werden nur die Cherenkov-Photonen abgespeichert, die eines der Teleskope treffen.
Die Schauer wurden auf einer kreisformigen Grundflache mit einem zenitwinkelabhangi-
gen Radius von bis zu 1700 m (zentriert um den Mittelpunkt des Teleskop-Systems) einge-
streut. Die simulierten Schauer folgen einem energetischen Potenzgesetz dN/dE o« E—T
mit einem Photon-Index zwischen I' = 1 und I" = 2 und decken einen Energiebereich von
50 GeV bis 100 TeV ab?. Eine nachtragliche Simulation eines bestimmten spektralen Ver-
laufs kann durch eine entsprechende, energieabhéngige Gewichtung der Schauerereignisse
erreicht werden. Um die zur Schauersimulation bendtigte Rechenzeit in einem vertretba-
ren Rahmen zu halten, wurden die simulierten Schauer bis zu 20 mal mit verschiedenen
StoRRparametern in die Beobachtungsebene eingestreut. Wegen der Abhangigkeit der Schau-

LCORSIKA simuliert die teilchenphysikalischen Prozesse, die bei den primaren und sekundaren Reaktionen
der Schauerteilchen mit den Bestandteilen der Erdatmosphére eine Rolle spielen.

2Da die Energieschwelle stark vom Zenitwinkel der Beobachtung abhangt, wurde die untere Grenze des
simulierten Energie-Intervalls dynamisch an den Zenitwinkel angeglichen, um die unnétige Simulation nicht
nachweisbarer Schauer zu vermeiden.
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erentwicklung vom Erdmagnetfeld wurde eine MonteCarlo-Datenbank flr sudliche Beo-
bachtungen (Az = 180°), sowie eine fiir ndrdliche Beobachtungen (Az = 0°) erstellt®.

5.1.2 Detektor-Simulation

In der Detektor-Simulation werden die Spiegeltrdgergeometrie, die Reflektivitat der Einzel-
spiegel sowie das Ansprechverhalten der Photomultiplier in der Kamera eines Teleskops
simuliert. Das Ansprechverhalten eines Photomultipliers, sowie die Reflektivitat der einzel-
nen Spiegelfacetten &ndern sich im Laufe der Zeit. Diese Effekte haben insbesondere auf
die Energierekonstruktion — gefolgt von den effektiven Nachweisflachen und der Energie-
schwelle des Detektors — und somit auf die Bestimmung von physikalischen Photonenfliis-
sen einen Einfluss und werden bei realen Messungen durch die Kalibration der aufgezeich-
neten Daten (vergleiche Kapitel 3.3.6) kompensiert. Die Entkopplung der Detektorsimula-
tion von der rechenzeitaufwendigen Luftschauer-Simulation erlaubt Studien der Detektor-
Antwort mit der Moglichkeit einer flexiblen Anpassung der Detektor-Konfiguration, oh-
ne fir jede Untersuchung neue Luftschauer zu simulieren. Die Simulation des H-E-S-S--
Detektors wurde mit dem Programm sim_hessarray durchgefiihrt [Bernléhr 2000].

5.1.3 Analyse-Kette

Nachdem die simulierten Daten in das reguldre Format der H-E-S-S--Daten, in dem auch die
kalibrierten Daten einer Messung vorliegen, umgewandelt und abgespeichert wurden, kann
die Analyse-Kette angewandt werden. Hierbei werden zwei Modi unterschieden:

e Modus 1: Aus den simulierten Daten werden Lookup-Tabellen flr Erwartungswerte
bestimmter GroRen, wie zum Beispiel der Bildbreite und der Energie in Abhangigkeit
eindeutig bestimmbarer Parameter (Zenitwinkel, Bildamplitude, usw.) erstellt. Hierfur
werden bis auf einigen Ausnahmen (vergleiche Kapitel 4.6.3) die in den MonteCarlo-
Daten vorhandenen Informationen tber die wahren/simulierten Werte der entspre-
chenden GroRen verwendet.

e Modus 2: In diesem Modus, in dem auch die tatsdchlich gemessenen Daten analy-
siert werden, werden unter Zuhilfenahme der zuvor erstellten Lookup-Tabellen aus
den Observablen die SchauergréRen (Richtung, StoRparameter und Energie des Pri-
mérteilchens) rekonstruiert. Durch den Vergleich der rekonstruierten Gréfen mit den
aus der Simulation bekannten Werten l&sst sich die Gite der Rekonstruktion — und
damit die KenngroRen des Detektors und deren Abhangigkeiten — ableiten, die in den
folgenden Abschnitten diskutiert werden sollen.

SFiir Beobachtungen nahe des Zenits konvergieren die Ergebnisse zwischen nérdlichen und siidlichen
MonteCarlo-Simulationen. Da die TeV-y-Quellen bei der Uberstreichung ihrer Himmelsbahn in der Regel
nahe ihrer Kulmination beobachtet werden, d.h. dem Zeitpunkt des vom Beobachtungsort aus gesehen héch-
sten Zenitwinkels, ist die diskrete Unterscheidung zwischen Nord- und Sud-Quellen fiir hohe Zenitwinkel eine
akzeptable Naherung, so dass an dieser Stelle auf Interpolationen verzichtet wurde.
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5.2 TeV-Abbildungsfunktion

Die Abbildungsfunktion (PSF, Point Spread Function) beschreibt die rdumliche Detektorauf-
I6sung und somit das gemessene Erscheinungsbild einer GeV/TeV-~-Punktquelle in den
H-E-S-S--Daten. Die zweidimensionale Verteilung der rekonstruierten Schauerrichtungen
um die wahre Herkunftsrichtung der hochenergetischen v-Photonen héngt von mehreren
Parametern p...p,, ab und l&sst sich durch eine Summe zweier Gaul3-Funktionen beschrei-
ben:

2 2
psf =psf(p1...pm) = a1 - exp <_%Aa—?) + as - exp <_%Aa—§) (5.1)
Hierbei ist AG? = (r — r)? der quadrierte Winkelabstand zwischen der rekonstruierten
Schauerrichtung r und der simulierten Richtung ry. Die Amplituden a; und as, sowie die
Breiten o; und o, hangen hierbei von den Parametern p;...p,, ab. Die Anpassung der Abbil-
dungsfunktion ist am Beispiel einer radialen Projektion der rekonstruierten Richtungsver-
teilung von MonteCarlo-Luftschauern in Abbildung 5.2 gezeigt.

Die Parameter p;...p,, charakterisieren ein Ereignis und konnen teilweise korreliert sein.
Wichtig ist hierbei die Unterscheidung zwischen der Abbildungsfunktion eines einzelnen
Ereignisses (psf) und der eines Datensatzes (PSF), der sich aus mehreren Ereignissen
mit unterschiedlichen Parametern zusammensetzt. Die Abbildungsfunktion des Datensat-
zes PSF kann hierbei als Mittelwert der Abbildungsfunktionen psf; = psf(p1i...Dm.i)
der einzelnen Ereignisse 7 aufgefasst werden: PSF = % Zf\;psfi, wobei N die Anzahl
der Ereignisse im Datensatz ist. Bei geringer Streuung der p; innerhalb eines Datensatzes
kann die resultierende Abbildungsfunktion auch genéhert werden durch die tiber den Da-
tensatz gemittelten Parameter (p;) ... (pm): PSEF' =~ psf({p1) ... (pm)). Im Folgenden wird
zundchst die qualitative Abhangigkeit der Abbildungsfunktion von den Parametern p;...p,,
erlautert.

e System- und Ereignismultiplizitat: Ng bezeichnet die System-Multiplizitat, also
die Anzahl der Teleskope, die sich bei der Datennahme im Systemtrigger befinden,
was nach der Fertigstellung des H-E-S-S--Experiments im Dezember 2003 bis auf
einige technisch bedingte Ausnahmen vier Teleskopen entspricht. N, ist die Anzahl
der Teleskope, die zu einem individuellen Ereignis ein Bild beitragen, wobei gilt:
2 < N; < Ny, da nicht zwangsléaufig alle Teleskope im System bei jedem Ereignis
triggern bzw. verwertbare Daten liefern. Mindestens zwei Bilder pro Ereignis sind die
Folge des stereoskopischen Triggers, siehe Kapitel 3.3.4. Je mehr Bilder in die Schau-
errekonstruktion eingehen, desto genauer ist der Fluchtpunkt und damit die Richtung
bestimmt. Ein Datensatz enthdlt trotz gleicher Systemkonfiguration Ereignisse mit
verschiedenen Teleskopmultiplizitaten, so dass die Abbildungsfunktion des Datensat-
zes PSF von der Verteilung der Multiplizitaten N, abhé&ngt. Hierdurch ist eine im-
plizite Abh&ngigkeit vom Zenitwinkel der Beobachtung (siehe Abbildung 5.3, rechts)
und dem Energiespektrum der Quelle gegeben.
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Abbildung 5.2: Anpassung der
Abbildungsfunktion nach Glei-
chung (5.1) an die radiale Pro-
jektion der Verteilung der re-
konstruierten Schauerrichtungen
relativ zur nominellen Position
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Zenitwinkel: Die Abhangigkeit der Abbildungsfunktion vom Zenitwinkel z ist auf
zwei Effekte zurtickzufuhren. Bei héheren Zenitwinkeln riicken die Teleskope in der
StoRRparameter-Ebene in der Altitudenrichtung n&dher zusammen. Da sich hierdurch
die Wahrscheinlichkeit erhoht, dass ein Schauer mehrere Teleskope ausleuchtet, ver-
schiebt sich der Schwerpunkt in der Multiplizitatsverteilung zu héheren Werten von
N, vergleiche Abbildung 5.3. Das Zusammenrticken der Teleskope in der projizierten
StoRRparameter-Ebene flhrt auf der anderen Seite aber im Mittel zu kleineren Stereo-
winkeln zwischen den einzelnen Bildern und somit zu einem ungenauer bestimmten
Fluchtpunkt, was sich negativ auf die Qualitat der Abbildungsfunktion auswirkt. Die-
ser Effekt Uberwiegt bei hohen Zenitwinkeln.

Bildamplitude: Die Amplitude Amp wird zu den Hillas-Parametern gezahlt und wur-
de in Abschnitt 4.1 eingeflhrt. Je hoher der Wert der Amplitude eines Bildes fir ein
individuelles Ereignis ist, desto genauer ist in der Analyse der zweiten Momente die
Ausrichtung der grofRen Hauptachse bestimmt. Dies fiihrt zu einer Verbesserung der
Richtungsrekonstruktion. Da jeweils mehrere Bilder in die Richtungsrekonstruktion
eingehen, bietet sich an, die Abhdngigkeit der Abbildungsfunktion von der mittleren
oder von der kleinsten, vorkommenden Bildamplitude zu untersuchen. Im Folgenden
wird die kleinste Bildamplitude des jeweiligen Ereignisses gewahlt. Auch im Falle der
Bildamplitude spielt das Energiespektrum der gemessenen TeV-y-Quelle eine Rolle
fiir die Abbildungsfunktion des Datensatzes (vergleiche Abbildung 5.11), welches mit
dem Bildamplitudenspektrum korreliert ist.

Radialer Quellabstand im Kamerasystem (Off-Axis): Es sei AR der Winkelab-
stand zwischen der untersuchten Quellposition und der optischen Achse des Teleskop-
Systems, vergleiche Abbildung 4.5. Da sich die Bilder eines Ereignisses um den
Fluchtpunkt einer Quellposition verteilen, wird wegen angeschnittener Bilder eine
Verschlechterung der Abbildungsfunktion mit zunehmendem A R erwartet.

Weitere Parameter: Geringe Abhéngigkeiten der Abbildungsfunktion werden er-
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wartet vom verwendeten Tailcut zur Bildbereinigung (siehe Kapitel 4.1) und dem
Winkel zwischen der Beobachtungsrichtung und dem Erdmagnetfeld, der durch die
Azimutausrichtung der Teleskope parametrisiert wird. Fir die Abbildungsfunktion
des gesamten Datensatzes P.SF’ spielt wegen der unterschiedlichen Verteilungen der
Bildamplituden auch das Energiespektrum der beobachteten Quelle eine Rolle, ver-
gleiche Abbildung 5.11. Die Abhangigkeit von diesen Parametern wird im Folgenden
nicht genauer untersucht, ihr wird aber durch Verwendung der entsprechend an die
Beobachtung angepassten Simulationsdaten Rechnung getragen.

Als Mabf fur die Glte der Abbildungsfunktion bietet sich der so genannte 68%-Containment-
Radius rgg an, innerhalb dessen 68% aller Ereignisse relativ zur nominellen Position rq
rekonstruiert werden. In Abbildung 5.4 ist der 68%-Containment-Radius in Abhé&ngigkeit
der Parameter z, Ngys, Ne, AR und Amp unter Verwendung der in Tabelle 4.1 aufgefihr-
ten Standard-Schnitte dargestellt. Es wurde ein Quellspektrum mit einem Photon-Index
von I' = 2.0 simuliert. Ferner wurde der MonteCarlo-Datensatz fir sidliche Beobach-
tungsrichtung der Teleskope (Az = 180°) verwendet, die angewandten Tailcuts betrugen
(ampmin; amppy,) = (5;10) p.e.

Die generelle Verschlechterung der Abbildungsfunktion bei hohen Zenitwinkeln ist durch
das Zusammenriicken der Teleskope in der Stol3parameterebene zu erklaren, wodurch die
Fluchtpunktbestimmung und damit die Richtungsrekonstruktion der Schauerachse ungenau-
er wird. Die Verschiebung des Schwerpunktes von N, zu héheren Multiplizitaten (vergleiche
Abbildung 5.3) schwécht diesen Effekt nur leicht ab. Wie zu erwarten, steigt die Richtungs-
auflésung eines Ereignisses mit zunehmender Anzahl von Bildern Ne.

Die System-Multiplizitat Nsys verdandert in erster Linie die relative Zusammensetzung der
Verteilung der Ereignismultiplizitdten N, eines Datensatzes: Je weniger Teleskope sich im
Systemtrigger befinden, desto groRer wird der relative Anteil der Zwei-Teleskop-Ereignisse
(vergleiche Abbildung 5.3), was zu einer schlechteren Winkelauflosung fiihrt. Dies erklart
die Korrelation zwischen der Abbildungsfunktion und Nys.
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Abbildung 5.4: Dargestellt ist der 68%-Containment-Radius rgg in Abhéngigkeit vom Cosi-
nus des Zenitwinkels z fur verschiedene Parameter. Untersucht wurde die Abhangigkeit von der
Teleskopmultiplizitat Ve (links oben), der System-Multiplizitat Nsys (rechts oben), der radialen
Gesichtsfeld-Abhéngigkeit AR (links unten), sowie der minimalen Amplitude Amp des in die
Rekonstruktion des entsprechenden Ereignisses eingehenden Bildes (rechts unten). Fir alle Ver-
teilungen wurden die in Tabelle 4.1 aufgefiihrten Standard-Schnitte angewandt. Die gefillten
schwarzen Kreise entsprechen in allen vier Abbildungen der identischen Konfiguration.

Die Abhéngigkeit der Abbildungsfunktion vom radialen Abstand der untersuchten Quellpo-
sition zur optischen Achse des Teleskopsystems kann bei Abstédnden bis zu AR = 1.5° als
gering angesehen werden. Zusammen mit der Bildmultiplizitat N, hat die minimale Bildam-
plitude Amp eines Ereignisses den starksten Einfluss auf die Qualitat der Abbildungsfunk-
tion. Durch entsprechende Schnitte auf einzelne Ereignisse kann daher die Abbildungsfunk-
tion eines Datensatzes unter EinbufRen der Ereignisstatistik (Erhéhung der Energieschwelle)
signifikant verbessert werden. Dies wird in Abschnitt 5.5.3 diskutiert.
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5.3 Effektive Nachweisflachen

Die effektiven Nachweisflachen Aq sind ein MaB fir die energieabhangige Nachweiseffi-
zienz des Detektors. Sie werden insbesondere fiir die Umrechnung von gemessenen Zahlra-
ten in physikalische Photonenflisse benétigt. Die effektiven Flachen h&ngen von der Ener-
gie E des Primarteilchens, dem Zenitwinkel der Beobachtung = und dem Winkelabstand
AR zwischen der Quellposition und der optischen Achse des Teleskopsystems ab. Weitere,
in diesem Abschnitt jedoch nicht ndher untersuchte Abhéngigkeiten sind analog zur Ab-
bildungsfunktion gegeben durch die System-Multiplizitat Ny, die azimutale Blickrichtung
der Teleskope (Nord/Sud-Abhédngigkeit bezuglich des Erdmagnetfeldes), die verwendeten
Tailcuts, sowie die Form des simulierten bzw. gemessenen Energiespektrums?. Die effekti-
ven Nachweisflachen werden mittels MonteCarlo-Simulationen ermittelt und sind definiert
als:

Ngem(E, z, AR, Schnitte)
Nstr(E, Z, AR)

Aert = Aert(E, 2z, AR, Schnitte) = - Agy (5.2)
Hierbei ist A, die Einstreuflache, Ny (E, z, AR) die Anzahl der simulierten/eingestreuten
Ereignisse und Ngem(E, 2z, AR) die Anzahl der vom Detektor tatsachlich aufgezeichneten
Ereignisse. Es gilt Ngem < Ny, Wobei zu beachten ist, dass die Ereignisse bei der Simu-
lation auf einer Grundflache eingestreut werden, die mindestens so grof3 wie der Nach-
weisradius des Experiments ist. Durch Schnitte auf die aufgezeichneten Ereignisse zur -
Hadron-Separation (vergleiche Kapitel 4.3) reduziert sich der Umfang des nachgewiesenen
Datensatzes weiter auf Ngem(E, z, AR, Schnitte) < Ngem(E, 2, AR), so dass die effektiven
Flachen auch maRgeblich von diesen Ereignis-Schnitten abhangen.

Zunéchst soll der generelle Verlauf der effektiven Flachen Aex(F, z, AR) ohne Anwen-
dung von Ereignis-Schnitten betrachtet werden. Dies entspricht der durch die Detektorei-
genschaften gegebenen, maximal méglichen Nachweis-Sensitivitat und ist in Abbildung 5.5
dargestellt. Der Verlauf der effektiven Flachen bei kleinen Energien ist bestimmt durch die
Energieschwelle (vergleiche Kapitel 5.4) und hangt somit stark vom Zenitwinkel der Beo-
bachtung ab. Bei hohen Energien erreichen die effektiven Flachen ihren Maximalwert. Dies
ist durch die Korrelation zwischen hohen Energien mit hohen Bildamplituden erkl&rbar,
wodurch die Triggerwahrscheinlichkeit eines hochenergetischen Ereignisses erhoht ist. Der
Anstieg von A mit dem Zenitwinkel ist durch den Projektionseffekt der vom konstanten
Gesichtsfeld der H-E-S-S--Teleskope nachweisbaren, geneigten Grundfldche der Schauer-
Entstehung zu erklaren; diese befindet sich bei hohen Zenitwinkeln in einer gréReren Entfer-
nung. Der genaue Verlauf in Abhéngigkeit des Zenitwinkels ist ebenfalls aus Abbildung 5.5
ersichtlich. Auch hier wird der Anstieg von Aex(E, z, AR) mit dem Zenitwinkel (bei hohen

“Die in Kapitel 4.6.3 erwahnten, systematischen Effekte bei der Energierekonstruktion im Bereich der
Schwelle kénnen durch die Verwendung der rekonstruierten Energien anstelle der bekannten MonteCarlo-
Energien bei der Erstellung von A« kompensiert werden. Dies setzt die Simulation eines Spektrums voraus,
welches dem gemessenen entspricht. Das simulierte Spektrum wird daher durch eine iterative Anndherung
erhalten.
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Energien) deutlich, bis dieser durch den Einfluss der zenitwinkelabh&ngigen Energieschwel-
le Gberkompensiert wird. Der Einfluss des Quellabstandes zum Kamerazentrum beginnt erst
ab AR = 1.0° eine Rolle zu spielen. Die Positionen der Schauerbilder, die eine Quellpositi-
on in der Kamera in erster Naherung radialsymmetrisch umgeben, beginnen hier au3erhalb
der Kamera zu liegen, so dass ein zunehmender Anteil an Ereignissen nicht mehr nachge-
wiesen werden kann.

In der Datenanalyse ist die Anwendung von Bild- und Ereignisschnitten zur Qualitatsse-
lektion, sowie zur y-Hadron-Separation unumganglich. Diese Schnitte, die in Kapitel 4.2
und 4.3 eingeflhrt wurden, haben einen signifikanten Einfluss auf den Verlauf der effek-
tiven Flachen A (F, z, AR, Schnitte). Dieser Einfluss wird in Abbildung 5.6 anhand der
Schnitt-Effizienz ¢; studiert, welche sich aus dem Verhdltnis von A (E, z, AR, Schnitte;)
und Aex(E, z, AR) fr den entsprechenden Satz von Schnitten ¢ = 1... N ergibt:

Aex(E, z, AR, Schnitte;)
Aeff(E, Z, AR)

(5.3)

€;

Bei den in Abbildung 5.6 dargestellten Untersuchungen der einzelnen Schnitte muss beach-
tet werden, dass die Schnitte zum Teil korreliert sind, d.h. bei der in der Analyse kombi-
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Abbildung 5.6: Dargestellt sind die in Gleichung (5.3) definierten Effizienzen e der in Kapi-
tel 4.2 und 4.3 eingefiihrten Bild- und Ereignisschnitte, vergleiche Tabelle 4.1. Da die einzelnen

Schnitte untereinander korreliert sind, entspricht die Schnitt-Effizienz, die man unter kombi-
nierter Anwendung aller aufgefiihrten Schnitte erhalt (Standard-Schnitte) nicht der multiplikati-

ven Kombination der einzelnen Schnitt-Effizienzen. Oben: Schnitt-Effizienzen in Abhéngigkeit
der Energie fur verschiedene Zenitwinkel (links: z = 20°, rechts: z = 45°). Mitte: Schnitt-

Effizienzen in Abhangigkeit vom Cosinus des Zenitwinkels z fur verschiedene Energien (links:
E = 500GeV, rechts: £ = 2.0 TeV). Unten: Schnitt-Effizienzen in Abhangigkeit von AR fiir
verschiedene Energien (links: E = 500 GeV, rechts: £ = 2.0 TeV).

75



5.3. EFFEKTIVE NACHWEISFLACHEN KAPITEL 5. MONTECARLO-STUDIEN

nierten Anwendung wiirde ein einzelnes Ereignis unter Umstédnden von mehreren Schnitten
verworfen werden, so dass die Effizienzen der verschiedenen Schnitte nicht multiplikativ
kombiniert werden konnen. Der Einfluss der einzelnen Schnitte auf die effektiven Nach-
weisflachen soll im Folgenden kurz diskutiert werden:

e Nominal-Distance-Schnitt: Dieser Schnitt hat einen generell starken Einfluss auf die
effektiven Flachen bei hohen Energien, sowie bei Quellpositionen am Kamerarand.
Hohe Energien sind korreliert mit hohen Bildamplituden Amp und grofieren Bildaus-
malien. Die Bildschwerpunkte streuen demnach starker um die Quellposition in der
Kameraebene und fallen auch bei Quellpositionen nahe des Kamerazentrums haufi-
ger dem Nominal-Distance-Schnitt zum Opfer. Am Kamerarand verstarkt sich dieser
Einfluss entsprechend. Eine genauere Diskussion und ein Vergleich mit einem alter-
nativen Bildrand-Schnitt findet sich in Abschnitt 5.5.1.

e A®2-Schnitt: Der hier angewandte A©2-Schnitt wurde an einer schwachen Punkt-
quelle bei Zenitwinkeln im Bereich von 45° optimiert und fuhrt zu einer generell
starken Minimierung der effektiven Flachen, ist jedoch fur eine effektive ~-Hadron-
Separation unerldsslich. Der starke Einfluss auf A¢(E, z, AR, Schnitte) mit dem Ze-
nitwinkel und der schwache Einfluss am Kamerarand spiegelt die entsprechende, in
Kapitel 5.2 diskutierte Abhangigkeit der Abbildungsfunktion wider, vergleiche Ab-
bildung 5.4. Eine separate Optimierung des A©2-Schnittes fiir sehr hohe Zenitwinkel
scheint angemessen, ist aber fur die Analyse der in dieser Arbeit behandelten Quellen
nicht notig.

e Amp-Schnitt: Der Amplituden-Schnitt fuhrt allgemein zu einer Erhéhung der ze-
nitwinkelabh&ngigen Energieschwelle (vergleiche Abschnitt 5.4), da er systematisch
Ereignisse mit kleinen Energien, die tendenziell eine kleinere Bildamplitude aufwei-
sen, verwirft. Bei héheren Energien ist kein Einfluss auf e festzustellen.

¢ mscw/mscl-Schnitt: Die Schnitte auf mscw und mscl sind neben dem Schnitt auf
AH? die effektivsten Schnitte zur v-Hadron-Separation. Thre Wirkung weist — abgese-
hen vom mit dem radialen Kameraabstand A R zunehmendem Einfluss — keine signi-
fikante Abhéngigkeiten von den tbrigen Parametern £ und cos(z) auf. Die Verringe-
rung von ¢ am Kamerarand kann mit dem dort héheren Anteil angeschnittener Bilder
erklart werden.

Zusammenfassend ldsst sich feststellen, dass sich fir die Untersuchungen von Quelleigen-
schaften im hohen Energiebereich £ > 1TeV generell Beobachtungen bei héheren Ze-
nitwinkeln anbieten, wohingegen bei kleineren Energien wegen der stark zenitwinkelab-
hangigen Energieschwelle ein moglichst geringer Zenitwinkel wichtig fur die Nachweis-
Sensitivitat ist. Generell werden die effektiven Nachweisfldchen stark durch die Anwendung
der verschiedenen Ereignisschnitte zur Qualitatserhohung und ~-Hadron-Separation redu-
ziert. Die Schnitte sind hierbei in der Regel fiir den gesamten Energiebereich optimiert. Ist
ein bestimmter Energiebereich von besonderem Interesse, so ldsst sich hier die Sensitivitat

76



KAPITEL 5.

MONTECARLO-STUDIEN

5.4. ENERGIESCHWELLE

Abbildung 5.7: Die Abhén-
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durch entsprechende Anpassung der Schnitte erhéhen. Die wichtigste Rolle spielt hierbei der
Bildamplituden-Schnitt Amp, der einen grofRen Anteil von Ereignissen mit kleiner Energie
verwirft, auf die hohen Energien aber einen vernachléssigbaren Einfluss hat. Die Sensitivitat
bei hohen Energien ist hauptsachlich beschrankt durch den Nominal-Distance-Schnitt.

5.4 Energieschwelle

Die Energieschwelle eines Datensatzes gibt an, ab welcher Energie Ereignisse noch in sinn-
voller Weise nachgewiesen werden kénnen und ist definiert als die Energie Eg, bei der
das Produkt aus spektraler Form und entsprechender, im vorigen Abschnitt 5.3 definierter,
effektiver Nachweisflache maximal wird. Als spektrale Form zur Bestimmung der Ener-
gieschwelle wird in dieser Arbeit ein Potenzgesetz mit einem Photon-Index von I' = 2.7
angenommen®.

Esn(z, AR, Schnitte) :  E~27. A (E, 2, AR, Schnitte) = max (5.4)
Die Energieschwelle hangt somit ber die effektiven Nachweisflachen vom Zenitwinkel z
der Beobachtung und von den angewandten Ereignis-Schnitten, sowie in deutlich schwé-
cherer Form von AR, N, den verwendeten Tailcuts und der Azimutausrichtung der Teles-

kope ab. Die Verlaufe der Energieschwelle in Abh&ngigkeit des Zenitwinkels sind in Ab-

SAndere Definitionen der Energieschwelle verwenden den dhnlichen Photon-Index des Krebs-Nebels oder
den Photon-Index der entsprechend untersuchten Quelle, was jedoch eine nicht einheitliche Definition der
Energieschwelle zur Folge hat.
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bildung 5.7 fur die verschiedenen, in Tabelle 4.1 zusammengestellten Schnitt-Satze Stan-
dard, Hartl und Hart2 dargestellt. Der Verlauf ohne die Anwendung von Ereignis-Schnitten
ist ebenfalls gezeigt. Die Abhéngigkeit vom Zenitwinkel lasst sich durch die Anpassung
der Funktion Es(2) = FEgnp - cos(z) geeignet parametrisieren, was ebenfalls in Abbil-
dung 5.7 gezeigt ist. Die Schwelle vor Schnitten liegt demnach fiir Beobachtungen nahe des
Zenits bei Esn o ~ 110 GeV und erhoht sich durch Anwendung der Standard-Schnitte auf
Esno ~ 140 GeV.

Die Zunahme der Energieschwelle mit dem Zenitwinkel ist durch folgenden Effekt erklar-
bar: Das Cherenkov-Licht eines bei gleicher Atmospharentiefe, aber héherem Zenitwinkel
initiierten Luftschauers legt in der Atmosphare einen langeren Weg zuriick, was zu einer
Verbreiterung der auf der Beobachtungsebene ausgeleuchteten Flache und damit zu einer
geringeren Photonendichte fuhrt. Desweiteren wird ein grolRerer Anteil der Cherenkov-
Photonen von der Atmosphére absorbiert. Hiermit verbunden ist eine Abnahme der Trigger-
Wahrscheinlichkeit der H-E-S-S--Teleskope. Die Verbreiterung der Lichtverteilung am Bo-
den fihrt auf der anderen Seite aber auch zu VergroRerung der effektiven Nachweisflachen
bei hohen Energien, vergleiche Abbildung 5.5.

5.5 Untersuchung erweiterter Ereignis-Schnitte

In diesem Abschnitt sollen die in den Kapiteln 4.2 und 4.3 angesprochenen, optionalen Bild-
und Ereignis-Schnitte genauer vorgestellt und auf ihre Wirkung beziglich der Abbildungs-
funktion und der effektiven Nachweisflachen untersucht werden.

5.5.1 Ein alternativer Kamerarand-Schnitt

Der in Kapitel 4.2 eingefuihrte Nominal-Distance-Schnitt dient der Verwerfung von Bildern,
die vom Kamerarand angeschnitten sind und somit die Richtungs- und Energie-Rekonstruk-
tion verféalschen kdnnen. Dieser Schnitt zur Qualitatsselektion einzelner Bilder vermindert
den Untersuchungen des Kapitels 5.3 zur Folge jedoch die Nachweiseffizienz bei Ereignis-
sen mit hohen Energien und bei Quellpositionen am Rande des Gesichtsfeldes (vergleiche
Abbildung 5.6), da in beiden Féllen die entsprechenden Bilder eines Ereignisses tenden-
ziell ebenfalls eher am Rand der Kamera liegen. Es erscheint sinnvoll, die Ersetzung des
Nominal-Distance-Schnittes durch einen differenzierenderen Schnitt in Betracht zu ziehen.
Hierzu wird der Anteil a der Intensitét eines Bildes definiert, der von Bildpunkten kommt,
die auf dem Rand der Kamera liegen:

1 .
a= Amp : Z amp(1) mit0 <a <1 (5.5)
1€Randpixel

Amp ist hierbei die in Kapitel 4.1 definierte Bildamplitude, die sich aus der Summation
aller Amplituden der zum Bild beitragenden Bildpunkte (Pixel) ergibt und amp(i) ist die
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Abbildung 5.8: Schnitt-
Effizienzen fir verschiedene
Schnitte auf a, definiert in
Gleichung (5.5), normiert
auf die Schnitt-Effizienz
ohne  Anwendung von
Schnitten. Zum \er-
gleich ist die Wirkung fir
Zwei Nominal-Distance-
Schnitte dargestellt, wobei
0.033rad dem Standard-
Wert entspricht. In dieser

Untersuchung wurden
keine Schnitte auf Amp,
mscwlmscl — sowie A6

angewandt. Oben: Abhén-
gigkeit der Schnitt-Effizienz
von der Energie F, hier
fur einen Zenitwinkel von
z = 45° dargestellt. Unten:
Abhéngigkeit der Schnitt-
Effizienz vom radialen
Abstand AR  zwischen
Quellposition und Kame-
razentrum, hier fir eine
Energie von E = 500 GeV
dargestelit.

Bildamplitude des i-ten Bildpunktes. Der Kamerarand ist in Abbildung 4.1 durch die dun-
kel hervorgehobenen Bildpunkte dargestellt. Ein Wert von a = 0 bedeutet, dass das ent-
sprechende Bild an keiner Stelle den Kamerarand beriihrt, « = 0.1 bedeutet, dass 10%
der Gesamtintensitét des Bildes von Bildpunkten des Kamerarandes stammen, usw. Da der
Nominal-Distance-Schnitt < 0.033 rad durchaus Bilder verwerfen kann, die nicht den Ka-
merarand beriihren, auf der anderen Seite aber auch Bilder angeschnitten sein kénnen, die
den Nominal-Distance-Schnitt (iberstehen®, ist ein Schnitt auf die neu eingefiihrte GroRe
a generell zu bevorzugen, da sich mit ihr implizit der Grad der Verfalschung durch ange-
schnittene Bilder steuern lasst. Es werden im Folgenden der Nominal-Distance-Schnitt und
der Schnitt auf a anhand ihres Einflusses auf die effektiven Nachweisflachen verglichen.

In Abbildung 5.8 sind die Schnitt-Effizienzen des in Gleichung (5.5) eingefiihrten Schnittes
in Abh&ngigkeit der Energie £ und des radialen Quellabstandes A R vom Kamerazentrum
dargestellt. Zum Vergleich sind die entsprechenden Schnitt-Effizienzen fir den Nominal-

Es wird auf den Abstand des Schwerpunktes geschnitten, wobei die Ausdehnung und Orientierung der
Hillas-Ellipse in der Kamera beim Nominal-Distance-Schnitt keine Rolle spielen.
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Distance-Schnitt aufgefiihrt. Der harte Schnitt auf a < 0.0, der keine Randbertihrung ei-
nes Bildes zuldsst, flhrt zu noch starkeren EinbuRen bei hohen Energien als der Nominal-
Distance-Schnitt. Ein Schnitt auf « < 0.05 hingegen stellt keine \Verschlechterung mehr
dar. Bei Quellen am Rande des Gesichtsfeldes zeigt sich jedoch der klare Vorteil des neu
eingefuhrten Schnittes, der bei hohen radialen Abstdnden von AR =~ 2° (und Energien
von etwa 500 GeV) weniger als die Halfte der Ereignisse verwirft, die dem standardmaéRig
verwendeten Schnitt von Nominal-Distance < 0.033 rad zum Opfer fallen. Fur sehr hohe
Energien wird der Unterschied in der radialen Schnitt-Effizienz zwischen a und Nominal-
Distance geringer. Der neu eingeflhrte, differenzierendere Schnitt auf « < 0.05 bringt also
keine Verbesserung der generell schlechten Schnitt-Effizienz bezuglich sehr hoher Energien,
verbessert aber deutlich die Akzeptanz — insbesondere bei kleinen Energien — fur Quellposi-
tionen am Rande des Gesichtsfeldes. Die Abbildungsfunktion bei AR > 2.0° verschlechtert
sich hingegen leicht im Vergleich zum Nominal-Distance-Schnitt (hier nicht gezeigt). Eine
mogliche Erklarung hierfir ist der gréBere Einfluss” der von der Radialsymmetrie abwei-
chenden Kamerastruktur beim Schnitt auf die Grol3e a, vergleiche Abbildung 4.1.

5.5.2 Ein Bilddichte-Schnitt zur Untergrund-Unterdrickung

Bei der Untersuchung verschiedener Ereignisse findet sich eine Population von Bildern, bei
denen die Hillas-Ellipse durch eine schlechte oder fehlgeschlagene Anpassung die gemes-
sene Intensitatsverteilung der PMT-Bildpunkte einer Kamera nur unzureichend beschreibt.
Die Population dieser Bilder ist gering und ihr Zustandekommen ist u.a. durch Gberlager-
te Mion-Ringe oder sonstige, dem Schauerbild nicht zuzurechnende Fragmente begriindet,
siehe Abbildung 5.9, links. Durch ein (oder mehrere) schlecht parametrisierte Bilder wird
auch die darauffolgende Schauer-Rekonstruktion negativ beeintrachtigt, so dass eine Gréfe
gesucht wird, die zur Unterdriickung entsprechender Bilder herangezogen werden kann. Al-
len schlecht parametrisierten Bildern ist gemeinsam ein kleines Verhaltnis zwischen der An-
zahl der den Tailcut Uberstehenden Bildpunkte nix und der Fldche der angepassten Hillas-
Ellipse, die durch ihre Breite w und Lange [ parametrisiert werden kann. Dementsprechend
wird die GroRe gnijas definiert als:

Onillas = Toix (5.6)
[-w

Ein &hnlicher Schnitt auf das Verhaltnis aus Bildintensitat und -flache wurde von Badran &
Weekes (1997) eingefuhrt. Die Verteilung von opiss ist in Abbildung 5.9 (rechts) fur gemes-
sene Daten des Krebs-Nebels (Signal und Untergrund), sowie fiir MonteCarlo-Simulationen

"Bei realen Beobachtungen rotiert im Gegensatz zu MonteCarlo-Daten das Himmels-Koordinatensystem
relativ zum Kamerasystem, so dass sich Effekte, die auf die Asymmetrie der Kamera zuriickzufiihren sind, teil-
weise herausmitteln. Genauere Studien hierzu, die auch den Nominal-Distance-Schnitt betreffen, sind wegen
des bislang kleinen Datensatz von Beobachtungen des Krebs-Nebels am Rande des Gesichtsfeldes momentan
noch nicht méglich.
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Abbildung 5.9: Motivation des Hillasdichte-Schnittes oniias. Links: Beispiele, in denen die An-
passung der Hillas-Ellipse an das Schauerbild wegen eines Milon-Ringes (Bild 1), bzw. wegen
Fragmenten, die offensichtlich nicht zum Schauer gehdren (Bild 2), verfalscht wird. In beiden
Fallen ist gninas < 2.0 - 105. Rechts: Simulierte und aus Daten des Krebs-Nebels gewonne-
ne, normierte Verteilungen von onijas fir v-Schauer, sowie flir Untergrund-Ereignisse. Die Ver-
teilungen wurden unter Anwendung der Standard-Schnitte mit (Kreise) und ohne (Dreiecke)
Anwendung der mscw/mscl-Schnitte erstellt. Die Schnitte auf mscw und mscl beeinflussen
hauptsdchlich die Verteilung der Untergrund-Ereignisse.

gezeigt. Die dargestellten Verteilungen wurden unter Anwendung der in Kapitel 4.3 be-
schriebenen Standard-Schnitte mit und ohne den mscw/mscl-Schnitt erstellt. Hieran lasst
sich die Wirkungsweise eines onijss-Schnittes studieren, der sich &hnlich den zur v-Hadron-
Separation angewandten Schnitten auf die Parameter mscw und mscl verhalt. Hierbei ist
zu beachten, dass der oyijis-Parameter in den folgenden Betrachtungen als Qualitats-Schnitt
auf die einzelnen Bilder eines Ereignisses angewandt wird, wohingegen sich die GroRen
mscl und mscw aus der Mittelung aller Kamera-Bilder eines Ereignisses berechnen und
zur v-Hadron-Separation verwendet werden, vergleiche Kapitel 4.3. Die Mdglichkeit, den
Schnitt auf mscw /mscl durch einen Schnitt auf ppias ZU ersetzen, wirde eine entsprechende
Mittelung aller Bilder zu pyijas €rfordern und wurde an dieser Stelle nicht nédher untersucht.

Die Verteilung des oninas-Parameters fur v-Ereignisse ist nahezu unabhangig von der Anwen-
dung des mscw /mscl-Schnittes, wobei ohne Beschrankung der Allgemeinheit fur photoni-
sche Ereignisse gnijjas v > 2.0 - 106 gilt. Die Daten stehen in guter Ubereinstimmung mit den
MonteCarlo-Simulationen. Bei den Untergrundereignissen ist eine deutliche, zu erwartende
Abhéngigkeit vom mscw /mscl-Schnitt zu erkennen. Ohne Verwendung des mscw/mscl-
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Schnittes wiirde ein Schnitt auf ppines > 2.0 - 106 demnach etwa 50% des Untergrundes bei
nahezu kompletter Beibehaltung der photonischen Ereignisse verwerfen. Im Folgenden soll
sich jedoch auf die Wirkung und eine mégliche Anwendung des onijiass-Schnittes in Kombi-

nation mit den wichtigen Schnitten auf mscl und mscw bezogen werden.

Auch nach Anwendung der mscw/mscl-Schnitte verbleibt ein noch geringer Unterschied
in den Verteilungen von onias ZWischen den ~-Ereignissen und dem Untergrund, dessen
Schwerpunkt bei kleineren Werten liegt. Daher ist es moglich, den relativen Anteil von -
Ereignissen in einem gemessenen Datensatz durch die zusétzliche Anwendung eines Schnit-
tes auf onijas Weiter zu erhohen. Wegen des ahnlichen Verlaufs der Verteilungen zwischen
Untergrund und Signal sind jedoch keine signifikanten Verbesserungen mehr zu erwarten.
Die Signifikanz eines Krebs-Nebel-Datensatzes unter Anwendung verschiedener Werte des
onillas-Schnittes ist in Tabelle A.1 im Anhang A.1 zusammengestellt. Flr schwache Quellen
ergibt sich eine Verbesserung der Nachweis-Sensitivitat im Bereich von bis zu 10%.
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Abbildung 5.11: Links: Qualitat der Abbildungsfunktion fiir die in Tabelle 4.1 aufgefiihrten
Schnitt-Sétze Standard, Hartl und Hart2 fir ein simuliertes, differentielles Energiespektrum mit
einem Photon-Index von I' = 2. Ebenfalls dargestellt ist die Abbildungsfunktion, die man oh-
ne Anwendung von Schnitten erhélt. Rechts: Gleiche Darstellung wie links nur anhand eines
Datensatzes mit einem simulierten Energiespektrum mit Photon-Index I' = 3. Die generel-
le Verschlechterung der Abbildungsfunktion fiir weiche Quellspektren wird aus dem Vergleich
beider Verteilungen (links und rechts) deutlich. Die harten Schnitte kompensieren diesen Effekt,
verringern jedoch die Ereignisstatistik starker als bei einem harten Quellspektrum.

Der oninas-Schnitt dient aber wegen seiner Anwendung auf einzelne Kamera-Bilder neben
der zuvor diskutierten Mdoglichkeit zur v-Hadron-Separation auch der Verbesserung der
Richtungsauflésung, indem einzelne, schlecht parametrisierte Bilder nicht in die Richtungs-
Rekonstruktion eingehen. Die zu erwartende Verbesserung der Abbildungsfunktion geht je-
doch analog zum Amplituden-Schnitt zu Lasten der kleinen Energien, was in Abbildung 5.10
dargestellt ist. Spielt eine Erhohung der Energieschwelle in der Analyse keine entscheidende
Rolle, so kann mit einem Schnitt auf pnijas > 2.5 - 10° die Abbildungsfunktion deutlich ver-
bessert werden. Auch diese Verbesserung ist analog zur Wirkungsweise der in Tabelle 4.1
aufgefuhrten Schnitte Hartl und Hart2 abhangig von der spektralen Form der nachgewiese-
nen Quelle, vergleiche Abbildung 5.11.

5.5.3 Verbesserung der Richtungsaufldsung durch die Schnittsatze Hartl
und Hart2

In diesem Abschnitt soll der Einfluss der in Tabelle 4.1 eingefiihrten Schnitt-Satze Hartl
und Hart2 auf die Abbildungsfunktion und die effektiven Nachweisflachen untersucht wer-
den. Die Abbildungsfunktion fur die verschiedenen Schnitt-Sétze ist in Abbildung 5.11 fir
zwei simulierte Quellspektren mit Photon-Indizes von I' = 2 bzw. I' = 3 dargestellt. Die
Verwendung eines Schnittes auf die minimale Bildamplitude von Amp > 200 p.e. (Hartl)
und zusétzlich auf eine Bildmultiplizitat von N, > 3 Bilder pro Ereignis (Hart2) verbessern
die Abbildungsfunktion um bis zu 50%.

Die harten Schnitte fihren jedoch zu einer starken Verminderung der Ereignisstatistik ins-
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besondere bei kleinen Energien (Erhdhung der Energieschwelle, vergleiche Abbildung 5.7).
Die kleinen Energien, deren relativer Anteil in einem weichen Quellspektrum mit I' = 3
hoher ist als in einem hérteren Spektrum mit I' = 2, limitieren generell die Qualitat der
Abbildungsfunktion, was ebenfalls in Abbildung 5.11 deutlich wird. Durch den Wegfall der
kleinen Energien nach Anwendung der harten Ereignis-Schnitte lasst sich daher auch erkla-
ren, warum sich die Gute der Abbildungsfunktionen beider Spektren annéhert, wobei die
Nachweis-Sensitivitat fur weiche Quellspektren jedoch entsprechend starker reduziert wird.

Der Einfluss der harten Schnitte auf die effektiven Nachweisflachen ist in Abbildung 5.12
dargestellt. Wie zu erwarten, wird die durch diese Schnitte erreichte Verbesserung der Rich-
tungsauflosung durch die Anreicherung von Ereignissen mit hohen Energien und Bild-
multiplizitaten erreicht, wobei insbesondere der Amplituden-Schnitt zu einer starken An-
hebung der Energieschwelle fuhrt. Auch nimmt durch diese Schnitte die Sensitivitdt am
Kamerarand ab, da die im Datensatz verbleibenden Ereignisse hoher Energien tendenziell
eher dem Nominal-Distance-Schnitt zum Opfer fallen. Fiir Quellen mit einer hohen Ereig-
nisstatistik und einem harten Energiespektrum dagegen ist die Verwendung der die Rich-
tungsauflosung verbessernden Schnitte Hartl und Hart2 durchaus sinnvoll. Die in dieser
Arbeit analysierten Quellen (siehe Kapitel 6 und 7) wurden in einem Zenitwinkelbereich
von 0.5 < cos(z) < 0.8 beobachtet und weisen differentielle Energiespektren mit Photon-
Indizes im Bereichvon I' = 2.2 — 2.5 auf.
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Kapitel 6

Nachweis von TeV-~-Strahlung von
PSR B1259-63/SS 2883 und Entdeckung
der unidentifizierten, ausgedehnten
TeV-~-Quelle HESS J1303-631

Das Gesichtsfeld der Kameras der H-E-S-S--Teleskope mit einem Durchmesser von etwa
5° (vergleiche Kapitel 3.3) erlaubt die Untersuchung von Himmelsregionen im GeV/TeV-
Energiebereich mit vergleichbaren Ausmafen. Der signifikante Nachweis mit 5 o einer TeV-
~-Quelle mit einem Fluss im Bereich von 1% bzw. 10% des Fluss-Niveaus des Krebs-Nebels
ist in 25 bzw. 5 Stunden mdglich. Genauere Studien eines Objektes erfordern, entsprechend
der Anforderungen an die zu untersuchende physikalische Fragestellung, mehr Beobach-
tungszeit. Da die Beobachtungen des H-E-S-S--Experiments nur in mondfreien Né&chten
mdoglich sind, stehen pro Jahr in etwa 1000 h Beobachtungszeit zur Verfligung, von denen
ein Teil aufgrund technischer Probleme und vor allem schlechten Wetters nicht nutzbar ist.
Der effiziente Messbetrieb setzt daher die genaue Planung und entsprechende Aufteilung der
zur Verfiigung stehenden Messzeit auf die Quellen bzw. vielversprechende Quellkandidaten
voraus. Die Beobachtung eines Objektes, von dem bislang keine Emission hochenergeti-
scher ~-Strahlung im GeV/TeV-Bereich gemessen wurde, muss daher durch Vorhersagen
physikalischer Modelle motiviert werden. Ist ein Objekt nachgewiesen, so lasst sich aus
den bislang bestimmten physikalischen Eigenschaften im hochenergetischen Bereich die
Messdauer hinsichtlich weiterer Fragestellungen abschétzen. In einer alternativen Beobach-
tungsstrategie werden bestimmte Regionen des Himmels, wie beispielsweise der Zentral-
bereich der galaktischen Ebene [Aharonian et al. 2005f], systematisch nach TeV-y-Quellen
durchmustert.

Fir das Doppelsternsystem PSR B1259-63/SS 2883 existieren verschiedene Modellvorher-
sagen zur Emission hochenergetischer ~-Strahlung, so dass dieses Objekt mit H-E-S-S-
beobachtet wurde. Die Beobachtungen flihrten zum erstmalig signifikanten Nachweis der
Emission von ~-Photonen im GeV/TeV-Energiebereich dieses Objekts im Februar/Marz
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2004 [Beilicke et al. 2004a]. Die aus diesen und den darauffolgenden Messungen abgelei-
teten physikalischen Eigenschaften sind in Kapitel 6.1 zusammengefasst, eine detaillier-
tere Untersuchung findet sich in [Aharonian et al. 2005b, Schlenker 2005]. Nach der Ent-
deckung von PSR B1259-63/SS 2883 wurden die Beobachtungen bis Juni 2004 weiterge-
fihrt. Schon im Marz wurde an einer Himmelsposition etwa 0.6° nordlich des Doppel-
sternsystems PSR B1259-63/SS 2883 (iberraschenderweise (zum ersten mal in der TeV-~-
Astronomie) eine weitere Quelle im selben Gesichtsfeld der Beobachtung entdeckt. Die-
se gilt nach intensiven Untersuchungen als etabliert (vergleiche Abschnitt 6.2) und tragt
entsprechend ihrer Koordinaten den Namen HESS J1303-631. Ein Gegenstlick in anderen
Energiebereichen konnte bislang nicht gefunden werden, so dass es sich um eine so ge-
nannte unidentifizierte TeV-y-Quelle handelt. Die Untersuchung dieser Quelle bildet den
Schwerpunkt dieses Kapitels. Die physikalischen Eigenschaften von HESS J1303-631 wer-
den in Abschnitt 6.3 beschrieben, gefolgt von der Suche nach einem Gegenstiick in anderen
Energiebereichen (Abschnitt 6.4), sowie der Diskussion méglicher Szenarien zur Erklarung
der gemessenen GeV/TeV-y-Emission in Abschnitt 6.5.

6.1 Beobachtung und Nachweis des Doppelsternsystems
PSR B1259-63/SS 2883 im GeV/TeV-Energiebereich

In diesem Abschnitt soll zunachst der Nachweis des Doppelsternsystems PSR B1259-63 /
SS 2883 mit H-E-S-S- beschrieben werden, der der zufalligen Entdeckung von HESS J1303-
631 vorangegangen ist. Der analysierte Datensatz ist fir beide Quellen derselbe, so dass die
Beobachtungen von PSR B1259-63/SS 2883 die Grundlage der Entdeckung und Analyse
von HESS J1303-631 bilden. Ein genaues Verstandnis der Eigenschaften von PSR B1259-
63/SS 2883 ist ferner fiir die korrekte Berticksichtigung bei der Untergrundbestimmung in
der HESS J1303-631-Analyse notig.

6.1.1 Das Doppelsternsystem PSR B1259-63/SS 2883

Das Doppelsternsystem PSR B1259-63/SS 2883 besteht aus einem Radiopulsar PSR B1259-
63 mit einer Periode von etwa 48 ms und einem Begleitstern SS 2883 der Spektralklasse
Be2. Der Pulsar umrundet den Begleitstern auf einer Umlaufbahn mit starker Exzentrizitét
von ¢ ~ (.87 und einer Periode von P, ~ 3.4 Jahren. Die wichtigsten Parameter des
Doppelsternsystems sind in Tabelle 6.1 zusammengestellt. Eine schematische Darstellung
der Systemgeometrie ist in Abbildung 6.1 gezeigt.

Der Begleitstern mit dem Radius R, ist von einer Scheibe wegstromender Materie umgeben,
die — so l&sst sich aus Messungen im Radiobereich ableiten — gegentiber der Orbitalebene
geneigt ist [Wex et al. 1998]. Der Zeitpunkt des geringsten Abstandes zwischen dem Pul-
sar und dem Begleitstern auf der exzentrischen Bahn wird als Periastron, der des groiten
Abstandes als Apastron bezeichnet. Der sehr geringe Abstand beider Partner im Periastron
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von nur ~ 23 R, flhrt dazu, dass der Pulsar einige Tage vor sowie nach dem Periastron-
Durchgang die ausstromende Materiescheibe des Begleitsterns durchlduft und sich zwi-
schenzeitlich vom Beobachter aus gesehen hinter dieser befindet. Die gegebene Geometrie
zeichnet dieses Doppelsternsystem als ein seltenes Labor zum Studium der Wechselwirkung
zwischen dem hochenergetischen Pulsarwind mit einer Uber die Orbitalperiode variierenden
Umgebungsdichte der Materie und des Strahlungsfeldes aus.

Wéhrend der vergangenen Periastron-Durchgange wurden u.a. in den Jahren 1994 und 1997
Beobachtungen von PSR B1259-63/SS 2883 im Radiobereich durchgefuhrt. Im Zeitraum
von einigen Wochen um den Periastron-Durchgang wurde im Gegensatz zur sonst gepulsten
Radiostrahlung des Pulsars nur eine schwache, konstante Radio-Emission gemessen, was
als Verschwinden des Pulsars PSR B1259-63 hinter der Materiescheibe des Begleitsterns
interpretiert wird [Johnston et al. 1999], vergleiche Abbildung 6.1. Auch in Rontgenbeob-
achtungen wurde eine Abhéngigkeit des gemessenen Flusses von der Orbitalperiode T
festgestellt. Desweiteren ist im Energiespektrum eine Synchrotron-Komponente erkennbar,
die auf die Beschleunigung einer Elektronenpopulation auf sehr hohe Energien hindeutet
[Kaspi et al. 1995, Hirayama et al. 1999].

Emission im GeV/TeV-Energiebereich wird von verschiedenen Modellen vorhergesagt. Die
Elektronen des Pulsarwindes konnen beim Auftreffen auf die dichtere Materieumgebung des
Begleitsterns durch die hierbei entstehende Schockfront auf sehr hohe Energien beschleu-
nigt werden. Diese Elektronen kénnen dann wiederum durch inverse Compton-Streuung
(vergleiche Kapitel 2.1) einen Teil ihrer Energie auf Photonen des lokalen Strahlungsfel-
des des Begleitsterns Ubertragen, was zur Emission hochenergetischer v-Photonen bei einer
Energie von 100 GeV von bis zu 10!t ergecm~—2s~! filhren kann [Kirk et al. 1999]. Ferner
kann zusatzlich die inverse Compton-Streuung von Elektronen des ungeschockten Pulsar-
windes in die Modellierung mit einbezogen werden [Ball & Kirk 2000]. Es existieren weite-
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Parameter Wert

Doppelsternsystem PSR B1259-63/SS 2883
Rektaszension (J2000.0)  13"02™47.68°

Deklination (J2000.0) —63°50/08.6" Tabelle 6.1: Die wichtigsten
Entfernung d ~ 1.5kpc Parameter  des  Doppel-
Orbitalperiode Py, 1236.79(1) d sternsystems PSR B1259-
Epoche (Periastron) 7,  MJD 48124.3581(2) 63/SS 2883, das aus dem Pul-
Exzentrizitit ¢ ~ 0.87 sar PS_R B1259-63 und seinem

Begleitstern SS2883 besteht.
Pulsar PSR B1259-63 (PSR J1302-6350) Die Daten sind entnommen
Rotationsperiode F, 47.762 ms aus [Johnston et al. 1992,
Ableitung P, 2.2793(4) - 10715 Johnston et al. 1994]. Das so
Epoche T, MJD 48053.44 genannte Periastron entspricht
Oberflachenmagnetfeld B 3.3 - 1011 G dem Zeitpunkt des geringsten

Abstandes zwischen Pulsar

Begleitstern SS 2883 und Begleitstern.

Masse M., 10 M
Radius R, 6 Re
Spektraltyp Be2

re Modelle, die eine genauere Simulation der Geometrie des Doppelsternsystems inklusive
der Materiescheibe um den Begleitstern beinhalten. Nahezu alle Modelle sagen eine Ab-
héngigkeit der hochenergetischen v-Emission von der Orbitalperiode voraus, zumeist mit
einem Maximum des Photonenflusses im Bereich des Periastrons.

Beobachtungen von PSR B1259-63/SS 2883 im GeV/TeV-Energiebereich wurden bereits im
Jahre 1994 mit dem 3.8 m-Cherenkov-Teleskop der CANGAROO-Kollaboration etwa 120
Tage nach dem damaligen Periastron-Durchgang durchgefuhrt. In diesem 26.5-stindigen
Datensatz fanden sich Anzeichen auf einen Ereignis-Uberschuss mit einer statistischen Sig-
nifikanz von 4.8 . Diese Ergebnisse konnten in einer weiteren Beobachtung von etwa 8.6 h
jedoch nicht bestétigt werden [Sako et al. 1997]. Eine dritte Beobachtungskampagne der
CANGAROO-Kaollaboration mit einem inzwischen sensitiveren 10 m-Teleskop im Jahre
2000/2001 ergab ebenfalls nur obere Flussgrenzen von 13% des Krebs-Nebel-Flusses in
einer 3.2-stlindigen Messung etwa 47 Tage nach dem Periastron-Durchgang, bzw. 54% des
Krebs-Nebel-Flusses in einer 10.4-stindigen Messung etwa 157 Tage nach dem Periastron-
Durchgang [Kawachi et al. 2004]. Wegen seiner Deklination von § ~ —63° sind Beobach-
tungen von PSR B1259-63/SS 2883 mit Experimenten auf der Nordhemisphare nicht mdg-
lich.

6.1.2 Beobachtungen mit H-E-S-S-

Die Beobachtungen von PSR B1259-63/SS 2883 mit H-E-S-S- begannen im Februar 2004,
abgestimmt auf den bevorstehenden Periastron-Durchgang, der fur den 7. Mérz vorausge-
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Beobachtung T°bs Zmin — Zmax (Neys)
Zeitraum T've (z) FEsn  Anmerkung
2004
p2004_02 8.1h 40.1°—45.1° 3 Ausschluss des Teleskops
27.02.-03.03.2004 7.1h 41.8° 0.36 TeV CT1, Tracking: Dec™, Dec™
p2004_03 19.5h 40.2° — 52.0° 4
19.03.-29.03.2004 17.5h 44.1° 0.41TeV Tracking: Dec*, Dec™
p2004_04 5.6h 40.1° —41.6° 4
12.04.-21.04.2004 5.0h 40.8° 0.36 TeV  Tracking: Dec™, Dec™
p2004_05 11.0h  40.2° — 46.9° 4 Neue Trackingpositionen:
09.05.-21.05.2004 9.9h 42.6° 0.36TeV Dec*, RAX, — RAS
p2004_06 9.5h 40.1° —51.3° 4
11.06.-16.06.2004 8.7h 41.9° 0.36 TeV Tracking: RA}, RA,
2005
p2005_02/p2005 03 89h 38.9° —51.5° 4 Teil der Himmelsdurch-
Marz/April 2005 8.2h 43.8° 0.41TeV musterung, Abb. 6.6 (unten)
Gesamt

62.6h 38.9° — 52.0° 3.9
2004-2005 56.4 h 42.9° 0.36 TeV  kombinierter Datensatz

Tabelle 6.2: Zusammenstellung der Beobachtungen von PSR B1259-63/SS 2883 bzw.
HESS J1303-631 in den Jahren 2004 und 2005. Aufgelistet sind die Beobachtungs-Schicht und
der entsprechende Zeitraum, die Beobachtungszeit 7°°° und die Totzeit-korrigierte sensitive Zeit
T've  der minimale (zmin), der maximale (zmax) und der mittlere Zenitwinkel (z), die mittlere
Anzahl der in die Analyse eingehenden Teleskope <Nsys>, sowie die aus dem mittleren Zenit-
winkel ermittelte Energieschwelle Esn, hach Anwendung der Ereignisschnitte. Die angefiihrten
Tracking-Positionen der Teleskope sind in Abbildung 6.6 veranschaulicht.

sagt war. Schon in den Daten der ersten Beobachtungperiode, die zwischen dem 26. Februar
und dem 5. Marz durchgefuhrt wurde, zeigte sich in einer vom Autor durchgefiihrten Ana-
lyse unmittelbar nach Beendigung der Messungen in den vorlaufig kalibrierten® Daten ein
deutlicher Ereignis-Uberschuss mit einer Signifikanz oberhalb von 5 . Wegen der insheson-
dere in anderen Energiebereichen bekannten Variabilitaten von PSR B1259-63/SS 2883 wur-
den diese vorlaufigen Ergebnisse vertffentlicht [Beilicke et al. 2004a, Beilicke et al. 2004b,
Beilicke et al. 2004c], um anderen Experimenten einen schnellen und zeitnahen Anschluss
an die Messungen zu ermdglichen, wie diese beispielsweise vom Rontgensatelliten INTE-
GRAL durchgefihrt wurden [Shaw et al. 2004].

Die Rohdaten werden direkt nach der Datennahme unter Verwendung von zeitlich leicht zuriickliegenden
Kalibrationsmessungen kalibriert. Die endgultige Kalibration mit den zeitgleichen Kalibrationsmessungen der
entsprechenden Beobachtungsschicht (vergleiche Kapitel 3.3.6) werden erst einige Wochen spater durchge-
fuhrt.
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Abbildung 6.2: Verteilung des quadrierten Winkelabstandes A#? des Ereignis-Uberschusses fiir
den gesamten Datensatz. Die durchgezogene Linie entspricht der Anpassung einer Gauf3funktion
gefaltet mit der Abbildungsfunktion. Die eingelagerte Abbildung zeigt die Verteilungen der On-
und normierten Off-Region. Die vertikale Linie markiert den angewandten Winkelschnitt von
A#? < 0.0125deg?, vergleiche Tabelle 4.1.

Nach der endgultigen Kalibration, sowie der Verwendung weiterer Messdaten aus der Beob-
achtungsschicht (Februar/Mérz) erhohte sich die statistische Signifikanz des Ereignistber-
schusses auf 8.2 o [Beilicke 2004d]. Dieser erstmalig signifikante Nachweis von PSR B1259-
63/SS 2883 im GeV/TeV-Energiebereich mit H-E-S-S- nahe des Periastrons 2004 motivierte
eine deutliche Verlangerung der Beobachtungskampagne — zundchst bis zum Ende der sai-
sonalen Sichtbarkeit vom Beobachtungsort des H-E-S-S--Experiments in Namibia im Juni
2004. Die im nachsten Abschnitt 6.2 beschriebene Entdeckung einer weiteren Quelle im sel-
ben Gesichtsfeld kurze Zeit nach der erstmaligen Entdeckung von PSR B1259-63/SS 2883
stellte eine zusétzliche Motivation dieser Verlangerung dar. Weitere Beobachtungen wurden
ein Jahr spéter zwischen Marz und April 2005 durchgefuhrt. Die Zeitrdume, sowie wei-
tere Charakteristika der einzelnen Mess-Schichten, sind in Tabelle 6.2 zusammengestellt.
In der ersten Messperiode p2004_02 wurde das Teleskop CTO1 aus technischen Griinden
von der Analyse ausgeschlossen. Die Liicken zwischen den einzelnen Beobachtungsperi-
oden sind durch den Vollmond zu erkldren, bei dem keine Messungen mdglich sind. Die
Beobachtungen im Jahre 2005 wurden groftenteils im Rahmen einer systematischen Him-
melsdurchmusterung entlang der galaktischen Ebene durchgefihrt.

Die im Folgenden dargestellten Ergebnisse wurden unter Verwendung der in Tabelle 4.1
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Beobachtung N, o Note N, Stc r Dossocev  Oy2

o] [12] o]
p2004_02 321 0.17 871 169+19 10.7 3.0+£0.3 55+08 1.8
p2004_03 73 017 3047 240+£30 89 29404 234+04 2.1
p2004_04 300 0.17 1033 121+19 7.5 2.7+03 44408 0.0
p2004_05 412 0.13 2257 129422 6.7 25403 23+£05 0.0
p2004_06 279 0.11 2113 514+18 3.1 — 0.8+£05 0.0
2005 173 0.10 1584 22+ 14 1.6 — 0.5+£0.7 0.0
Gesamt 2258 0.14 10900 731£50 162 3.0£02 2.7+05 5.5

Tabelle 6.3: Zusammenstellung der Ergebnisse der PSR B1259-63/SS 2883-Messungen aus den
einzelnen Beobachtungsperioden der Jahre 2004 und 2005, vergleiche Tabelle 6.2. Gezeigt sind
die Anzahl der Ngn-Ereignisse, die Normierung «, die Anzahl der Nyg-Ereignisse, sowie die
hieraus berechnete Anzahl der Uberschuss-Ereignisse N, und die nach Gleichung (4.7) berech-
nete statistische Signifikanz Sc. Zusatzlich aufgefihrt ist der Photon-Index I' des entsprechen-
den differentiellen Energiespektrums, der integrale Photonenfluss oberhalb von 380 GeV (mit
®15 = 107 cm~2s71) sowie die Signifikanz S - fiir variable Emission, die aus der Qualitat
der Anpassung einer konstanten Funktion an die nachteweise Lichtkurve abgeleitet wurde.

aufgefiihrten Standard-Schnitte zur Ereignisselektion erhalten. Wegen des nahe der galak-
tischen Ebene hoheren Nachthimmelrauschens wurde ein Tailcut von (ampmin; amply,) =
(5;10) p.e. verwendet, vergleiche Kapitel 4.1. Die mittlere Energieschwelle der Beobach-
tung lag bei Ey, = 360 GeV. Ferner wurde eine Region mit einem Radius von 0.4° um die
Position der im folgenden Abschnitt 6.2 diskutierte TeV-v-Quelle HESS J1303-631, die sich
etwa 0.6° nordlich von PSR B1259-63/SS 2883 befindet (vergleiche Abbildung 6.5), von
der Untergrundbestimmung und Modellierung der Kamera-Akzeptanz ausgeschlossen (sie-
he hierzu Anhang A.3). Der Untergrund fiir die Bestimmung des Ereignistiberschusses und
des Energiespektrums wurde aus den gespiegelten Untergrundregionen erhalten, vergleiche
Abbildung 4.5. Wegen der verbotenen Region um die Quelle HESS J1303-631 variiert die
Anzahl der verwendbaren Untergrundregionen in Abhéngigkeit der Ausrichtungspositionen
der Teleskope (Tracking-Position), die in Abbildung 6.6 fur den gesamten Datensatz darge-
stellt sind.

6.1.3 Eigenschaften im GeV/TeV-Energiebereich

Im gesamten Datensatz aus den Jahren 2004 und 2005 wurde ein Ereignistiberschuss von
731 + 50 Ereignissen (A#? < 0.0125deg?) aus der Richtung von PSR B1259-63/SS 2883
gemessen, was einer nach Gleichung (4.7) berechneten Signifikanz von Sg. = 16.2 o ent-
spricht. Die entsprechende Verteilung des quadrierten Winkelabstandes A§? fiir die On- und
die normierte Off -Region ist in Abbildung 6.2 dargestellt. Aus der Anpassung einer Faltung
aus einer Gaul3-Funktion mit der Abbildungsfunktion wurde die intrinsische Ausdehnung
der Quelle zu ojpy = (0.029 4 0.016)° bestimmt, was mit einer Punktquelle kompatibel ist.
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Die aus der Anpassung der Abbildungsfunktion an die Himmelskarte bestimmte Schwer-
punktsposition des gemessenen Ereignisiberschusses (arev; dtev) entspricht der nominellen
Position von PSR B1259-63/SS 2883:

arey = 13M02M48.3% £ 3.9° drev = —63°49'54" 425" (J2000.0)
pom = 13M02747.7° Snom = —63°50/08.8" (J2000.0)

Die systematische Ausrichtungsgenauigkeit der Teleskope betrégt 20”. Um einen verfal-
schenden Einfluss der nahegelegenen Quelle HESS J1303-631 auf die Positionsbestimmung
zu vermeiden, wurden die Uberschussverteilungen beider Quellen in der Himmelskarte
durch eine entsprechende Funktion (6.1) simultan angepasst. Dies ist genauer in Abschnitt 6.3
beschrieben, siehe auch Tabelle 6.5.

Die Ereignis-Uberschiisse der einzelnen Mess-Schichten sowie die aus der Spektralanalyse
ermittelten Photon-Indizes I" und die integralen Photonenfliisse oberhalb von 380 GeV sind
in Tabelle 6.3 zusammengestellt. Das differentielle Energiespektrum des kombinierten Da-
tensatzes ist in Abbildung 6.3 gezeigt. Die Unterschiede der Photon-Indizes der einzelnen
Messperioden sind statistisch nicht signifikant. In der Messperioden p2004_06, sowie in den
Messungen des Jahres 2005 war die Erstellung eines separaten Energiespektrums wegen zu
geringer Ereignis-Statistik nicht mehr mdglich. Die integralen Photonenfliisse unterscheiden
sich zum Teil deutlich zwischen den einzelnen Mess-Schichten. Dies zeigt sich auch in der
Lichtkurve, die in Abbildung 6.4 gezeigt ist. Diese wurde mittels der Methode LK#2 erstellt,
vergleiche Kapitel 4.6.4. Die statistische Signifikanz S, der Fluss-Variationen wurde aus
der Giite der Anpassung einer konstanten Funktion an die Messdaten fiir die einzelnen Mess-
Schichten (sowie fur den gesamten Datensatz) bestimmt und ist ebenfalls in Tabelle 6.3 mit
aufgefiihrt. Leichte Anzeichen flr Variabilitat innerhalb einer Mess-Schicht ergeben sich
hierbei in den ersten beiden Beobachtungs-Perioden (p2004_02 und p2004_03) nahe des
Periastrondurchgangs. Die Signifikanz fiir variable Emission im gesamten Datensatz wur-
de berechnet zu S,» = 5.5 0. Die Variabilitat konnte durch die Anwendung der Tests auf
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Abbildung 6.4: Die nach Methode LK#2 (vergleiche Kapitel 4.6.4) bestimmte, néchteweise
Lichtkurve des integralen Photonenflusses oberhalb von 380 GeV fir PSR B1259-63/SS 2883.
Der Zeitraum zwischen den Messungen in 2004 und 2005 wurde in der Darstellung herausge-
schnitten. Der Zeitpunkt des Periastron-Durchganges am 7. Mérz, zu dem wegen des Vollmon-
des keine Messungen mit H-E-S-S- mdglich waren, ist ebenfalls angedeutet.

ausbruchartiges Verhalten bestatigt werden, deren Ergebnisse in Tabelle 6.11 des folgenden
Abschnitts zusammengestellt sind. Dies macht PSR B1259-63/SS 2883 zur ersten, nachge-
wiesenen galaktischen Quelle mit variabler Emission von hochenergetischen v-Photonen im
GeV/TeV-Energiebereich.

In der Lichtkurve in Abbildung 6.4 deutet sich ein Minimum im Bereich des Periastron-
Durchgangs? an. Dieses steht im Widerspruch zu den Vorhersagen diverser Modelle, wie
beispielsweise [Kirk et al. 1999]. Eine detailliertere Modellierung der Systemgeometrie von
PSR B1259-63/SS 2883 ist zur Reproduktion der gemessenen Daten notwendig. Eine allge-
meine Diskussion der méglichen Erzeugungs-Mechanismen der beobachteten Emission im
TeV-~-Bereich ist in [Schlenker 2005, Aharonian et al. 2005b] zu finden.

2Direkt wahrend des Periastron-Durchgangs waren wegen des Vollmondes keine Messungen mit den
H-E-S-S--Teleskopen maglich.
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6.2 Entdeckung der TeV-+v-Quelle HESS J1303-631

6.2.1 Entdeckung von HESS J1303-631

Nach der Entdeckung des Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883 im Februar 2004
konnte zu Beginn der folgenden Messperiode p2004_03 im Mérz (vergleiche Tabelle 6.2)
zundchst kein signifikanter Ereignisiiberschuss mehr aus der Richtung von PSR B1259-
63/SS 2883 nachgewiesen werden. Daraufhin wurde das Gesichtsfeld der entsprechenden
Beobachtung untersucht, was zum Auffinden eines signifikanten Ereignisiiberschusses an
einer Position etwa 0.6° nordlich der Position von PSR B1259-63/SS 2883 nahe der galak-
tischen Ebene fiihrte. Da das Auffinden dieses Uberschusses unerwartet war, wurde zu-
néchst die Moglichkeit eines technischen Problems in Betracht gezogen, beispielsweise ver-
ursacht durch eine Fehlfunktion des Teleskop-Trackings. Es konnte jedoch kein Hinweis auf
eine messtechnisch bedingte Ursache des Ereignistiberschusses nérdlich von PSR B1259-
63/SS 2883 gefunden werden. Auch zeigte sich in einer genaueren Betrachtung der Daten
der vorangegangenen Messperiode p2004_02, dass dieser Uberschuss auch hier schon vor-
handen war. Erstmals wurde die Moéglichkeit der Entdeckung einer zweiten TeV-v-Quelle
im Gesichtsfeld in Betracht gezogen, was der weiteren Beobachtung der Himmelsregion um
PSR B1259-63/SS 2883 bis in den Juni 2004 ein zuséatzliches Gewicht verlieh.

Inzwischen ist zweifelsfrei belegt, dass es sich bei dem Ereignistiberschuss um eine weitere
TeV-v-Quelle im selben Gesichtsfeld handelt, die gemal ihrer Himmelskoordinaten den Na-
men HESS J1303-631 tragt und eine deutliche Ausdehnung aufweist. Somit konnten durch
H-E-S-S- erstmals in der TeV-y-Astronomie zwei Quellen in einem Gesichtsfeld nachgewie-
sen werden®. Im Jahre 2005 wurde die Himmelsregion um PSR B1259-63/SS 2883 erneut
im Rahmen der systematischen Durchmusterung der galaktischen Ebene fur etwa 9 h beob-
achtet. Die aus dem gesamten Datensatz erhaltene TeV-vy-Himmelskarte der beiden Quellen
ist in Abbildung 6.5 dargestellt.

Die Ausrichtungen der Teleskope in den Beobachtungen der PSR B1259-63/SS 2883- und
HESS J1303-631-Region (Tracking-Positionen) in den Jahren 2004 und 2005 sind in Ab-
bildung 6.6 zusammengestellt. Diese waren zu Beginn der Beobachtungen optimiert auf
die Himmelsposition von PSR B1259-63/SS 2883. Es stellte sich jedoch heraus, dass die
Tracking-Positionen der anfanglichen Beobachtungen zu Schwierigkeiten bei der Analyse
von HESS J1303-631 fuhrten: Bei der Position Dec~ befindet sich die Quelle HESS J1303-
631 in einem Abstand von AR =~ 1.1° vom Kamerazentrum, was zu einer reduzierten
Akzeptanz fihrt, vergleiche Abbildung A.5, rechts. Der Abstand der Position Dec™t zur
Position von HESS J1303-631 betragt dagegen nur AR =~ 0.1°, was die Festlegung einer
gespiegelten Untergrundregion unmdoglich macht, vergleiche Abbildung 4.5. Die Bestim-
mung des Untergrundes mit dem Template- oder Ring-Modell ist zwar auch mit der Position

3Im Rahmen der systematischen Himmelsdurchmusterung der galaktischen Ebene durch H-E-S.S-
[Aharonian et al. 2005f] konnten inzwischen weitere Beobachtungen mit mehr als einer TeV-y-Quelle im sel-
ben Gesichtsfeld gefunden werden.
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Abbildung 6.5: Die 4° x 4°-Himmelskarte des Gesamtdatensatzes, zentriert um die Position
von HESS J1303-631. Die Uberschuss-Ereignisse in jedem der korrelierten Bins wurden in ei-
ner kreisformigen Region Af < 0.1° aufsummiert. Der Untergrund wurde mit dem Templa-
te-Modell bestimmt. Die von der Modellierung der Kamera-Akzeptanz ausgeschlossenen Him-
melsregionen um die Quellen HESS J1303-631 und PSR B1259-63/SS 2883 sind durch Kreise
markiert. Die galaktische Ebene ist ebenfalls dargestellt. Deutlich zu erkennen ist die Ausdeh-
nung von HESS J1303-631 gegenliber der Punktquelle PSR B1259-63/SS 2883.

Dec* mdglich, im Falle der Ermittlung des Energiespektrums verbleibt jedoch nur der Ring-
Untergrund. Fir beide Untergrundmethoden ist die im Falle von zwei Quellen im Gesichts-
feld nicht trivial zu modellierende Kamera-Akzeptanz nicht zu vernachldssigen. Dies stellt
eine gegenuber den gespiegelten Untergrundregionen mogliche Quelle zusétzlicher Syste-
matiken dar. Aus diesem Grunde wurde im Mai 2004 (Messperiode p2004_05) die Ausrich-
tung der Teleskope auf die Tracking-Positionen RAT gewechselt*, die sowohl beziiglich der
Definition geeigneter Untergrundregionen als auch der A R-bedingten Akzeptanz fir beide
Quellen im Gesichtsfeld optimiert ist.

4Die Tracking-Positionen RAjfb mit zusammen etwa 2 h Beobachtungszeit wurden in den Untersuchungen
dieses Abschnitts nicht weiter verwendet.
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Abbildung 6.6:  Ausrich-
2004 tungen der Teleskope wéh-
rend der HESSJ1303-631-

............................... Beobachtungen  (Tracking-
HESS J1303-631

Positionen) in den Jahren

@ 2004 und 2005, siehe auch

* * Tabelle 6.2. Oben: Die
RAI(8.6h) Dec’(18.8h) RA.(8.:2h) Beobachtungpositionen  im
Jahr 2004 waren zunéchst
RA'(05) A A PSR%&’“A A RA (05h) auf das Objekt PSR 812_59-
RA! (0.5h) RA, (0.5h) 63/SS 2883 konzentriert

(Dreiecke) und wurden erst
einige Zeit nach der Ent-
A deckung von HESS J1303-631

| [Dee (163m im Mai auf eine fiir beide

13™0™  13"05™  13"00" 12“‘55”1 Quellen optimale Position
Rektaszension (Sterne) geédndert. Unten:
Die Beobachtungen im Jahre
2005 (Rauten) wurden im
Rahmen der systematischen
L S Himmelsdurchmusterung
durchgefihrt. Gezeigt ist ein
________________________________ galaktische Ebene gréRerer Himmelsausschnitt.
_____ Bis auf einige Ausnahmen
entspricht jede Position nur
jeweils einem Beobachtungs-
I Run der Dauer von 28min.
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6.2.2 Konsistenz-Untersuchungen

Aus den folgenden Konsistenz-Untersuchungen des Ereignisuberschusses von HESS J1303-
631 soll durch den Ausschluss der verschiedensten technischen Ursachen der zweifelsfreie,
astrophysikalische Ursprung des unerwartet entdeckten Ereignistiberschusses belegt wer-
den. Hierzu wurde der gesamte Datensatz nach jeweils verschiedenen Kriterien unterteilt
und die daraus ermittelten GroRen — Ereignisrate dV,/d¢ und die Schwerpunktsposition
(arev; 01ev) — hinsichtlich ihrer Konsistenz untereinander verglichen. Die Aufteilung des
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Anmerkung [ 7™ dN,/dt  dSg/dvt QTev Orev
[h]  [1/min] [0/V/h] (13" ..] [—63°...]
Gesamter Datensatz (2004-2005), verschiedene Schnittsétze (vergleiche Tab. 4.1)
Standard || 56.4 0.84 £ 0.03 4.4 03™07° £45 10'28” +29”
HART1 || 56.4 0.41 £0.02 4.4 02m57 £45 11'10” +31”
HART2 || 56.4 0.25+ 0.01 4.1 02m48°  +5° 09'58" +35”
Gesamter Datensatz (2004-2005), Standard-Schnittsatz, versch. Untergrundmodelle
Template || 56.4 0.84 +0.03 4.4 03™07°  +£4°5 1028" +29”
Ring || 56.4 — — 03™05°  +4° 10'05" +28”
\erschiedene Beobachtungsperioden (vergleiche Tab. 6.2), Standard-Schnittsatz
p2004 02 [ 71 0.6=+0.1 3.8 03m025 +13° 1120”7  +39”
p2004 03 | 17.5 1.0+0.1 4.8 02578 478 08517  +45”
p2004_04 5.0 0.8+0.1 4.1 03™07°  +£20° 10'59” =+1'16"
p2004_05 99 08+£0.1 4.0 03™01% +12% 11'08” =+1'30”
p2004_06 87 09=£0.1 4.6 03™21%  +£10° 10'37” +17"
2005 82 08+0.1 4.5 03™09° +11° 12/06” =£1'20”
Verschiedene Tracking-Positionen (vergleiche Abb. 6.6), Standard-Schnittsatz
RA, 8.2 08+£0.1 4.1 02505 £+12° 10'32" 4127”7
RAS 86 09+0.1 4.4 03™m245  +£9% 11700" 4120”
Dec™ | 16.3 0.7+£0.1 3.9 03™015 £10° 1240” +54"
Dect || 188 1.0+0.1 4.7 03m015  £7° 09'41” +49”
Ausschluss einzelner Teleskope, Standard-Schnittsatz
ohne CTO1 || 56.4 0.5+0.1 3.1 03™03°  £45 11'44” +36"
ohne CT02 || 56.4 0.5+0.1 2.9 03™04°  £5% 10'57" +36”
ohne CTO03 || 56.4 0.5+0.1 2.9 02m59%  +5° 10'50” +34"
ohne CT04 || 56.4 0.6 +0.1 3.2 03™01°  £45 11'24” +32”

Tabelle 6.4: Zusammenstellung der Ergebnisse unterschiedlicher Teiluntersuchungen zum
Ereignis-Uberschuss an der Stelle von HESS J1303-631 zur Uberprifung der Konsistenz. Auf-
gefiihrt ist jeweils die Charakterisierung des Teildatensatzes, die totzeitkorrigierte Beobach-
tungsdauer 7'v¢, die gemessene TeV-y-Rate d V., /d¢ (ohne Korrektur auf den Zenitwinkel z und
den radialen Kamera-Abstand A R), die entsprechende Nachweis-Sensitivitéit dSqc/dv/t, sowie
die Schwerpunktsposition (aev; dtev) des TeV-v-Uberschusses. Wegen der Quellausdehnung
von HESSJ1303-631 wurden die Raten aus einer erweiterten Region mit dem Winkelschnitt
von Af? < 0.05 deg2 ermittelt. Der Untergrund wurde, sofern nicht anders angemerkt, mit dem
Template-Modell bestimmt.

gesamten Datensatzes erfolgte nach folgenden Kriterien:

e Zeitliche Aufteilung in die einzelnen Beobachtungsperioden, vergleiche Tabelle 6.2.
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Abbildung 6.7 \er-
teilung des mscw-
Parameters der Uberschuss-
Ereignisse aus einer Region
A6% < 0.05deg?, zentriert
um die  Himmelspositi-
on von HESSJ1303-631.
Der Schwerpunkt und die

**‘Jr ‘|"|‘ + Breite einer angepassten
| —H‘ ++ 1 44+ GauR-Funktion (durchgezo-

gene Linie) stehen in guter
L Ubereinstimmung mit den
0.0 0.5 1.0 15 2.0 25 3.0  Erwartungen flir v-Photonen,

mscw vergleiche Abbildung 4.2.

Schwerpunkt: 1.02 +0.01

Breite 0: 0.09 £0.01
1000

Ereignisse

500

e Aufteilung gemal der verschiedenen Tracking-Positionen, vergleiche Abbildung 6.6.
e Sukzessiver Ausschluss der einzelnen Teleskope CTO1 bis CT04 aus der Analyse.

e Anwendung verschiedener Schnitt-Satzen in der Analyse, vergleiche Tabelle 4.1.

Ein vorlaufiges Ergebnis eines Teils der im Jahre 2004 genommen Daten wurde bereits
im Rahmen der Entdeckung von HESS J1303-631 vertffentlicht [Beilicke et al. 2004¢]. Die
endgultigen Ergebnisse der Tests des gesamten Datensatzes sind in Tabelle 6.4 zusammen-
gestellt. Die Raten wurden dabei aus einer gegenuber einer Punktquelle erweiterten Region
mit A#% < 0.05deg® bestimmt, die der Ausdehnung der Quelle Rechnung tragt, vergleiche
Abschnitt 6.3. Die Positionen wurden durch die Anpassung einer entsprechenden Funktion
an die unkorrelierte Himmelskarte bestimmt, was ebenfalls genauer im folgenden Abschnitt
dargestellt ist. Der Untergrund wurde mit dem Template-Modell ermittelt und die Ergebnisse
sind kompatibel mit denen des Ring-Modells.

Alle Ergebnisse stehen bezliglich der bestimmten Schwerpunktsposition in guter Uberein-
stimmung, was eine messtechnisch bedingte Ursache des signifikanten Ereignisuberschus-
ses von HESS J1303-631 nahezu ausschlieit. Auch die gemessenen Raten dN.,/dt und
dSq./dv/t sind innerhalb der verschiedenen Datensitze kompatibel. Hierbei muss beach-
tet werden, dass sowohl beim Ausschluss eines Teleskops, wie auch bei weiter von der
HESS J1303-631-Position entfernten Tracking-Positionen eine Abnahme der gemessenen
TeV-~-Rate zu erwarten ist. Somit ist ebenfalls eine implizite Abhéngigkeit von der Beob-
achtungsperiode gegeben, in denen die Tracking-Positionen unterschiedlich verteilt waren,
vergleiche Tabelle 6.2. Auch die Anwendung der Schnittsétze HART1 und HART?2 fihrt
per definitionem zu einer Reduzierung der Nachweisrate. All diese Effekte werden jedoch
bei der Berechnung des physikalischen Photonenflusses im folgenden Abschnitt durch die
effektiven Nachweisflachen berticksichtigt, vergleiche Abbildung 6.15.

Abbildung 6.7 zeigt die Verteilung des Bildparameters mscw des Ereignisuberschusses von
HESS J1303-631. Diese lasst sich durch eine GauB-Funktion mit dem Schwerpunkt bei
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mscwy = 1.02 £ 0.01 und einer Breite von ¢ = 0.09 & 0.01 beschreiben und steht somit
in guter Ubereinstimmung mit den Erwartungen eines photonischen Ereignisiiberschusses,
vergleiche Abbildung 4.2, unten. Zusammen mit den in Tabelle 6.4 zusammengestellten Er-
gebnissen der Konsistenzuntersuchungen kann die Entdeckung der Quelle HESS J1303-631
als gesichert angesehen werden.

6.3 Physikalische Eigenschaften von HESS J1303-631

In diesem Abschnitt sollen die wesentlichen physikalischen Merkmale der TeV-~-Quelle
HESS J1303-631 ermittelt werden. Hierzu gehoren die genaue Position und die Ausdeh-
nung, das Energiespektrum, der integrale Photonenfluss und dessen zeitliche Entwicklung.
Die Untersuchungen wurden, sofern nicht anders erwahnt, mit den in Tabelle 4.1 zusammen-
gestellten Standardschnitten zur Ereignisselektion durchgefuhrt. Der verwendete Tailcut ist
(ampmin; ampii,) = (5; 10) p.e. Der nach Anwendung der Qualitéts-Schnitte verbleibende
Datensatz entspricht dem der PSR B1259-63/SS 2883-Analyse und ist in Tabelle 6.2 zusam-
mengestellt.

6.3.1 Position und Ausdehnung

Die Himmelskarte in Abbildung 6.5 I&sst eine Ausdehnung von HESS J1303-631 vermuten,
die Uber die Ausmalie der Abbildungsfunktion PSF (vergleiche PSR B1259-63/SS 2883)
hinausgehen. Um ferner eine mogliche Asymmetrie dieser Ausdehnung zu untersuchen,
eignet sich als allgemeiner Ansatz zur Beschreibung der Emissionsmorphologie eine zweli-
dimensionale Gauf3-Funktion mit den Breiten o, und o5 und der Kovarianz o,;s. Aus die-
sen Parametern lassen sich anschlieBend die Orientierung ¢, sowie die Lénge [ und die
Breite w einer entsprechenden Ellipse berechnen [Ripken 2002], durch die die Morpholo-
gie charakterisiert werden kann. Die Schwerpunktskoordinaten o302 und 6129° (sowie die
Amplitude N1°*) sind ebenfalls freie Parameter dieser Funktion, die im Folgenden mit
GauR2D bezeichnet werden soll. Um einen systematischen Einfluss des in der Nahe lokali-
sierten Ereignis-Uberschusses der Quelle PSR B1259-63/SS 2883 auf die Anpassung obiger
Funktion zu vermeiden, wird simultan die Abbildungsfunktion PSF aus Gleichung (5.1) mit
ebenfalls freier Position (a327; 6127 ) angepasst. Durch diese kombinierte Funktion, die im
Folgenden als Gesichtsfeld-Morphologie-Funktion (GMF) bezeichnet wird, ist die Emissi-
onsmorphologie des untersuchten Gesichtsfeldes hinreichend beschrieben:

GMF = GauB2D(N!™, o139 51305 5. g5 505) + PSF(NIZ o129 5129) (6.1

Die Anpassung der Funktion GMF an die unkorrelierte Himmelskarte in einem Bereich von
2° x 2°ist in Abbildung 6.8 gezeigt. Ebenfalls dargestellt sind die Residuen, die zusammen
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Abbildung 6.8: Simultane Bestimmung der Positionen von HESS J1303-631 und PSR B1259-
63/SS 2883 durch Anpassung einer geeigneten Funktion GMF aus Gleichung (6.1). Die
Ergebnisse der Anpassung sind in Tabelle 6.5 zusammengestellt. Oben links: 2° x 2°-
Himmelskarte der Uberschuss-Ereignisse (Template-Untergrund, unkorrelierte Bins), zentriert
um die HESS J1303-631-Position. Die Konturlinien beschreiben die angepasste Funktion. Oben
rechts: Dreidimensionale Darstellung der angepassten Funktion GMF. Deutlich zu erkennen
ist, dass die frei orientierte Ellipse fur HESSJ1303-631 sowie die Abbildungsfunktion fir
PSR B1259-63/SS 2883 nicht komplett getrennt werden kdnnen. Eine isolierte Bestimmung
beider Positionen wirde somit zu (geringen) Verfélschungen fiihren. Unten links: Die glei-
che Himmelskarte wie oben links, jedoch nach Abzug der angepassten Funktion (Residuen).
Unten rechts: Verteilung der Signifikanzen aller Bins der obigen Himmelskarte (gepunkte-
te Linie), sowie der Bins auferhalb der in Abbildung 6.5 dargestellten Himmelsregionen um
HESSJ1303-631 und PSR B1259-63/SS 2883 (durchgezogene Linie) mit der Anpassung einer
Gaul3-Funktion.
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Parameter Wert
Anpassung

Funktion GMF = Gaul’2D + PSF
Bereich 2° x 2°
Binbreite 0.04°
Qualitat x%/d.o.f. 2276/2487

Eigenschaften von HESS J1303-631

Position (J2000.0) Q303

13403™6.7° 4 4.1°

51303 _(3°10/28" + 29"

Breiten oo (0.200 % 0.008)°
o5 (0.196 £ 0.008)°

Kovarianz Tas (0.003 £ 0.002)°
Orientierung o) (38 £ 4)°
Ausdehnung l (0.207 + 0.006)°
w  (0.189 4 0.007)°

lintr (0.165 £ 0.008)°

Winy (0.14 £ 0.01)°

Eigenschaften von PSR B1259-63/SS 2883

Tabelle 6.5: Die Parameter der
an die Himmelskarte angepas-
sten, in Gleichung (6.1) definier-
ten Funktion GMF zur Bestim-
mung der Quellmorphologie, ver-
gleiche Abbildung 6.8. Aufgelistet
sind Angaben zur Anpassung, So-
wie die Ergebnisse der Charakteri-
stika der Quellen HESS J1303-631
und PSR B1259-63/SS 2883. Die-
se sind jeweils die Himmelsposi-
tion (atev,dtev), Sowie im Falle
von HESS J1303-631 die Parame-
ter o, o5 und o, und die hieraus
abgeleitete Orientierung ¢, Lan-
ge [ und Breite w der den Ereig-
nistiberschuss beschreibenden EI-
lipse. Die Orientierung wird hier-
bei relativ zur Rektaszensions-
Achse (a) gemessen. Die intrinsi-
schen Werte [y und wingy €rgeben

sich hierbei durch Rickfaltung mit
der Abbildungsfunktion mit einem
Containment-Radius von rgg =
(0.125 4 0.003)°.

Position (J2000.0) ai2? 13h02m48.3% 4 3.9°
1239 _63°49'54" 4 25"

mit der Qualitat der Anpassung von x?/d.o.f. = 2276,/2487 fur eine hinreichende Beschrei-
bung der Quellmorphologien durch die verwendete Funktion ohne verbleibende Systema-
tiken sprechen. Die Verteilung der Signifikanzen (Abbildung 6.8, unten rechts), die man
unter Ausschluss der Himmelsregionen der beiden TeV-+-Quellen erhélt, 1&sst den Schluss
zu, dass sich neben HESS J1303-631 und PSR B1259-63/SS 2883 keine weiteren TeV-~-
Quellen im untersuchten Gesichtsfeld befinden. Die aus der Anpassung erhaltenen Parame-
ter der Morphologie-Funktion sind in Tabelle 6.5 zusammengestellt. Die hieraus erhaltenen
Schwerpunktskoordinaten der Funktion GauR2D («d3%%; 6+30%) finden sich im Namen von
HESS J1303-631 wieder. Die Schwerpunktskoordinaten der Abbildungsfunktion PSF sind
kompatibel mit der nominellen Himmelsposition von PSR B1259-63/SS 2883, vergleiche
Abschnitt 6.1. Da im Rahmen der statistischen Fehler [ ~ w gilt, ist die Morphologie von
HESS J1303-631 kompatibel mit einer radialsymmetrischen Struktur. Die Ausdehnung von
HESS J1303-631 ist mit | =~ w =~ 0.2° deutlich breiter als die Abbildungsfunktion des Ex-
periments (vergleiche Kapitel 5.2), woraus sich eine intrinsische, also nicht messtechnisch
bedingte Ausdehnung von HESS J1303-631 ableiten l&sst. Diese wurde durch Riickfaltung
mit der in Gleichung (5.1) aufgefuhrten Abbildungsfunktion PSF(z, AR) des gesamten
Datensatzes (rgs = 0.125° 4 0.003°) zU liny UNd winy bestimmt und ist ebenfalls in Tabel-
le 6.5 mit aufgelistet.
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Ereignisse
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Abbildung 6.9: Verteilungen

des quadrierten Winkel-
abstandes  A#2%,  gemessen
zwischen  der  rekonstruier-

ten Schauerrichtung und der
Schwerpunktsposition des
HESS J1303-631-Uberschusses,
vergleiche Tabelle 6.5. Oben:
Verteilung aller Ereignisse fur
die Signalregion (On), sowie fir
die normierte Untergrundregion
(Off) des Template-Modells.
Mitte: Verteilung der unter-
grundbereinigten  Uberschuss-
Ereignisse N,. Deutlich zu
erkennen ist der Uberschuss
der  nahegelegenen  Quelle
PSR B1259-63/SS 2883, der
sich wegen der quadratischen
Darstellung stark verbreitert.
Die durchgezogene Kurve gibt
die Erwartung des PSR B1259-
63/SS 2883-Uberschusses  an,
der sich in einem Abstand von
etwa 0.66° (vertikale, gestrichel-
te Linie) von HESSJ1303-631
befindet. Unten: Verteilung
der Ereignisse nach Abzug
des  PSRB1259-63/SS 2883-
Uberschusses. Die Linie gibt
die Anpassung einer Faltung
aus Abbildungsfunktion (PSF)
mit  einer  GauB-Funktion
an, aus der sich die intrin-
sische  Quellausdehnung  zu
oint = (0.19 + 0.01)° bestim-
men lasst. Die Gesamtanzahl der
Uberschuss-Ereignisse  ergibt
sich zu 6216. Die erwartete
Verteilung einer Punktquelle mit
gleichem  Ereignis-Uberschuss
ist ebenfalls dargestellt (gestri-
chelte Linie, PSF).
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Beobachtung ~ Nop a N N, Sglo] T™elh]
p2004_02 879 0.07 8543 291+31 10.7 71
p2004_03 2963 0.07 26390 1031 4+ 56 20.9 17.5
p2004_04 846 0.08 7730 2504 30 9.2 5.0

p2004_05 1571 0.07 15210 448 +£41 12.1 9.9
p2004_06 1485 0.08 13110 482+40 13.6 8.7
2005 1029 0.07 9215 362+£33 124 8.2
Gesamt 8773 0.07 80200 2863+96  33.3 56.4

Tabelle 6.6: Zusammenstellung der Ergebnisse der HESS J1303-631-Messungen aus den ein-
zelnen Beobachtungsperioden der Jahre 2004 und 2005 (vergleiche Tabelle 6.2) unter \erwen-
dung des erweiterten Winkelschnittes von A§? < 0.05deg?. Gezeigt ist die Anzahl der Nop-
Ereignisse, die Normierung «, die Anzahl der Ng-Ereignisse (Template-Untergrund), sowie die
hieraus berechnete Anzahl der Uberschuss-Ereignisse IV, und die nach Gleichung (4.7) berech-
nete statistische Signifikanz . Die totzeitkorrigierte Beobachtungszeit 7""¢ der entsprechen-
den Datensétze ist ebenfalls angegeben.

Die intrinsische Ausdehnung von HESS J1303-631 soll ferner unter der Annahme einer ra-
dialsymmetrischen Morphologie anhand der Verteilung des quadrierten Winkelabstandes
AG? der Uberschuss-Ereignisse relativ zur ermittelten Schwerpunktsposition (siehe Tabel-
le 6.5) untersucht werden. Die A#2-Verteilungen der Ereignisse relativ zur Signalregion um
HESS J1303-631, sowie die Verteilung der normierten Untergrundereignisse des Template-
Modells sind in Abbildung 6.9 (oben) gezeigt. Die entsprechende Verteilung des Ereignis-
iiberschusses (Abbildung 6.9, Mitte) zeigt ab A#> > 0.3deg* den Einfluss der in einem
Winkelabstand von A# ~ 0.66° (A#? ~ 0.44 deg?) lokalisierten TeV-y-Quelle PSR B1259-
63/SS 2883, vergleiche Abbildung 6.8. Die Verbreiterung dieser Punktquelle im gegebe-
nen Abstand ist auf die quadrierte Darstellung der Winkelverteilung relativ zum Schwer-
punkt von HESS J1303-631 zuriickzufiihren. Die Verteilung der Uberschuss-Ereignisse von
PSR B1259-63/SS 2883 kann anhand des gemessenen Uberschusses und der bestatigten An-
nahme einer Punktquelle modelliert und abgezogen werden. Somit verbleibt die bereinig-
te Winkelverteilung des aus der Richtung von HESS J1303-631 gemessenen Ereignistber-
schusses, siehe Abbildung 6.9, unten. Die Ausdehnung von HESS J1303-631 wird im direk-
ten Vergleich mit der Abbildungsfunktion deutlich, die ebenfalls gezeigt ist. Als allgemeiner
Ansatz des intrinsischen Emissionsprofils wurde eine GauB-Funktion gewéhlt, die mit der
Abbildungsfunktion gefaltet und an die Winkelverteilung angepasst wurde. Die Qualitét der
Anpassung spricht mit x2/d.o.f. = 30.7/43 fur eine zulassige Beschreibung des intrinsi-
schen Emissionsprofils durch eine Gaul3-Funktion. Die intrinsische Breite wurde aus der
Anpassung zu o3 = (0.1940.01)° bestimmt, was mit den Werten /2l und v/2winy der
zweidimensionalen Anpassung kompatibel ist®>. Aus der Integration der angepassten Funk-
tion ergibt sich die Anzahl von insgesamt 6216 von HESS J1303-631 nachgewiesenen TeV-
~-Photonen (vor der Anwendung eines Winkelschnittes).

5Die ein- und zweidimensionalen GauRfunktionen sind so definiert, dass gig = /2024 entspricht.
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Um der Ausdehnung von HESS J1303-631 Rechnung zu tragen, soll der A#2-Schnitt in den
Untersuchungen der folgenden Kapitel aufgeweitet werden: Der Punktquellenschnitt der
Standardanalyse von Aegq = 0.0125 deg® wurde mittels der Ausdehnung von HESS J1303-
631 zu Ay = AG2 + (01®)? ~ 0.05deg” angepasst. Die Ergebnisse der mit diesem
Winkelschnitt erhaltenen Ereignistiberschiisse und Signifikanzen der einzelnen Beobach-
tungsperioden sind in Tabelle 6.6 zusammengestellt. Fir den im gesamten Datensatz akku-
mulierten Ereignisuberschuss ergibt sich somit eine statistische Signifikanz von 33 o. Diese
muss wegen des betrachteten Gesichtsfeldes auf die Anzahl der unabhéngig untersuchten
Positionen Kkorrigiert werden, was jedoch zu keiner nennenswerten Verringerung der Signi-

fikanz fuhrt.

6.3.2 Energiespektrum

Die Erstellung des differentiellen Energiespektrums der TeV-v-Quelle HESS J1303-631 er-
fordert einige Vorlberlegungen. Zunachst geht aus Abbildung 6.6 hervor, dass — abgese-
hen von den Daten der systematischen Himmelsdurchmusterung in 2005 — alle Tracking-
Positionen der Teleskope sudlich von HESS J1303-631 gelegen sind. Diese Ungleichvertei-
lung unterscheidet die Analyse von den in der Regel durchgefiihrten Analysen mit symme-
trisch um die Quellposition verteilten Teleskopausrichtungen, wodurch mittels Verwendung
gespiegelter Untergrundregionen alle Systematiken in der Untergrundbestimmung weitest-
gehend ausgeschlossen sind. Ferner ist erkennbar, dass wegen des geringen Quellabstandes
zum Zentrum der Kamera in der Tracking-Position Dec* von nur AR =~ 0.1° keine Festle-
gung gleichberechtigter Regionen des gespiegelten Untergrundes moglich ist.

Zur Untergrundbestimmung eines Energiespektrums kommen generell die gespiegelten Un-
tergrundregionen, sowie der Ring-Untergrund in Frage, vergleiche Kapitel 4.5. Fir den
Ring-Untergrund ist hierbei insbesondere bei asymmetrischer Verteilung der Tracking-Posi-
tionen eine genau modellierte Kamera-Akzeptanz notwendig. Da in dieser eine mgdgliche
Energieabhingigkeit jedoch nicht beachtet wird, kann es insbesondere bei hohen Energien®
zu systematischen Effekten kommen. Aus diesem Grund soll das Energiespektrum mittels
der gespiegelten Untergrundregionen bestimmt werden, was jedoch den Verzicht auf die
Daten bedeutet, die in der Tracking-Position Dec™ (18.8 Stunden, etwa 30% des gesamten
Datensatzes) genommen wurden. Der Ring-Untergrund soll im Folgenden nur zur Abschat-
zung der systematischen Fehler verwendet werden.

In beiden Untergrundmodellen wird die nahe gelegene Quelle PSR B1259-63/SS 2883 durch
die Definition einer kreisformigen Region mit dem Radius » = 0.25° von der Untergrundbe-
stimmung ausgeschlossen. Die Anzahl der platzierbaren, gespiegelten Untergrundregionen
hangt somit von der jeweiligen Tracking-Position, sowie vom angewandten Ag2-Schnitt der
HESS J1303-631-Signalregion ab.

5Die Akzeptanz wird aus den gesamten Daten modelliert, die durch die Statistik der niedrigen Energien
dominiert sind. Somit ist die Anwendung dieser mittleren Akzeptanz auf einzelne Energieintervalle streng-
genommen nicht mehr zul&ssig, wenn auch die energieabhéngigen Unterschiede der radialen Akzeptanz im
Zentralbereich der Kamera als gering bezeichnet werden kénnen, vergleiche Kapitel 5.3.
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Wie aus den Ergebnissen der im vorigen Abschnitt 6.3.1 dargestellten Untersuchung her-
vorgeht, weist HESS J1303-631 eine intrinsische Ausdehnung auf. Die zur Bestimmung des
differentiellen Energiespektrums verwendeten effektiven Nachweisflachen A (vergleiche
Kapitel 5.3) wurden jedoch fiir eine Punktquelle erstellt. Die Anwendung eines bestimm-
ten A2-Schnittes unterscheidet sich somit zwischen Messdaten (HESS J1303-631) und den
MonteCarlo-Daten (effektive Nachweisflachen) in seiner Wirkung — genauer, im relativen
Anteil der verworfenen Ereignisse. Eine Nichtbeachtung dieser Unterschiede flhrt zu einer
generellen Unterschatzung des Flusses einer ausgedehnten Quelle. Zur Aufhebung dieser
Systematik besteht zum einen die Mdglichkeit, den A#2-Schnitt bei der Spektralanalyse in
dem MaRe aufzuweiten, dass der gesamte Uberschuss der ausgedehnten Quelle enthalten
ist. Hierdurch wird der Unterschied zwischen der ausgedehnten Quelle HESS J1303-631
und der Punktquelle der MonteCarlo-Simulationen in der Analyse aufgehoben. Im Falle
der Ausdehnung von HESS J1303-631 wirde dies jedoch einen Schnitt im Bereich von
A#? < 0.35deg” bedeuten, innerhalb dessen 98.7% aller Uberschuss-Ereignisse enthalten
sind, vergleiche Abbildung 6.9. Ein derartig weiter Schnitt erschwert jedoch fir die meisten
Tracking-Positionen die Platzierung von entsprechenden gespiegelten Untergrundregionen
mit gleicher Ausdehnung und gleichem radialen Abstand zum Kamerazentrum. Desweite-
ren sind in einer derartig aufgeweiteten Signalregion Ereignisse der benachbarten Quelle
PSR B1259-63/SS 2883 enthalten. Eine Alternative zur Aufweitung des A#2-Schnittes ist
die Korrektur der Flussnormierung mit einem Faktor fy.r(A#?). Dieser Faktor ergibt sich
aus dem Verhéltnis der Flachenanteile der Abbildungsfunktion PSF(A6?%) und der gemes-
senen Winkelverteilung 1 (A6?) der ausgedehnten Quelle und hangt somit vom angewand-
ten Ap2-Schnitt ab:

e (AF) — A PSE(AGR)AG? [ W (AG?2) dAG?
or S PSF(A0?) dAG” f0A92 W(A072) dAG”2

(6.2)

Im Falle von HESS J1303-631 wird die Winkelverteilung 1 beschrieben durch die Faltung
aus der Abbildungsfunktion PSF' mit einer Gaul-Funktion G, ,, die das intrinsische Emis-
sionsprofil mit der Ausdehnung i der Quelle beschreibt: W = G, ® PSF. Wie erwartet
gilt limag2_.oo fror(A6?) = 1. Die Korrektur einer spektralen Flussnormierung mit fio setzt
jedoch voraus, dass die Form des Spektrums nicht von der Morphologie der Quelle ab-
hangt. Das Vorhandensein einer derartigen Abhé&ngigkeit kann jedoch durch den Vergleich
der Ergebnisse abgeschatzt werden, die mittels verschiedener Winkelschnitte A§? erhalten
werden.

Abbildung 6.10 zeigt das differentielle Energiespektrum von HESS J1303-631, das mittels
der gespiegelten Untergrundregionen und einem Winkelschnitt von Af? < 0.05 deg? aus
dem gesamten Datensatz unter Ausschluss der Beobachtungs-Runs der Tracking-Position
Dec* erhalten wurde. Die totzeitkorrigierte Beobachtungszeit dieses Teildatensatzes betragt
39.6 h. Die Anpassung einer das Spektrum beschreibenden Potenzfunktion dN/dE = I -
(E/1TeV) ! istebenfalls gezeigt. Die Qualitat dieser Anpassung ist mit y2/d.o.f. = 23.9/9
unzureichend. Die Residuen, die in Abbildung 6.10 (unten) gezeigt sind, deuten ferner eine
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Abbildung 6.10: Oben: Differentielles Energiespektrum von HESS J1303-631, erhalten aus
dem gesamten Datensatz unter Ausschluss der Tracking-Position Dec™, siehe Abbildung 6.6.
Die Ereignisse der Signalregion wurden gemaR der Quellausdehnung aus einer Region von
AG% < 0.05deg? erhalten. Der Untergrund wurde aus gespiegelten Untergrundregionen be-
stimmt, vergleiche Abbildung 4.5. Die Anpassungen einer Potenzfunktion (durchgezogene Li-
nie), sowie einer Potenzfunktion mit exponentiellem Abbruch (gestrichelte Linie) sind ebenfalls
gezeigt. Unten: Abweichungen der Datenpunkte von der angepassten Funktion F' (Residuen,
AF/F) fur das Potenzgesetz (Vierecke) und fir das Potenzgesetz mit exponentiellem Abbruch
(Dreiecke). Zur besseren Unterscheidung sind die Symbole leicht gegeneinander verschoben

dargestelit.

systematische Abweichung der gemessenen Flusspunkte von der Form eines Potenzgesetzes
an. Daher wurde alternativ eine Potenzfunktion mit exponentiellem Abbruch dN/dE =
Iy - (E/1TeV)! . exp(—E/Eys) mit der Abbruchenergie E. an das Spektrum angepasst.
Die Beschreibung des Energiespektrums mit diesem funktionalen Zusammenhang ist mit
x?/d.o.f. = 7.1/9 zufriedenstellend. Die Ergebnisse der Anpassungen sind in Tabelle 6.7
als fett gedruckte Zeile zusammengestellt.

Die systematischen Fehler auf die spektralen Parameter einer unter normalen Beobachtungs-
bedingungen (homogene Verteilung der Tracking-Positionen) gemessenen TeV-y-Punktquel-
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le werden zu AT" = 0.1 und Al /Iy ~ 20% abgeschétzt [Aharonian et al. 2006b]. Um einen
maoglicherweise groReren systematischen Fehler im Falle der HESS J1303-631-Beobachtun-
gen abzuschétzen, der in der asymmetrischen Verteilung der Tracking-Positionen, sowie der
weiteren Quelle PSR B1259-63/SS 2883 im Gesichtsfeld begriindet sein kann, wurde das
differentielle Energiespektrum mittels verschiedener Untergrundmodelle, Ereignis-Schnitte
und Teildatensatze erstellt und die aus der Anpassung erhaltenen Spektralparameter ver-
glichen. Es wurden hierzu folgende Untersuchungen mit jeweils einem Winkelschnitt der
Signalregion von A#? < 0.05 deg? durchgefiihrt:

e SK,#0: Diese Untersuchung wurde abgesehen vom erweiterten Ag2-Schnitt mit dem
Standard-Schnittsatz durchgefiihrt, vergleiche Tabelle 4.1. Der Untergrund wurde mit-
tels der am Kamerazentrum gespiegelten Regionen bestimmt, so dass die Daten, die
mit der Tracking-Position Dec™ aufgezeichnet wurden, von der Analyse ausgeschlos-
sen werden mussten. Da bei Verwendung der gespiegelten Untergrundregionen (ver-
gleiche Kapitel 4.5) die radiale Kamera-Akzeptanz keine Rolle spielt, ist diese Metho-
de im Falle von HESS J1303-631 am wenigsten anféllig fir mogliche Systematiken
bei der Auswertung der Daten. Sie wird daher — abgesehen von der Untersuchung zur
Abschatzung der systematischen Fehler — standardmaRig fir die Spektralanalyse ver-
wendet, auch wenn sich hierbei der gesamte Datensatz um die Dauer von 18.8 h der
Tracking-Position Dec™ verringert.

o SK#1: Diese Untersuchung entspricht der Konfiguration SKy#0, nur das anstelle des
Schnittes Nominal-Distance < 0.033rad der in Kapitel 5.5.1 eingefiihrte Kamera-
randschnitt < 0.05 verwendet wurde, der alle Bilder verwirft, bei denen ein Anteil
der Gesamtamplitude von mehr als 5% auf dem Kamerarand liegt. Dieser Schnitt er-
hoht die Sensitivitdt am Kamerarand, vergleiche Abbildung 5.8. Fir den Maximalab-
stand’ der Tracking-Position Dec™ von AR = 1.1° ist jedoch noch keine signifikante
Verbesserung gegentber dem standardmaRig verwendeten Nominal-Distance-Schnitt
zu erwarten.

o SKy#2: Die Konfiguration entspricht der Anwendung des in Tabelle 4.1 zusammen-
gestellten Schnittsatzes Hartl, jedoch ebenfalls mit dem weiteren Winkelschnitt von
A#? < 0.05deg®. Der Untergrund wurde ebenfalls mittels am Kamerazentrum ge-
spiegelter Regionen erhalten. Durch Verwendung der harten Schnitte wird zum einen
die Energieschwelle erhéht (vergleiche Abbildung 5.7), zum anderen jedoch syste-
matische Effekte von Akzeptanzgradienten geringerer Ordnung tber das Gesichtsfeld
minimiert, die beispielsweise durch das Nachthimmelrauschen in der N&he der galak-
tischen Ebene auftreten kdnnen.

e SK;#1: In dieser Konfiguration werden die Standard-Schnitte, sowie das Ring-Modell
zur Untergrundbestimmung verwendet. Die Ringradien wurden zu r; = 0.5° und

“Im Datensatz des Jahres 2005, der im Rahmen der systematischen Himmelsdurchmusterung der galakti-
schen Ebene aufgezeichnet wurde, kommen radiale Abstdnde zwischen HESS J1303-631 und dem Kamera-
zentrum von bis zu AR = 2° vor. Der zeitliche Anteil am Gesamtdatensatz ist jedoch vernachléssigbar.
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ra = 0.85° gewéhlt. Der Vorteil des Ring-Untergrundes liegt darin, dass alle Tracking-
Positionen des Datensatzes mit diesem Untergrundmodell in der Spektralanalyse aus-
gewertet werden konnen. Die Untergrundbestimmung mittels des Ring-Modells ist
jedoch wegen der starken Akzeptanzabhangigkeit®, vergleiche Gleichung (4.5) — und
damit einer impliziten Energieabhangigkeit — nicht so zuverlassig, wie das Modell der
gespiegelten Untergrundregionen. Zur direkten Vergleichbarkeit mit den Konfigura-
tionen SKy#0 bis SKy#2 wurde die Tracking-Position Dec™ ebenfalls ausgeschlossen.

e SK,#2: Diese Konfiguration entspricht SK#1, nur dass die Daten der Tracking-Posi-
tion Dec* ebenfalls analysiert wurden.

Die mittels der zuvor beschriebenen Konfigurationen erhaltenen Energiespektren sind bis
auf die Methode SK#1 in Abbildung 6.11 dargestellt. Zur besseren Hervorhebung systema-
tischer Unterschiede wurden im unteren Teil der Abbildung die Flisse mit £24 multipliziert.
Die Ergebnisse der Anpassung einer Potenzfunktion, sowie einer Potenzfunktion mit expo-
nentiellem Abbruch (vergleiche Abbildung 6.10) sind in Tabelle 6.7 zusammengestellt. Wie
aus der unteren Darstellung in Abbildung 6.11 hervorgeht, stehen die Ergebnisse der Kon-
figurationen SK#0 bis SK¢#2 in guter Ubereinstimmung. Diese unterscheiden sich in ihrer
Methodik voneinander, nicht jedoch in der Geometrie der Untergrundregionen. Der Un-
tergrund des mittels Methode SK#2 (Ring-Untergrund) erhaltenen Spektrums entstammt
hierbei einer anderen geometrischen Region. Die meisten Flusspunkte liegen hier etwas
niedriger, sind aber dennoch mit den anderen Spektren kompatibel.

Wie aus Tabelle 6.7 hervorgeht, ist die Qualitat der Anpassung eines Potenzgesetzes gene-
rell schlecht. Daher sollen die spektralen Daten der Anpassung eines Potenzgesetzes mit
exponentiellem Abbruch zur Abschéatzung des systematischen Fehlers verwendet werden.
Die Anpassungsqualitat kann in diesem Fall generell als hinreichend bezeichnet werden.
In einem konservativen Ansatz sollen die methodischen, systematischen Fehler fiir den
HESS J1303-631-Datensatz als die maximale Differenz der erhaltenen spektralen Parame-
ter der verschiedenen Untersuchungen bestimmt werden. Hieraus ergibt sich AT = 0.2
und A /1; ~ 0.2. Da nicht alle, den gesamten systematischen Fehler bestimmenden Fak-
toren (wie beispielsweise die Wetterbedingungen) in diese Abschétzung eingehen, soll der
gesamte systematische Fehler aus der quadratischen Kombination der an dieser Stelle me-
thodischen, sowie den in [Aharonian et al. 2006b] gegebenen systematischen Fehlern der
Punktquellenanalyse (A" = 0.1 und Ay /I, =~ 0.2) errechnet werden. Somit ergibt sich:

8Der Unterschied der Akzeptanzen zwischen Signal- und Untergrundregion des Ring-Modells sind insbe-
sondere bei der Tracking-Position Dec™ besonders groR: Hier befindet sich die Signalregion fast direkt im
Kamerazentrum, wohingegen der Ring (ebenfalls fast symmetrisch um das Kamerazentrum angelegt) in sei-
nem gesamten Umfang auf einem niedrigeren, radialen Akzeptanzniveau liegt, vergleiche Abbildung 4.4. Bei
den sonstigen Tracking-Positionen liegt jeweils ein Teil des Ringes auf einem héheren und ein anderer Teil
auf einem niedrigeren Akzeptanzniveau, als die Signalregion. Dies fiihrt in diesen Féllen in erster Naherung
zu einem Ausgleich der Akzeptanzeffekte.
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Abbildung 6.11: Oben: Differentielles Energiespektrum von HESS J1303-631 zum Studium
mdoglicher Systematiken, die aus der zur Quellposition asymmetrischen Verteilung der Tracking-
Positionen bzw. dem Vorhandensein einer weiteren Quelle PSR B1259-63/SS 2883 im Gesichts-
feld resultieren konnen. Die Ergebnisse wurden mittels verschiedener Untergrundregionen, Teil-
datensatze und Schnitte verglichen, siehe Text. Unten: Das mit £24 multiplizierte Spektrum
zur besseren Verdeutlichung moglicher, systematischer Unterschiede im Verlauf. Die einzelnen
Spektren wurden zur besseren Unterscheidbarkeit auf der Energieachse leicht gegeneinander

verschoben.

Das aus der Winkelregion A9? < 0.05 deg® mittels der Standardmethode (SK4#0, gespiegel-
te Untergrundregionen) ermittelte differentielle Energiespektrum lasst sich somit beschrei-
ben durch ein Potenzgesetz mit exponentiellem Abbruch der Form:
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Konfiguration 7' || dN/dE = I;- (ﬁev)_F
I (L) e (-£)
r [0 ECUI X2/d0f
| [TV
SKg#O 39.6h | 2.394+0.04 2.74+0.2 — 23.9/9
20=+0.1 3.1+£02 10+t4 7.1/8
SKg#l 39.6h | 237005 2.74+0.2 — 19.0/9
2.0+0.1 3.0+£02 1145 5.9/8
SKg#Z 39.6h | 2524006 3.440.2 — 11.9/7
22402 33+£03 15+£9 5.1/6
SK #1 39.6h | 2454+£004 23402 — 22.3/9
2.14+05 27+1.2 8+9 14.6/8
SK#2 56.8h || 2.43+£0.04 2440.1 — 26.9/9
22+0.2 2703 1248 17.7/8

Tabelle 6.7: Zusammenstellung der aus der Anpassung einer Potenzfunktion (jeweils obere Zei-
le), sowie einer Potenzfunktion mit exponentiellem Abbruch (jeweils untere Zeile) erhaltenen
spektralen Parameter (Photon-Index I', Flussnormierung I, und Abbruchenergie E¢). Die Qua-
litdt der Anpassungen x2/d.o.f., sowie die totzeitkorrigierte Beobachtungsdauer 7' des ent-
sprechenden Datensatzes sind ebenfalls angegeben. Die Anpassungen wurden zur Abschatzung
der systematischen Fehler an Spektren vorgenommen, die mittels verschiedener Konfiguratio-
nen (Untergrundmodelle, Ereignis-Schnitte und Datensétze) erhalten wurden, siehe Erklarungen
im Text. Die Ergebnisse des Energiespektrums der Standardmethode sind fett dargestellt.

AN 1402 09 E —(2.040.15a+0.22ys) E 1012
dE stat YU\ 1Tev P\ 10 £ 4) TeV ) cmZsTeV
(6.4)

Hierbei ist zu beachten, dass die Flussnormierung I, vom angewandten Winkelschnitt A§? <
0.05 deg? abhangt. Mit einem nach Gleichung (6.2) berechneten Korrekturfaktor von fio =
1.9 + 0.2 kann die Flussnormierung I, unter der Annahme eines von der Quellmorpho-
logie unabhéngigen Energiespektrums auf die gesamte Ausdehnung von HESS J1303-631
extrapoliert werden, was im folgenden Abschnitt untersucht wird.

6.3.3 Energieabhangige Morphologie
Das im vorigen Abschnitt 6.3.2 untersuchte Energiespektrum von HESS J1303-631 wurde
in einer Signalregion mit einem Winkelschnitt von A#? < 0.05 deg? bestimmt. Durch die-

sen Schnitt ist eine optimale Signifikanz des gesamten Ereignisuberschusses gewahrleistet.
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Es gehen jedoch keinesfalls alle von HESS J1303-631 nachgewiesenen TeV-+-Photonen
in die Analyse ein, da sich diese Uber einen grélieren Winkelbereich verteilen, vergleiche
Abbildung 6.9. Um Riickschliisse des aus der Region A% < 0.05deg? erhaltenen Ener-
giespektrums auf das gesamte Emissionsgebiet von HESS J1303-631 zu ziehen, sind zwei
\oriiberlegungen notwendig:

1. Zur Berechnung des integralen Photonenflusses muss der innerhalb der untersuchten
Region, die nur einen Ausschnitt der gesamten Quellmorphologie darstellt, ermittelte
Fluss in geeigneter Weise auf die Ausdehnung der Quelle korrigiert werden, was im
Gleichung (6.2) beschrieben wird.

2. Es muss hierfir die Voraussetzung erflllt sein, dass sich die Form des Spektrums —
parametrisiert durch den Photon-Index I" und die Abbruchenergie E — innerhalb der
Quellmorphologie nicht dndert.

Zur Uberpriifung einer moglicherweise energieabhingigen Quellmorphologie soll der ge-
samte Datensatz zunéchst in drei voneinander unabhéngige Energiebereiche aufgeteilt und
hinsichtlich der Quellmorphologie untersucht werden (vergleiche Abschnitt6.3.1). Die Ener-
giebereiche wurden zu £ < 900 GeV, 900 GeV < E < 3TeV und £ > 3 TeV gewdhlt.

Die Himmelskarten der verschiedenen Energiebereiche sind in Abbildung 6.12 dargestellt.
Der Untergrund wurde hierbei mit dem Template-Modell errechnet. Die Kamera-Akzeptanz
wurde unter Ausschluss beider im Gesichtsfeld vorhandenen TeV-v-Quellen fur jedes Ener-
gieintervall separat modelliert. Zur Beschreibung der jeweiligen Quellmorphologie wurde
die in Gleichung (6.1) eingefuihrte Funktion GMF an die entsprechenden Himmelskarten mit
unkorrelierten Bin-Eintrdgen angepasst. Die Konturlinien der angepassten Funktionen sind
ebenfalls in Abbildung 6.12 gezeigt. Die wichtigsten, die Morphologie von HESS J1303-631
beschreibenden Parameter der Anpassungen sind in Tabelle 6.8 fir die verschiedenen Ener-
giebereiche zusammengestellt. Die intrinsische L&nge /iy und Breite wi,, Wurden hierbei
jeweils unter Zuhilfenahme der Abbildungsfunktion des jeweiligen Energiebereichs errech-
net.

Es ist eine leichte Abhangigkeit der Schwerpunktsposition von der Energie zu erkennen, mit
der Tendenz einer Verschiebung in eine norddstliche Richtung mit steigender Energie. Dies
deutet sich auch qualitativ beim Vergleich der in Abbildung 6.12 gezeigten Himmelskarten
an. Im Vergleich mit dem aus dem gesamten Energiebereich erhaltenen Ergebnis (vergleiche
Tabelle 6.5) ist die Energieabhé&ngigkeit der Schwerpunktsposition jedoch nicht signifikant.
Im Energiebereich £ > 3 TeV deutet sich ein Abweichen von der ansonsten radialsym-
metrischen Morphologie von HESS J1303-631 an, die in den niedrigeren Energiebereichen,
sowie im gesamten Datensatz (vergleiche Tabelle 6.5) gegeben ist. Die Abweichung von der
Radialsymmetrie im hohen Energiebereich ist jedoch ebenfalls statistisch nicht signifikant.

Zur weiteren Untersuchung einer energieabhangigen Quellmorphologie von HESS J1303-
631 wurden verschiedene Himmelsregionen definiert, die in Abbildung 6.13 dargestellt sind.
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Parameter E <900 GeV 900 GeV...3TeV E > 3TeV
Binbreite 0.08° 0.08° 0.16°
Qualitat x?/dof 631.7/663 651.2/663 159.7/156
Position ok 13803m12.2° £6.9° 13h027m55.8% 4+ 5.3°  13802m46.4° + 10.7°
(J2000.0) org® —63°11'29" £ 51”7 —63°11'38" £40” —63°10'06" + 1'30”
Orientierung o) (12+51)° (36 +20)° (37 £13)°
Ausdehnung l (0.20 £ 0.06)° (0.20 £ 0.07)° (0.23 £0.06)°
w (0.21 £ 0.06)° (0.18 £0.06)° (0.17 £ 0.06)°

lintr (0.15 £ 0.08)° (0.16 £ 0.09)° (0.21 £0.07)°

Wing (0.16 £ 0.08)° (0.13 £0.08)° (0.14 £0.07)°

Tabelle 6.8: Anpassung der in Gleichung (6.1) eingefiihrten Funktion GMF zur Beschreibung
der Gesichtsfeldmorphologie an die unkorrelierten Himmelskarten der verschiedenen Energie-
bereiche, vergleiche Abbildung 6.12. Die Bin-Breite wurde entsprechend der Statistik der Him-
melskarten der verschiedenen Energieintervalle gewéhlt, wobei die Anpassung jeweils in einem
Himmelsbereich von 2° x 2° vorgenommen wurde. Dargestellt sind die aus den Anpassungen
erhaltenen Parameter zur Charakterisierung der Quellmorphologie von HESS J1303-631, ver-
gleiche hierzu Tabelle 6.5.

Die Regionen A bis D liegen von ihren Ausmalien mit A@ < 0.12° nur leicht tber der (ener-
gieabhangigen) Winkelauflosung im Bereich von etwa 0.1°. Mit ihnen sollen insbesondere
maogliche Flussunterschiede und Unterschiede im Photon-Index oder der Abbruchenergie
im zentralen Emissionsbereich untersucht werden. Der Abstand aller vier Regionen zum er-
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Abbildung 6.13: Defini-
tion der in den spektralen
Morphologie-Studien un-
tersuchten  Regionen  der
ausgedehnten Struktur
von HESSJ1303-631. Die
Regionen A bis D stellen
hierbei symmetrisch um die
Schwerpunktsposition  von
HESSJ1303-631 platzierte
Teilregionen dar. Die Re-
gionen R; bis Rs sind im
Gegensatz hierzu jeweils um
die  Schwerpunktsposition
zentriert angeordnet. Die
(energieabhéngige)  Breite
der Abbildungsfunktion
von etwa 0.1° ist ebenfalls
angedeutet.
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6.3. EIGENSCHAFTEN

AN/dE = I, - (£;) " AN/AE = 1o () " - exp (— )

Region Ab? r I, x?/d.o.f. r I Ew  x?/dof.
deg?) e ] mev)

Standard-Schnitte
R, <0.05] 2.394+0.04 2.7+0.2 23.9/9 20+£0.1 31402 1044 7.1/8
Ry <0.10 || 2.35+£0.04 3.44+0.2 24.2/9 20£0.1 38+£03 11#45 12.0/8
Rs <0.15 || 2.30£0.04 3.84+0.2 13.9/9 21+01 39403 19+13 8.6/8
R3\1 0.05-0.15 || 2.26 £0.07 1.6+0.2 12.0/8 204+£03 1.7+£02 18417 10.6/7
A <0.015 || 2.29+0.07 1.240.1 17.6/9 20£02 134+£02 15£13 13.4/8
B <0.015 || 2.384+0.10 0.74+0.1 12.6/8 [1.44+0.7 1.2+05 3+3 5.7/7
C <0.015| 2494009 124+0.1 8.9/7 24402 12401 45426 8.7/6
D <0.015 | 2.394+0.08 1.140.1 9.4/8 20+£02 1.3+0.2 946 3.2/7
BCD <0.015 || 249+0.05 1.0£0.1 20.5/9 20£02 1.240.1 7T+4 7.2/8
Schnittsatz Hartl
A <0.015 || 2.33+£0.09 144+0.2 10.5/7 20£02 134+£02 18=£13 7.8/6
BCD <0.015 || 2.63+£0.07 1.340.1 10.8/7 23+02 13+x01 1249 5.5/6
Schnittsatz Hart2
A <0.015|2264+0.11 11402 5.5/7 20+£03 1.0+0.2 24436 4.5/6
BCD <0.015 | 2.524+0.09 1.140.1 4.1/7 22403 1.0+0.1 12414 1.0/6

Tabelle 6.9: Anpassung einer Potenzfunktion (links) sowie einer Potenzfunktion mit exponentiellem Abbruch (rechts) an die Energiespek-
tren der verschiedenen, in Abbildung 6.13 gezeigten Regionen der ausgedehnten Struktur von HESS J1303-631. Die Spektren im oberen
Teil der Tabelle wurden mit den Standardschnitten erstellt, vergleiche Tabelle 4.1. Fir die Erstellung der Spektren im unteren Teil der
Tabelle wurden hingegen die Schnittsatze Hartl und Hart2 wegen der erhéhten Untergrundunterdriickung bei hohen Energien verwendet.
Aufgefihrt ist jeweils der Winkelschnitt A9? der kreisformigen Signalregion, sowie die spektralen Parameter: Photon-Index I", Flussnor-
mierung I und Abbruchenergie E¢y. Die Qualitét der Anpassung x2/d.o.f. ist ebenfalls angegeben.
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mittelten Schwerpunkt von HESS J1303-631 (vergleiche Tabelle 6.5) ist gleich. Die gering-
fligige Uberlappung der Regionen untereinander fiihrt zu vernachlassigbaren Effekten. Die
Regionen R, bis R3 sind jeweils zentriert um die Schwerpunktsposition von HESS J1303-
631 angeordnet und unterscheiden sich in ihren Winkelausdehnungen von A6 < 0.22° bis
0.39°. Sie dienen der Untersuchung einer mdglichen Verédnderung des Photon-Index T in
den Randgebieten. Wegen des gauRférmigen, intrinsischen Emissionsprofils ist nicht zu er-
warten, dass sich der Fluss proportional zur Flache der Integrationsradien verhélt. Vielmehr
ist ein Konvergieren gegen einen konstanten Wert fir A@ > 0.5° zu erwarten. Die Energie-
spektren der verschiedenen Regionen wurden unter Verwendung der gespiegelten Regionen
zur Untergrundbestimmung (unter Ausschluss der Tracking-Position Dec™) erstellt. An die
Spektren wurde jeweils ein Potenzgesetz bzw. ein Potenzgesetz mit exponentiellem Abbruch
angepasst. Die Ergebnisse dieser Anpassungen sind in Tabelle 6.9 zusammengestelit.
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Auch in den verschiedenen Regionen A bis D, sowie R, bis R3 zeigt sich, dass ein reines
Potenzgesetz die entsprechenden Spektren in der Regel nur unzureichend beschreibt. Daher
sollen nur die Ergebnisse der Anpassung eines Potenzgesetzes mit exponentiellem Abbruch
bewertet und verglichen werden. Die Spektren aus den Regionen R; bis R3; weisen abgese-
hen von der zu erwartenden Abh&ngigkeit der Flussnormierung I, vom Integrationsradius
AH? keine signifikanten Unterschiede auf. Die Region R beinhaltet hierbei etwa 85% aller
Ereignisse (vergleiche Tabelle 6.10), so dass eine signifikante Anderung des Spektrums bei
noch groReren Integrationsradien® nicht zu erwarten ist. Auch die Region R3;, die expli-
zit das Spektrum der &ufleren Ringregion 0.223° < Af# < 0.387° beschreibt, zeigt keine
signifikanten Unterschiede zu den anderen Regionen R, bis Rs. Die gegeniber den Region-
en R; deutlich kleineren Werte der Flussnormierung in den Regionen A bis D sind durch
die entsprechend kleineren Integrationsradien von Af < 0.12° zu erklaren. Innerhalb der
gleichgroRBen Regionen A bis D sind die Flussnormierungen jedoch kompatibel. Eine si-
gnifikante Abhangigkeit des Photon-Index I" von der Region kann nicht festgestellt werden.
Ein direkter \ergleich der Abbruchenergie Ey ist nicht moglich, da dieser Parameter stark
mit dem Photon-Index I" korreliert ist. Flr einen Vergleich misste demnach I" bei der An-
passung festgehalten werden.

Die Region A sticht bei der Betrachtung der Himmelskarten der verschiedenen Energiebe-
reiche in Abbildung 6.12 durch einen hoheren Ereignistiberschuss als in den Regionen B, C'
und D bei hohen Energien hervor. Aus diesem Grunde soll das Energiespektrum der Region
A in einem direkten Vergleich dem kombinierten Spektrum der hinsichtlich der Morpholo-
gie des gesamten Energiebereichs gleichberechtigten Regionen B bis D gegenubergestellt
werden. Die Flussnormierung der kombinierten Region BC' D wurde hierbei auf den Fl&-
cheninhalt der Region A (Faktor 1/3) korrigiert. Die zur besseren Verdeutlichung mogli-
cher Unterschiede mit £ multiplizierten Energiespektren der Regionen A und BC'D sind
in Abbildung 6.14 dargestellt. Die Anpassungen des Potenzgesetzes mit exponentiellem Ab-
bruch sind ebenfalls gezeigt. Die Untersuchung dieser Regionen wurde zusétzlich durch die
in Tabelle 4.1 aufgefiihrten Schnittsatze Hartl und Hart2 durchgefihrt. Durch Anwendung
dieser Ereignisschnitte erhoht sich die Energieschwelle, vergleiche Abbildung 5.7, der Vor-
teil liegt jedoch in einer starkeren Untergrundunterdriickung bei hohen Energien. Die aus
dem Schnittsatz Hart2 erhaltenen Spektren sind in Abbildung 6.14 (unten) dargestellt. Auch
wenn die aus den angepassten Funktionen abgeleiteten spektralen Parameter kompatibel
sind, so deutet sich ein systematischer Unterschied der Energiespektren bei hohen Energi-
en an, der sich auch in Abbildung 6.12 wiederfindet. Zur genaueren Untersuchung dieser
Anzeichen bedarf es jedoch weiterer Beobachtungen zur Erhéhung der Ereignisstatistik.
Hierbei ist eine Abstimmung der Tracking-Positionen der H-E-S-S--Teleskope auf die Him-
melsposition von HESS J1303-631 wichtig, wie beispielsweise der zukiinftige Verzicht der
Tracking-Position Dec™.

9Diese wilrde desweiteren die zuvor beschriebenen, analysetechnischen Schwierigkeiten des Auffindens
gleichberechtigter Untergrundregionen mit sich bringen.
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Region  A#* n, fror I >380GeV I’ > 380GeV

(deg?] (%] | ] o]
Ry 0.05 459 19+0.2 6.6 £0.9 13£2
R, 0.10 70.6 1.4+0.2 81+1.2 11+£2
R3 0.15 &84.0 1.2+0.1 90+1.3 11+£2

Tabelle 6.10: Integraler Photonenfluss der gesamten Emissionsregion von HESS J1303-631
oberhalb der Energie von 380 GeV. Zunachst wurde der Fluss I > 380 GeV innerhalb der in
Abbildung 6.13 definierten Regionen Ry bis Rs durch Integration des an die Spektren ange-
passten Potenzgesetzes mit exponentiellem Abbruch berechnet, vergleiche Tabelle 6.9, rechts.
n~ gibt hierbei den relativen Anteil der innerhalb der Schnittregion A6? liegenden Ereignisse
am Gesamtuberschuss an, vergleiche Abbildung 6.9. Mit dem in Gleichung (6.2) eingefuhrten
Korrekturfaktor fyor wird jeweils der auf die gesamte Emissionsregion extrapolierte integrale
Photonenfluss 7’ > 380 GeV berechnet.

6.3.4 Integraler Photonenfluss, Lichtkurve und Variabilitat

\Von besonderem Interesse fiir die Interpretation der Erzeugungsmechanismen der hoch-
energetischen ~-Strahlung von HESS J1303-631 ist neben der Untersuchung des Energie-
spektrums die Frage nach dem integralen Photonenfluss oberhalb einer Grenzenergie Ej,
sowie dessen Konstanz tiber der Zeit. Als Grenzenergie fiir die folgenden Betrachtungen
soll Ey = 380 GeV gewdhlt werden. Dieser Wert liegt leicht Gber der Energieschwelle
des gesamten Datensatzes von Eg, = 360 GeV. Ferner soll der mittels Gleichung (6.2) er-
mittelbare Korrekturfaktor fio(A6?) zur Berechnung des integralen Flusses der gesamten
Emissionsregion von HESS J1303-631 herangezogen werden. Dies ist unter der Annahme
eines von der Morphologie der Quelle unabhéngigen Energiespektrums maoglich und den
Ergebnissen des vorigen Abschnitts 6.3.3 zufolge auch zul&ssig.

Integraler Photonenfluss: Die integralen Photonenfliisse sollen zunédchst aus der Integrati-
on der an das Spektrum angepassten Potenzfunktion mit exponentiellem Abbruch ermittelt
werden. Hierzu bieten sich die in Abbildung 6.13 definierten Regionen R; bis R3 an. Die
integralen Fllsse vor und nach der Korrektur auf das gesamte Emissionsgebiet sind in Ta-
belle 6.10 zusammengestellt. Die aus den Regionen R, bis R3 abgeleiteten integralen Pho-
tonenfllsse sind — wie im Falle eines quellmorphologisch unabh&ngigen Energiespektrums
zu erwarten — untereinander kompatibel. Durch einen Vergleich mit dem integralen Pho-
tonenfluss des Krebs-Nebels (vergleiche Kapitel 4.6.3) Uber derselben Grenzenergie ergibt
sich ein Flussniveau von HESS J1303-631 von (17 + 3)% des Krebs-Nebel-Flusses.

Lichtkurve: In einem ndchsten Schritt soll die Konstanz der TeV-vy-Emission im Zeit-
raum der durchgefiihrten Beobachtungen untersucht werden. Hierzu wurde eine nachteweise
Lichtkurve des integralen Photonenflusses oberhalb der Energie von 380 GeV erstellt. Die
Untergrundereignisse wurden mit dem Template-Modell ermittelt, so dass der gesamte Da-
tensatz analysiert werden kann. Es wurde ein Winkelschnitt von Af? < 0.15 deg? (Region
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Abbildung 6.15: Die nach Methode LK#2 (vergleiche Kapitel 4.6.4) bestimmte Lichtkurve
des integralen Photonenflusses oberhalb der Energie von 380 GeV fur HESS J1303-631. Der
Zeitraum zwischen den Messungen in 2004 und 2005 wurde in der Darstellung herausge-
schnitten. Die durchgezogene Linie zeigt die Anpassung einer konstanten Funktion, die mit
x2/d.o.f. = 40.9/46 fiir eine konstante TeV-vy-Emission von HESS J1303-631 spricht.

R3) fiir die Signalregion angewandt, der 84% der Uberschuss-Ereignisse von HESS J1303-
631 enthélt. Der nachteweise Fluss wurde unter der Annahme eines Potenzspektrums mit
exponentiellem Abbruch gemé&R der in Kapitel 4.6.4 beschriebenen Methode LK#2 ermit-
telt. Der integrale Photonenfluss wurde gemaR der Gleichung (6.2) mit einem Korrekturfak-
tor von fior = 1.2 + 0.1 auf die gesamte Emissionsregion angeglichen. Die Lichtkurve, die
die Beobachtungen der Jahre 2004 und 2005 umfasst, ist in Abbildung 6.15 gezeigt. Die
Anpassung einer konstanten Funktion liefert mit einer Qualitat von x?/d.o.f. = 40.9/46
keine Anzeichen fur eine Variabilitat in der TeV-y-Emission von HESS J1303-631.

Variabilitats-Tests: Eine zusétzliche, von der Wahl der Zeitintervalle einer Lichtkurve un-
abhangige Methode zur Suche nach ausbruchartiger Emission stellen die in Kapitel 4.6.5
vorgestellten Variabilitats-Tests nach Kolmogorov und nach Prahl dar. Es soll im Folgenden
das gesamte Gesichtsfeld nach variabler TeV-y-Emission untersucht werden. Wie aus den
Untersuchungen des Anhangs A.4 hervorgeht, setzt die Anwendung der Tests einen sehr
homogenen Datensatz beziiglich der atmospharischen Bedingungen, des Zenitwinkels und
dem radialen Abstand A R zwischen der Testposition und dem Kamerazentrum voraus.

Zundchst wurde das Ansprechverhalten beider Variabilitats-Tests bei einer der Quellstarke
von PSR B1259-63/SS 2883 bzw. HESS J1303-631 entsprechenden, konstant® emittieren-
den TeV-v-Quelle und der gegebenen Zenitwinkelverteilung der Beobachtungen (vergleiche
Tabelle 6.2) untersucht. Die im Anhang A.4 definierte relative Quellstérke b entspricht hier-

101m Falle der bereits als variabel identifizierten TeV-y-Quelle PSR B1259-63/SS 2883 wurde der (iber die
Zeit gemittelte Fluss angenommen.
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HESS J1303-631 PSR B1259-63/SS 2883
Zeitraum  Beob. T™ N Ring Template Ring Template
in 2004 [h] Skol Spra Skol Spra Skol Spra Skol Spra

Feb./Marz Dec™ 2.9
Feb./Marz Dect 3.9
Marz-Mai Dec~ 11.6
Mérz-Mai  Dect 12.9
Mai/Juni  RA; 7.5
Mai/Juni  RA® 7.4

-0.1 06 -06 20|12 05 03 1.0
-02 02 -04 06|33 14 23 =01
-16 -18 -10 01|50 1.8 50 29

1.0 1.2 0.2 1.0 27 -04 32 06
-11 03 06 -07]16 20 09 23
-0.1 1.7 -05 01]22 00 21 -08

S SO SO SO U U

Tabelle 6.11: Anwendung der Variabilitats-Tests auf die Himmelsregionen von PSR B1259-
63/SS 2883 und HESS J1303-631. Die Zeitserien um die Position von HESS J1303-631 wurden
geméR der ermittelten Ausdehnung aus einem Bereich von Af < 0.22° und die um die Posi-
tion von PSR B1259-63/SS 2883 aus einem Bereich von Af < 0.11° (Punktquelle) angesam-
melt. Die Zeitserien des Untergrundes wurden jeweils aus einer Ringregion mit »; = 0.65° und
ra = 0.9° und alternativ mittels des Template-Modells aus dem Intervall 1.3 < mscw < 1.9
erhalten. Aufgelistet ist die Bezeichnung der nach der Tracking-Position der Teleskope unterteil-
ten Datensétze (vergleiche Abbildung 6.6), der Zeitraum der Beobachtung, die totzeitkorrigierte
Beobachtungszeit 7'¢ und die Systemmultiplizitat Nyys, sowie die Signifikanzen Soi und Spra
fiir den Ring- sowie den Template-Untergrund.

bei den Werten von byo59 & 0.5 und by303 ~ 0.3. Es konnte kein nachweisbares Ansprechen
der Tests in den Simulationen konstanter Emission festgestellt werden. Die Variation des ra-
dialen Abstandes A R zwischen der Himmelsposition von PSR B1259-63/SS 2883 und dem
Kamerazentrum kann innerhalb des gesamten Datensatzes als gering angesehen werden,
wenn man von den Beobachtungen des Jahres 2005 absieht, die im Rahmen der systema-
tischen Durchmusterung der galaktischen Ebene aufgezeichnet wurden, vergleiche Abbil-
dung 6.6. Da die Beobachtungspositionen zu Beginn der Beobachtung noch nicht auf die
unerwartet entdeckte Quelle HESS J1303-631 ausgelegt waren, variiert hier der radiale Ab-
stand Uber einen groRen Bereich von 0.1° < AR < 1.1° alleine in den Daten des Jahres
2004. Das unterschiedliche Verhalten der Akzeptanzen, sowohl des Template- wie auch des
Ring-Untergrundes, durch dessen Verwendung ein noch groRRerer radialer Bereich abgedeckt
wird, lasst keine zuverlassige Interpretation der Ergebnisse der Variabilitats-Tests mehr zu.
Das gleiche Argument trifft fir die systematische Suche nach variabler Emission an belie-
bigen Himmelspositionen des Gesichtsfeldes zu. Aus diesem Grunde wurde der Gesamtda-
tensatz gemaél der verschiedenen Tracking-Positionen aufgeteilt, wodurch der Einfluss von
Variationen in AR flr beliebige Himmelspositionen eliminiert ist, so dass eine zuverl&ssige
Anwendbarkeit der Variabilitats-Tests gewéhrleistet ist.

Die Tests wurden zunéchst an den Himmelspositionen von HESS J1303-631 und PSR B1259-
63/SS 2883 angewandt. Die in die Analyse eingehenden Ereigniszeiten wurden hierbei im
Falle von HESS J1303-631 (entsprechend der ermittelten Ausdehnung) aus einer Region mit
Af < 0.22° akkumuliert. Im Falle von PSR B1259-63/SS 2883 wurde der Standard-Schnitt
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Abbildung 6.16: Suche nach ausbruchartigem \erhalten im 4° x 4° Gesichtsfeld der
HESS J1303-631-Beobachtungen. Der Untergrund wurde mittels des Ring-Modells (r;j = 0.65°
und r; = 0.9°) bestimmt. Links: Die Himmelskarten der Test-Signifikanzen des Kolmogorov-
Tests Skor (0ben) und des Prahl-Tests Sy (unten). Die Positionen von PSR B1259-63/SS 2883
und HESS J1303-631 sind durch Sterne gekennzeichnet. Aus den Regionen um beide TeV-+-
Quellen (gestrichelte Kreise) wurden keine Untergrundzeiten zugelassen. Die Tracking-Position
der Teleskope Dec™ ist als Dreieck angedeutet, vergleiche Abbildung 6.6, oben. Der Zeitraum
dieser Beobachtungen entspricht Februar bis Mai 2004. Rechts: Die Verteilung der Signifikan-
zen im gesamten Gesichtsfeld (gepunktete Linie), sowie der Signifikanzen unter Ausschluss der
Quellregionen von PSR B1259-63/SS 2883 und HESS J1303-631 (durchgezogene Linie) mit der
Anpassung einer Gauf3-Funktion.
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Abbildung 6.17: Vergleichbare Darstellung wie in Abbildung 6.16. Die Ereigniszeiten des Un-
tergrundes wurden in diesem Fall aus dem Template-Modell (1.3 < mscw < 1.9) bestimmt.
Gezeigt ist die Untersuchung des Teildatensatzes, der Tracking-Position RA ™ (gefilltes Drei-
eck), vergleiche Abbildung 6.6, oben. Diese Beobachtungen entsprechen dem Zeitraum von
Mai bis Juni 2004.

fir Punktquellen A6 < 0.11° angewandt. Die Untergrundzeiten wurden mittels des Ring-
Untergrundes mit r; = 0.65° und r, = 0.9° (vergleiche Abbildung 4.5) und alternativ mittels
des Template-Modells aus dem Intervall 1.3 < mscw < 1.9 erhalten. Untergrundzeiten aus
den Regionen um die beiden TeV-y-Quellen HESS J1303-631 und PSR B1259-63/SS 2883
wurden hierbei im Falle des Ring-Modells nicht zugelassen, vergleiche Abbildung 6.16. Es
wurden die Datensatze Dec®, die zwischen Februar und Mai 2004 aufgezeichnet wurden,
sowie RAF aus dem Mai/Juni 2004 untersucht, vergleiche Tabelle 6.2. Wegen des Aus-
schlusses des Teleskops CTO1 in der Messperiode p2004_02 wurde dieser Datensatz eben-
falls separat untersucht, da die generell niedrigere Ereignisrate dieser Konfiguration mit nur
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Ngys = 3 Teleskopen in Kombination mit einem Datensatz mit Ny = 4 (der Konfiguration
der tibrigen Beobachtungen) analog zu den im Anhang A.4 geschilderten Effekten ebenfalls
zu Verfélschungen der Ergebnisse flihren kann. Die Daten aus der systematischen Himmels-
durchmusterung der galaktischen Ebene in 2005 wurden wegen des standig wechselnden
Abstandes AR jeder Himmelsposition nicht in die Untersuchungen mit einbezogen.

Die Ergebnisse der Untersuchung sind in Tabelle 6.11 zusammengestellt. Im Datensatz
Dec™ und etwas schwacher im Datensatz Dec* spricht der Kolmogorov-Test an der Him-
melsposition von PSR B1259-63/SS 2883 signifikant an. Dies spiegelt die Variation des TeV-
~-Flusses im Zeitraum zwischen Februar und Juni 2004 wieder, die auch in der Lichtkurve
in Abbildung 6.4 erkennbar ist. Der Prahl-Test ist auf die offensichtlich langsamen Fluss-
anderungen nicht sensitiv und spricht daher nicht signifikant an. An der Himmelsposition
von HESS J1303-631 sprechen beide Tests generell nicht an, was die Konstanz der TeV-
~-Emission untermauert. Auch starke, kurzzeitige Strahlungs-Ausbriche von HESS J1303-
631 kdnnen somit ausgeschlossen werden.

In einem néchsten Schritt wurde im gesamten Gesichtsfeld, zentriert um die Position von
HESS J1303-631, nach variabler Emission gesucht. Hierdurch konnten weitere TeV-~-Quel-
len ausfindig gemacht werden, deren Ereignisliberschuss im gesamten Datensatz nicht signi-
fikant ist, so dass sie in der Himmelskarte in Abbildung 6.5 nicht erkennbar sind, die sich
jedoch durch einen méglichen, kurzzeitigen Strahlungsausbruch “verraten”. Auch fiir die-
se Untersuchungen ist eine Aufteilung nach den Tracking-Positionen notwendig. Die Him-
melskarten der Test-Signifikanzen Syo und Spr, fiir den Datensatz Dec™ sind exemplarisch in
Abbildung 6.16 gezeigt. Abgesehen vom schon in Tabelle 6.11 gefundenen Ansprechen des
Kolmogorov-Tests an der Stelle von PSR B1259-63/SS 2883 konnten im ubrigen Gesichts-
feld keine Anzeichen von ausbruchartiger TeV-~-Emission gefunden werden, was aus der
Verteilung der Test-Signifikanzen hervorgeht. Entsprechende Untersuchungen des gesam-
ten Gesichtsfeldes in den Datensatzen Dec™, sowie RA, und RA; (siehe Abbildung 6.17)
brachten ebenfalls keine weiteren Anzeichen fur variable Emission im tibrigen Gesichtsfeld.
Es muss somit geschlossen werden, dass PSR B1259-63/SS 2883 die einzige TeV-v-Quelle
im Gesichtsfeld ist, die — in Ubereinstimmung mit den Ergebnissen der Lichtkurve — eine
signifikante Fluss-Variabilitat aufweist.

6.4 Suche nach Gegenstiicken in anderen Energiebereichen

Zur Interpretation der gemessenen TeV-v-Strahlung von HESS J1303-631 im folgenden Ab-
schnitt 6.5 ist die Kenntnis der Emission in anderen Wellenl&ngenbereichen wichtig. Daher
soll in diesem Abschnitt nach méglichen Gegenstiicken in anderen Energiebereichen ge-
sucht werden. Als plausibles Gegenstiick soll ein Objekt bezeichnet werden, das in seiner
Himmelsposition und Ausdehnung die Morphologie der TeV-Emission von HESS J1303-
631 wiederspiegelt. Die Ausdehnung von HESS J1303-631 und die Lage in der galaktischen
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Ebene lassen hierbei einen galaktischen Ursprung der Quelle vermuten. Eine extragalakti-
sche Quelle wiirde wegen des deutlich grolieren Abstandes mit hoher Wahrscheinlichkeit
im Rahmen der Winkelauflésung von H-E-S-S- punktférmig erscheinen. Im folgenden Ab-
schnitt wird zundchst die Materieverteilung im Bereich der galaktischen Ebene diskutiert,
gefolgt von der systematischen Suche nach mdglichen Gegenstiicken zu HESS J1303-631
in verschiedenen, katalogisierten Himmelsdurchmusterungen. Fiir diese Untersuchung wur-
de die Vizier-Datenbank!! im Internet herangezogen. Samtliche, als Gegenstiick in Betracht
gezogene Kandidaten sind in Tabelle 6.12, sowie zum grof3en Teil in Abbildung 6.21 zu-
sammengestellt. Der Abschnitt endet mit einer Bewertung der Ergebnisse.

6.4.1 Gas- und Molekulwolken in der galaktischen Ebene

HESS J1303-631 liegt in der galaktischen Ebene (galaktische Breite b = —0.36°) und ist mit
der galaktischen L&nge von [ = 304.2° etwa 56° vom galaktischen Zentrum entfernt. Bevor
nach Gegenstlicken in anderen Energiebereichen gesucht wird, soll die generelle Beschaf-
fenheit der Umgebung beschrieben werden. Die galaktische Ebene zeichnet sich durch eine
hohe Anzahl von Sternen, offenen Sternhaufen, sowie Gas-, Molekiil- und Staubwolken aus.
Aus der Vermessung der Verteilungen dieser Materiewolken lassen sich u.a. Rlckschllsse
auf die rdumliche Struktur der Spiralarme unserer Galaxie ziehen [Grabelsky et al. 1988].
Ferner kdnnen bestimmte Klassen von Gas- und Molekilwolken zur Identifikation von
Sternentstehungsgebieten und offenen Sternhaufen herangezogen werden. Fir die Erzeu-
gung hochenergetischer v-Photonen ist jedoch in erster Linie die Eigenschaft einer Materie-
ansammlung als Target-Material fur StoBprozesse hochenergetischer Teilchen von Bedeu-
tung. Der Nachweis von Gas- und Molekilwolken geschieht im Allgemeinen durch Mes-
sung von charakteristischen Absorptions- oder Emissionslinien der atomaren bzw. mole-
kularen Ubergange. Etwa 90% der Masse des interstellaren Mediums (IM) liegen in Form
von atomarem bzw. molekularem Wasserstoff vor. Im Folgenden sollen kurz die wichtigsten
Arten von Gas- und Molekilwolken erwahnt werden.

e Neutraler Wasserstoff: Wolken mit neutralem Wasserstoff H 1 haben in der Regel
Temperaturen im Bereich von 100 — 1000 K. Der neutrale Wasserstoff kann durch
Absorptionslinien von bekannten Objekten im Hintergrund oder durch die Emission
der so genannten 21 cm-Linie bei 1420 MHz im Radiobereich nachgewiesen werden.
Die 21 cm-Linie entspricht dem Ubergang der Hyperfeinstruktur von S = 1 — 0
im Grundzustand des Wasserstoffatoms, wobei S die Quantenzahl des Gesamtspins
ist. Der Ubergang aus dem angeregten Zustand S = 1 wird wegen seiner hohen Le-
bensdauer als verboten bezeichnet und kann daher nur bei geringen Dichten — wie sie
ublicherweise im interstellaren Medium vorkommen — beobachtet werden, in denen er
nicht durch thermische Stol3reaktionen entvolkert werden kann. Die aus der Messung
der 21 cm-Linie ermittelte Verteilung von neutralem Wasserstoff in der galaktischen
Ebene ist in Abbildung 6.18 (oben) dargestellt.

Uhttp://cdsweb.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
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Abbildung 6.18: GroRrdumige Struktur von Gas- und Molekilwolken in der galaktischen
Ebene. Die Position von HESS J1303-631 ist jeweils markiert. Oben: Verteilung von neutra-
lem Wasserstoff H I, ermittelt aus Messungen der 21 cm-Linie bei 1420 MHz im Radiobereich
[McClure-Griffiths et al. 2005]. Mitte: lonisierter Wasserstoff H 11, ermittelt aus Messungen der
Ha-Linienemission im optischen Wellenldngenbereich [Finkbeiner 2003], gemessen in Einhei-
ten von Rayleigh R = 106 /47 phot.cm~2s~!sr—!, Deutlich zu erkennen sind die Strukturen
so genannter Wasserstoff-Schalen. Unten: Linienemission des Kohlenstoffes (J = 1 — 0)
bei 115 GHz als Indiz fir das Vorhandensein von Molekiilwolken in der galaktischen Ebene
[Dame et al. 2001].
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o lonisierter Wasserstoff: lonisierter Wasserstoff H Il kommt in Wolken mit Tempe-
raturen im Bereich von 10* K vor. lonisierter Wasserstoff entsteht in starken Strah-
lungsfeldern oder Materiewinden, so zum Beispiel bei der Ausbreitung von Mate-
rie einer Supernova-Explosion ins interstellare Medium. Ein zuverl&ssiger Indika-
tor fiir das Vorhandensein von ionisiertem Wasserstoff ist der Ha-Ubergang n =
3 — 2 der Balmerserie von neutralem Wasserstoff im optischen Wellenlangenbereich
[Finkbeiner 2003]. Neben weiteren Rekombinationslinien ist auch ein Kontinuum aus
dem Einfang freier Elektronen durch ionisierte Wasserstoffatome nachweisbar. Die
Verteilung des ionisierten Wasserstoffes H Il aus Messungen der Ha-Linie ist in Ab-
bildung 6.18 (Mitte) dargestellt. Die teilweise schalenférmige Struktur kann durch
lokale Storungen der Wasserstoffverteilung erkléart werden, beispielsweise aufgrund
von starken Sternenwinden oder einer Supernova-Explosion.

e Molekulwolken: Das dauerhafte Bestehen einer Molekilwolke erfordert eine umge-
bende Staubwolke, die Strahlung im UV-Bereich abschirmt, durch die die meisten
Molekiile nach kurzer Zeit aufgespalten wiirden'?. Die diskreten Energiezustande der
Rotation und Schwingung eines Molekiils erweitern die Anzahl moglicher Ubergan-
ge gegeniber denen einfacher Atome und somit die Mdglichkeit des Nachweises von
charakteristischen Linien vom optischen bis in den Radiobereich. Der Nachweis des
Uberganges J = 1 — 0 des in Molekiilwolken ebenfalls haufig vorhandenen Koh-
lenstoffes CO bei einer Frequenz von 115 GHz im Radiobereich kann hierbei fiir die
Identifikation verwendet werden. Eine entsprechende Messung der gesamten galakti-
schen Ebene ist in Abbildung 6.18 (unten) gezeigt.

e Staubwolken: Staubwolken bestehen aus einer Ansammlung feiner Partikel (Festkor-
per) und lassen sich somit nicht mehr durch charakteristische Absoption- oder Emis-
sionslinien identifizieren. Der Nachweis geschieht hauptsachlich durch wellenldngen-
abhéangige Absorption von Licht dahinterliegender Sterne, der so genannten Extinkti-
on. Ferner ist in der Regel eine thermische Emission im Infrarotbereich nachweisbar.
Das Masseverhaltnis mgas : mstagn betragt in etwa 100 : 1.

Aus der Rot- bzw. Blauverschiebung der gemessenen Emissionslinien kann unter Zuhilfe-
nahme eines Modells zur differentiellen Rotation unserer Galaxie die Entfernung d einer
Gas- bzw. Molekilwolke ermittelt werden. Die Doppeldeutigkeit bei bestimmten Relativ-
geschwindigkeiten muss hierbei gegebenenfalls durch Zuordnung mit Emissionsregionen in
anderen Wellenlangenbereichen und entsprechend bekannter Entfernung aufgehoben wer-
den. Die Breite und Intensitat einer Linie kann desweiteren zur Abschatzung der Masse
der entsprechenden Wolke genutzt werden. Hierzu wird die Intensitdt — am Beispiel der
CO-Emission — Uber die radumliche Winkelausdehnung der Wolke und das gemessene Ge-
schwindigkeitsintervall integriert (Sco, in Einheiten von K kms~1), so dass sich die Masse
des CO-Anteils einer Wolke zu Mco /M, = 1.83 - 1073d*Sco berechnen Iésst, wobei d der
Abstand der Wolke ist [Nyman et al. 1989].

2Dje Dissoziationsenergie des Wasserstoffmolekiils Ho betragt beispielsweise 11.1 eV, was im mittleren
(nicht abgeschirmten) galaktischen UV-Strahlungsfeld zu einer Lebensdauer von nur 10 Jahren fiihrt.
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Abbildung 6.19: Messung der richtungsaufgelésten CO-Emission entlang der galaktischen Ebe-
ne. Links: Intensitatsverteilung (Temperatur) im Geschwindigkeitsraum entlang der galakti-
schen Ebene [Grabelsky et al. 1987]. Zu erkennen ist die aufgrund der differentiellen Rota-
tion der Galaxie erwartete Struktur des Carina-Spiralarmes, sowie die Ansammlung nahege-
legener Molekulwolken mit geringen Geschwindigkeiten v ~ 0km/s. Rechts: Raumliche
Verteilung der Molekulwolken im Carina-Spiralarm nach der Bestimmung der Entfernungen
[Grabelsky et al. 1988]. Die Sichtlinie von HESS J1303-631, sowie die vier in Abschnitt 6.5
diskutierten Entfernungsldsungen 1 bis r4 der drei Molekilwolken sind ebenfalls dargestellt.

In der galaktischen Ebene liegen hdufig mehrere Gas- oder Molekulwolken in verschiedenen
Absténden auf der Sichtlinie einer Beobachtung. Diese kénnen im Geschwindigkeitsraum
gemal ihrer Rotverschiebung getrennt und somit verschiedenen, rdumlichen Abstadnden zu-
geordnet werden. Mit dieser Methode wurde beispielsweise die Struktur des Carina-Armes,
einem Spiralarm unserer Galaxie, aus der entsprechenden Verteilung von Molekiilwolken
aus CO-Messungen rekonstruiert [Grabelsky et al. 1987, Grabelsky et al. 1988]. Die Vertei-
lung der Molekulwolken des Carina-Armes im Geschwindigkeits- und Ortsraum ist exem-
plarisch in Abbildung 6.19 dargestellt. Auf groRen rdumlichen Skalen entspricht diese in
etwa der Verteilung des neutralen Wasserstoffes, wobei die Molekilwolken im Vergleich
zum Wasserstoff in konzentrierteren Anhdufungen auftreten.

Auf der Sichtlinie von HESS J1303-631 liegen drei im Geschwindigkeitsraum separierbare
Molekdiilwolken, die sich somit in verschiedenen Abstanden zur Erde befinden. Die hiervon
nachstgelegene Wolke — und somit vom Winkeldurchmesser die grote — ist der so genannte
Kohlensack-Nebel mit einer Masse von 3.5 - 103 M, [Nyman et al. 1989]. Diese Molekiil-
wolke lasst sich auch im optischen Wellenldngenbereich durch eine Abdunkelung von da-
hinter liegenden Sternen erkennen, siehe Abbildung 6.20. Auf die Molekilwolken entlang
der Sichtlinie von HESS J1303-631 wird im n&chsten Abschnitt 6.5 genauer eingegangen,
vergleiche Abbildung 6.24.
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Abbildung 6.20: Die Sichtlinie von HESS J1303-631 durchquert u.a. den Kohlensack-Nebel,
eine nahegelegene Molekilwolke. Links: Der Kohlensack-Nebel ist im optischen Bereich
durch eine starke Absorption von Licht der dahinter liegenden Sterne erkennbar. Quelle:
http: //pro.tok2.com/~ag6a-ink/mac/tripic/. Rechts: Durch Messungen von CO-Linienemission
im Radiobereich ist die rdumliche Struktur des Kohlensack-Nebels deutlicher erkennbar
[Nyman et al. 1989].

Betrachtet man die Verteilung des ionisierten Wasserstoffes in der galaktischen Ebene (Ab-
bildung 6.18, Mitte), so deuten sich einige schalenférmige Gebilde an. Hierbei handelt es
sich um so genannte Wasserstoffschalen, die eine Verdichtung des Gases mit einer scha-
lenférmigen Geometrie bei gleichzeitig verringerter Dichte im Zentrum aufweisen. Diese
Struktur kann beispielsweise durch eine offenen Sternassoziation oder ein Sternentstehungs-
gebiet erklart werden, in denen das Wasserstoffgas durch intensive Sternenwinde aus dem
Bereich der Assoziation getrieben wird. Die in das umgebende Medium expandierende Ma-
teriehille einer vergangenen Supernova-Explosion stellt ebenfalls eine mégliche Erklarung
dar. Wie sich in einer detaillierteren Himmelskarte des ionisierten und auch neutralen Was-
serstoffes zeigt, befindet sich HESS J1303-631 in einer solchen Wasserstoffschale, verglei-
che Abbildung 6.25. Hierauf wird im folgenden Abschnitt 6.5 genauer eingegangen.

6.4.2 Gegenstiicke im Radiobereich

Neben der groRraumigen Struktur der Gas- und Molekilwolken, die zu einem grof3en Teil
aus der Messung von Linien im Radiobereich abgeleitet werden, soll nach kompakten Ra-
dioquellen gesucht werden, die sich in der unmittelbaren Umgebung von HESS J1303-631
befinden. Hierzu wurde der Parkes-MIT-NRAO-Katalog (PMN) [Wright et al. 1994] ver-
wendet, dem Messungen im Frequenzbereich von 4.85 GHz zugrundeliegen. Desweiteren
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Name ID RA Dec Entf. Ausdehnung
Radio-Bereich, Parkes-MIT-NRAO-Katalog [Wright et al. 1994]

PMN J1302-6321 PMN1 13"02M56.7° —63°21'20" 10.9’ 2.1]
PMN J1302-6257 PMN2 13"02M38.9°5 —62°57'48" 13.1' [2.1]
PMN J1300-6253 PMN3 13"00M34.45 —62°53'43" 24.0/ [2.1]
PMN J1303-6339 PMN4 13"03™52.6° —63°39'29" 29.5 3.6’ x 3.2
PMN J1259-6333 PMN5 12M59m59.15 —63°33' 37" 31.3 5.7 x 3.2
Radio-Pulsare, ATNF-Pulsar-Katalog [Manchester et al. 2005]

PSR J1303-6305 PSR1  13"03™00.0° —63°05'01" 5.5 —
PSR J1302-6313 PSR2 13"02m19.25 —63°13'29” 6.1 —
PSR J1301-6305 PSR3  13"01M45.8° —63°05' 34" 10.4/ —
PSR J1301-6310 PSR4 13"01M28.3° —63°10'41” 11.1 —
PSR J1305-6256 PSR5  13"05M28.0° —62°56'39" 21.1' —
Supernova-Uberreste [Green 2004]

G 304.6+0.1 Kes 17 13" 05™M 59° —62°42"  34.¢' g8
H 11-Regionen [Paladini et al. 2003]

G 303.9-00.1 Gl 12"59M56.65 —62°57' 21" 25.2 3.4 +£09
G 303.9-00.7 G2 13"00™07.3° —63°33'20" 30.4/ 0.9 +2.7
Rontgenbereich (ROSATT, Chandra [Mukherjee & Halpern 2005])

1WGA J1303.8-6319 WGAL1 13"03M50.9° —63°19'06" 10.0/ —
2RXP J130257.9-632750 RXP1 13"02™57.95 —63°27'51" 17.4' —
2RXP J130540.5-631839 RXP2  13"05M40.5° —63°18'40” 19.2' —
2RXPJ130622.7-632210 RXP3  13"06M22.7° —63°22'10" 24.9 —
2RXPJ130200.4-633730 RXP4  13"02M00.4° —63°37'30" 28.0/ —
2RXPJ130337.8-634045 RXP5 13"03M37.8° —63°40'45" 30.5 —
CHJ130300.9-631123 CH1 13"03™00.9° —63°11'23" 1.1 —
~-Bereich (£ > 100 MeV), EGRET-Katalog [Hartman et al. 1999]

3EG J1308-6112 EG1 13" 08.7m —61°13"  2.1° 0.71°

T The WGACAT version of ROSAT sources http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/ftp-index?IX/31, sowie Second
ROSAT PSPC Catalog: http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/ftp-index?1X/30.

Tabelle 6.12: Mdgliche Gegenstlicke von HESS J1303-631, geordnet nach Energiebereichen
und Quelltypen. Mit Ausnahme der EGRET-Quelle und dem Supernovarest Kes 17 wurde die
Suche auf einen Winkelabstand von etwa 0.5° um HESS J1303-631 beschrénkt. Fir jedes Objekt
ist der Name, die in Abbildung 6.21 verwendete Bezeichnung ID, die Koordinaten (J2000.0), die
Winkelentfernung zu HESS J1303-631 und gegebenenfalls die Ausdehnung der Quelle angege-
ben. Werte in eckigen Klammern entsprechen hierbei der Winkelauflosung des entsprechenden

Instruments.
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Abbildung 6.21: Dargestellt ist die 1° x 1° 843 MHz-SUMSS-Radiokarte [Bock et al. 1999]
im Himmelsbereich von HESSJ1303-631. Zur besseren Sichtbarkeit der schwachen Quellen
wurde die Fluss-Skala auf einen Bereich zwischen 0 — 0.08 Jy/Beam begrenzt, was zu einer
Ubersattigung der starken Quellen fihrt. Es ist 1Jy = 10726 Wm~=2 Hz~!. Die Position und
die intrinsische 1o-Ausdehnung (cin = 0.19°) von HESS J1303-631 ist als gestrichelter Kreis
angedeutet. Die gepunkteten Konturlinien beschreiben den entsprechenden TeV-y-Uberschuss
(von aufRen nach innen: 200, 400 und 600). Nahegelegene, in Tabelle 6.12 aufgefiihrte Objekte
in anderen Energiebereichen sind ebenfalls dargestellt: Radioguellen aus dem 4.85 GHz-Bereich
(PMN1-5: Kreise, deren Radius der instrumentellen Winkelauflésung bzw. Ausdehnung entspre-
chen), Radiopulsare (PSR1-5: Dreiecke), H I1-Regionen (G1-2: Kreise), sowie die Rontgenquel-
len (WGAL, RXP1-5, und CH1: Sterne). Asymmetrisch ausgedehnte Quellen wurden in dieser
Darstellung durch einen Kreis mit mittlerem Radius dargestellt.

wurde die systematische Durchmusterung des suidlichen Himmels SUMSS?®® im Radiobe-
reich von 843 MHz mit einer Auflésung von 43" herangezogen [Bock et al. 1999]. Der ent-
sprechende 1° x 1°-Himmelsausschnitt um die Region von HESS J1303-631 ist in Abbil-

13SUMSS: Sydney University Molonglo Sky Survey. Néhere Informationen, sowie der Zugang zu den 6f-

fentlichen Ergebnissen sind im Internet unter http://www.astrop.physics.usyd.edu.au/SUMSS zu finden.
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dung 6.21 gezeigt. Ebenfalls dargestellt sind die Positionen der in Tabelle 6.12 aufgefiihrten
Quellkandidaten, wobei nur diejenigen Radioquellen des PMN-Kataloges aufgelistet sind,
die auch in der SUMSS-Durchmusterung detektiert wurden®®.

Radiopulsare, die aufgrund periodischer Emission identifiziert werden, wurden aus dem
ATNF-Pulsar-Katalog [Manchester et al. 2005] entnommen. Vier der funf in Tabelle 6.12
aufgelisteten Radiopulsare (PSR1-4) liegen innerhalb der 1o-Ausdehnung von HESS J1303-
631. Pulsare kénnen unter bestimmten Bedingungen durch Wechselwirkungen ihres hoch-
energetischen Plasmawindes mit umgebender Materie in einem so genannten Pulsarwind-
Nebel hochenergetische ~-Strahlung erzeugen. Dieses Szenario wird in Abschnitt 6.5 im
Zusammenhang mit den naheliegenden Radiopulsaren diskutiert. Der hierbei ebenfalls er-
wartete Synchrotronnebel, der sich durch Emission u.a. im Radiobereich duf3ert, konnte bis-
lang jedoch nicht nachgewiesen werden.

Beim nichstgelegenen, katalogisierten Supernova-Uberrest [Green 2004], der auch im Ra-
diobereich sichtbar ist (vergleiche Abbildung 6.21), handelt es sich um Kes 17, der mit einer
Ausdehnung von 8 und einem Abstand von 34.6" jedoch kein plausibles Gegenstiick zu
HESS J1303-631 darstellt.

Abgesehen von der groRrdumigen Struktur der Gas- und Molekilwolken in der galaktischen
Ebene, befinden sich zwei nur leicht ausgedehnte H 11-Regionen in der néheren Umgebung
von HESS J1303-631. Diese sind G 303.9-00.1 und G 303.9-00.7 [Paladini et al. 2003], spie-
len mit Abstdnden zwischen 25’ und 30’ und den hierzu vergleichbar geringen Ausdeh-
nungen ebenfalls keine offensichtliche Rolle bei der Erklarung der TeV-y-Emission von
HESS J1303-631.

6.4.3 Gegenstlcke bei Infrarot- und optischen Wellenlangen

Wegen der hohen Sternendichte in der galaktischen Ebene sind zahlreiche Koinzidenzen von
HESS J1303-631 mit optischen oder infraroten Punktquellen zu erwarten, so dass in diesem
Wellenléngenbereich keine gezielte Suche nach Gegenstiicken durchgefiihrt wurde.

6.4.4 Gegenstlcke im Rontgenbereich

Archivierte Beobachtungen des HESS J1303-631-Gesichtsfeldes im Rdntgenbereich exi-
stieren nur vom Rontgensatelliten ROSAT (0.2 — 2 keV) in Form einer Beobachtung des in
einem Abstand von ~ 0.6° stdlich gelegenen Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883.
In der unmittelbaren Nahe von HESS J1303-631 konnten keine Anzeichen einer Punktquelle
oder von diffuser Emission gefunden werden, siehe Abbildung 6.22, links. Die flnf in Tabel-
le 6.12 aufgelisteten Radiopulsare zeigen ebenfalls keine Anzeichen von Réntgenemission.

14Die Quelle PMN1 bildet hierbei eine Ausnahme, da sie trotz der Nicht-Detektion in der SUMSS-
Durchmusterung die einzige Radioquelle des PMN-Kataloges ist, die sich innerhalb der 1o-Ausdehnung von
HESS J1303-631 befindet.

130



KAPITEL 6. ENTDECKUNG VON HESS J1303-631 6.4. IDENTIFIZIERUNG

9
‘Q
C %] o
S ROSAT, PSPC, FK5 (0.2-2 keV) £ ©
g | 2 !
-El A PSRS5 ! 1020 i
2630 3
£
= "
2 ‘o
o I —'Q\ S
(=]
10 8
k Q -
- HESS J1303-631 ] §
6351 7 .
7 o
b °r:<g
' 41 [
| - pnpigs ) .
| : i | ] b
n m n m n m n m
1300 1302 1304 1306 13"08™30° 03™00° 80° 02™00° 30°
Right Ascension R. A. (J2000)

Abbildung 6.22: Beobachtungen der HESS J1303-631-Region im Rdntgenbereich. Links: Ar-
chivierte Beobachtungen des Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883 (unterer Teil des
Ausschnitts) mit ROSAT (0.2 — 2keV). Die Himmelspositionen der ausgedehnten Region
von HESSJ1303-631 (Kreis) und der in Tabelle 6.12 aufgefiihrten Radiopulsare PSR 1-5
sind ebenfalls dargestellt. Rechts: Die Ergebnisse der Chandra-Beobachtung (2 — 10keV)
von HESS J1303-631 im September 2004 [Mukherjee & Halpern 2005]. Das Gesichtsfeld des
Chandra-Satelliten hat im \Vergleich zu ROSAT einen deutlich kleineren Durchmesser. Es konn-
ten 5 Punktquellen (5-9) identifiziert, jedoch keine Emission von den in Tabelle 6.12 aufgeli-
steten Radiopulsaren PSR 1-5 oder der ausgedehnten Region von HESSJ1303-631 gemessen
werden.

In der weiteren Umgebung von HESS J1303-631 konnten 6 Rontgenpunktquellen (RXP1-5,
WGAL) aus dem ROSAT-Katalog gefunden werden, vergleiche Tabelle 6.12 bzw. Abbil-
dung 6.21. Die Konzentration der Quellen sudlich von HESS J1303-631 ist auf die entspre-
chende Ausrichtung der ROSAT-Beobachtungen zurlickzufuihren. Weitere Beobachtungen
von PSR B1259-63/SS 2883 — beispielsweise mit RXTE oder aufgrund des Nachweises von
PSR B1259-63/SS 2883 durch H-E-S-S- mit INTEGRAL im Marz 2004 [Shaw et al. 2004] -
wurden mit Rontgensatelliten mit kleineren Gesichtsfeldern durchgefiihrt, so dass aus diesen
Messungen keine Aussagen tber die Region um HESS J1303-631 getroffen werden kénnen.

Nach der ersten Veroffentlichung [Beilicke et al. 2004e] der Entdeckung von HESS J1303-
631 wurde von Mukherjee und Halpern in Zusammenarbeit mit Mitgliedern der H-E-S-S--
Kollaboration ein so genanntes DDT-Proposal®® fiir den Rontgensatelliten Chandra einge-
reicht. Die Beobachtungen wurden am 25. September 2004 mit einer Lange von etwa 5 ks
mit dem Instrument ACIS-1 (Advanced CCD Imaging Spectrometer) des Chandra-Satelliten

15Ein DDT-Proposal (Director’s Discretionary Time) eréffnet in wissenschaftlich begriindbaren Fallen die
Maoglichkeit der kurzfristigen Genehmigung von Beobachtungen mit dem Chandra-Satelliten ohne die anson-
sten Ublichen, l&ngeren Genehmigungsverfahren zu durchlaufen.
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im Energiebereich von 2 — 10 keV durchgefiihrt [Mukherjee & Halpern 2005]. Mit dem Kri-
terium von mindestens 7 detektierten Photonen konnten im gesamten Gesichtsfeld 5 Punkt-
quellen nachgewiesen werden, vergleiche Abbildung 6.22, rechts. Vier der Punktquellen
weisen hauptsachlich im niederenergetischen Kanal des Instruments einen Uberschuss auf
und kénnen raumlich mit Sternen assoziiert werden, so dass es sich hierbei wahrscheinlich
um koronale Réntgenemission von Sternen einer spaten Spektralklasse handelt. Diese Quel-
len sind daher nicht in Tabelle 6.12 aufgefiihrt. Die funfte Quelle, die in Tabelle 6.12 mit
CH1 bezeichnet wird, hat kein Gegenstiick im optischen Wellenldngenbereich. Der unabsor-
bierte Fluss®® wird zu ~ 4 - 10~'* erg cm~2s~! berechnet [Mukherjee & Halpern 2005]. Die
Position liegt mit einem Abstand von 1.1" nahe der Schwerpunktsposition von HESS J1303-
631, vergleiche Abbildung 6.21. Eine im Falle einer Assoziation erwartete Korrelation zwi-
schen der Rontgenemission und der ausgedehnten Morphologie von HESS J1303-631 im
TeV-Energiebereich kann jedoch nicht festgestellt werden. Es handelt sich daher bei CH1
eventuell um einen Hintergrund-AGN. Die Radiopulsare PSR1-5 zeigen auch in den Chan-
dra-Daten keine Anzeichen auf Rontgenemission, die entsprechenden oberen Flussgrenzen
liegen im Bereich von 5 - 10~** ergcm~2s~! im Energieband von 2 — 10 keV.

Anzeichen fiir eine diffuse Rontgenemission konnten nicht festgestellt werden. Die obere
Flussgrenze des gesamten Gesichtsfeldes mit den Ausmafien von 17’ x 17’ ergibt sich unter
der Annahme eines Potenzgesetzes mit einem Photon-Index von I' = 2.0 im Energieband
von 2 —10keV zu < 5.4-10~12ergcm~2s~L. Berticksichtigt man die gegebene Saulendich-
te des Wasserstoffes, so ergibt sich entsprechend eine unabsorbierte obere Flussgrenze von
< 6.4-10"2ergcm~2s~ L, Die gleiche Analyse im Energieband von 2 — 5 keV flhrt zu einer
unabsorbierten oberen Flussgrenze von < 3.0-10~'2ergcm~2s~L. Die unabsorbierten Fluss-
grenzen beider Energiebander sind in der spektralen Energieverteilung von HESS J1303-631
in Abbildung 6.23 angedeutet.

Tiefere Beobachtungen im Rontgenbereich sind daher erforderlich. Eine Beobachtung des
sensitiveren Rontgensatelliten XMM im Energiebereich von 0.1 — 12 keV wurden von Mit-
gliedern der H-E-S-S--Kollaboration in Zusammenarbeit mit Mukherjee und Halpern bean-
tragt. Die Beobachtung wurde am 14. Juli 2005 durchgefiihrt und stellt mit einer Dauer von
31.8 ks die bislang tiefste Messung dieser Himmelsregion im Rontgenbereich dar. Die Daten
befinden sich derzeit in der Auswertung®’.

16F{ir Messungen im Rontgenbereich ist generell zu beachten, dass die hohe Saulendichte von neutralem
Wasserstoff, die entlang der Sichtlinie von HESS J1303-631 im Bereich von Ny = 2 - 1022cm~2 liegt, zu
einer entsprechenden Absorption von Réntgenstrahlung fuhrt (siehe hierzu auch Abbildung 6.18, oben).

YUnter http://xmm.esac.esa.int/external/xmm_data_acc/xsa/index.shtml ist im Bereich XMM-Newton
Science Archive (XSA) Interface unter Angabe der Beobachtungs-ldentifikation 0302340101 eine detaillier-
te Zusammenstellung der technischen Daten der Beobachtung zu finden. Unter dieser Adresse werden die
Daten zudem ein Jahr nach der Durchfiihrung der Beobachtung der Offentlichkeit zuganglich gemacht.
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6.4.5 Gegenstlcke im ~-Bereich

Die néchstgelegene v-Quelle im MeV-Energiebereich aus dem dritten EGRET-Katalog ist
3EG J1308-6112 [Hartman et al. 1999]. Die Quelle liegt in einem Abstand von 2.1° zur Po-
sition von HESS J1303-631 und kommt daher mit einem 95%-Vertrauensradius von 0.71°
nicht als Gegenstiick in Frage. Mukherjee & Halpern (2005) leiten aus den EGRET-Daten
der diffusen Emission der galaktischen Ebene eine obere integrale Flussgrenze von < 10.4 -
10~ Photonen cm~2 s~ (iber einer Energie von 100 MeV aus der ausgedehnten Region von
HESS J1303-631 ab, siehe Abbildung 6.23.

6.4.6 Zusammenfassung

In den vorangegangenen Betrachtungen konnten einige nahegelegene Objekte in anderen
Energiebereichen in der Umgebung von HESS J1303-631 gefunden werden. Keines die-
ser Objekte konnte jedoch von seiner Morphologie der ausgedehnten Region der TeV-~-
Erzeugung zugeordnet werden, so dass es sich bei HESS J1303-631 um eine in anderen
Wellenladngenbereichen bislang unidentifizierte Quelle handelt. Die spektrale Energiever-
teilung £?dN/dFE von HESS J1303-631 im TeV-y-Bereich ist zusammen mit den oberen
Flussgrenzen anderer Energiebereiche in Abbildung 6.23 gezeigt. Tiefere Beobachtungen
in den verschiedenen Energiebereichen sind nétig, um einen signifikanten Fluss aus dieser
Region nachzuweisen, der fir die Interpretation der Erzeugungsmechanismen der TeV-v-
Strahlung von HESS J1303-631 von grolRer Bedeutung ist.

6.5 Maogliche Mechanismen der TeV-~-Emission

Da bislang kein Gegenstiick zu HESS J1303-631 in anderen Energiebereichen gefunden
werden konnte, kann Uber die Entstehung der TeV-v-Strahlung nur spekuliert werden. Im
Folgenden sollen daher verschiedene, mdgliche Szenarien unter Einbeziehung der ermittel-
ten Umgebungsbedingungen diskutiert werden.

6.5.1 Pulsarwind-Nebel

In dem schon in Kapitel 2.2 erwdhnten Modell eines Plerions bildet der von einem Pul-
sar emittierte, hochenergetische Plasmawind beim Auftreffen auf umgebende Materie eine
Schockfront aus, in der die geladenen Teilchen des Pulsarwindes auf Energien bis 100 TeV
beschleunigt werden kdnnen. Der Pulsar entstammt hierbei aus einer Supernova-Explosion.
Der Pulsarwind besteht aus Elektronen und Positronen, die ihre Energie aus der Abnahme
der Rotationsgeschwindigkeit des Pulsars beziehen. Der Prozess dieses Energielibertrags
ist jedoch noch nicht genau verstanden. Die hochenergetischen Elektronen und Positronen
streuen umgebende Photonen durch den inversen Comptoneffekt (1C, vergleiche Kapitel 2.1)
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Abbildung 6.23: Spektrale Energieverteilung E2dN/dE von HESSJ1303-631. Dargestellt ist
das aus den H-E-S-S--Messungen erhaltene Spektrum aus der groRrdumigen Region Rg, ver-
gleiche Abbildung 6.13. Die Flusspunkte wurden hierbei mit dem in Gleichung (6.2) einge-
fihrten Faktor von fxor = 1.2 & 0.1 auf die Gesamtausdehnung von HESS J1303-631 korri-
giert. Die entsprechenden Anpassungen des Potenzgesetzes mit und ohne exponentiellem Ab-
bruch (vergleiche Tabelle 6.9) sind ebenfalls gezeigt. Die oberen Flussgrenzen, die aus den
Daten des Chandra-Satelliten und des EGRET-Teleskops abgeleitet wurden, entstammen aus
[Mukherjee & Halpern 2005]. Eine physikalische Verbindung der Rontgenpunktquelle CH1 mit
HESS J1303-631 muss hierbei als unwahrscheinlich eingestuft werden. Die Flussgrenze im Ra-
diobereich ist aus [Atoyan et al. 2005] entnommen. Die nach [Aharonian 1990] fir verschiede-
nen Massen und Absténde einer Molekulwolke aus der Wechselwirkung mit der kosmischen
Strahlung abgeschéatzten Photonenspektren sind ebenfalls dargestellt (gestrichelte und gepunk-
tete Linie), siehe Abschnitt 6.5.2.

auf sehr hohe Energien, die bis in den TeV-Bereich reichen kénnen. Das Photonenfeld ent-
stammt im Fall des Synchrotron-Self-Compton-Modells (SSC) aus der Synchrotronstrah-
lung der Elektronen und Positronen des Pulsarwindes im umgebenden Magnetfeld. Die
Synchrotronstrahlung ist hierbei vom Radio- bis in den Rontgenbereich nachweisbar. Der
Krebs-Nebel ist ein Beispiel eines Plerion, der im GeV/TeV-Energiebereich im Rahmen der
Winkelauflosung der H-E-S-S--Teleskope als Punktquelle erscheint. Eine mégliche Ausdeh-
nung, wie sie beispielsweise vom kiirzlich von H-E-S-S- nachgewiesenen Plerion MSH 15-
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Name PSR ID P[s] d[kpc] 7[kyr] Filergem=2s71] ey

J1303-6305 PSR1 2307 13.62 16800 3.1-1071¢ —
J1302-6313 PSR2 0.968 28.06 2420 29-107% —
J1301-6305 PSR3 0.185 15.84 11 5.6-107" 0.18
J1301-6310 PSR4 0.664 2.06 186 1.5-107" 0.67
J1305-6256 PSR5 0.478 30.00 3590 71-107% —

Tabelle 6.13: Parameter der in Tabelle 6.12 aufgelisteten Radiopulsare aus der Umgebung von
HESS J1303-631, entnommen aus dem ATNF-Pulsar-Katalog [Manchester et al. 2005]. Aufge-
flhrt ist der Name, die in Abbildung 6.21 verwendete Bezeichnung, die Pulsarperiode P, die
geschatzte Entfernung zur Erde d, das Spindown-Alter — und der Fluss F,. Flr diejenigen Pulsa-
re, die energetisch die TeV-v-Emission erklaren kdnnten, ist zudem die entsprechende Effizienz
etev = F1303/ Fsa angegeben.

52 gesehen wird [Aharonian et al. 2005g], hangt neben der Entfernung auch vom Alter des
Pulsarwind-Nebels ab, der sich nach seiner Entstehung aus einer Supernova-Explosion mit
der Zeit ausdehnt [Swaluw et al. 2001].

Sollte es sich bei HESS J1303-631 um einen Pulsarwind-Nebel handeln, so muss der ent-
sprechende Pulsar einen geniigend groBen Energieverlust £ durch die Abnahme der Rotati-
on aufweisen, um die beobachtete Leuchtkraft im GeV/TeV-Energiebereich zu erkléaren. Der
Energieverlust eines Pulsars kann aus Observablen abgeschatzt werden zu £ = I, wobei
I der Drehimpuls und Q2 = 27/ P die Drehfrequenz des Pulsars der Periode P ist. Der Dre-
himpuls kann mit 7 = 10*> g cm? angesetzt werden. Der gesamte Energiefluss eines Pulsars
im Abstand d ist somit Fyy = £/ (47wd?). Ein GroRteil der Leistung £ wird in die Beschleu-
nigung der Teilchen des Pulsarwindes konvertiert, gefolgt von deren Energieverlust durch
Synchrotronemission und inverse Comptonstreuung. Fir den von HESS J1303-631 gemes-
senen Energiefluss im GeV/TeV-Bereich muss also gelten Fi303 < Fyy. Der Energiefluss
von HESS J1303-631 im Bereich zwischen 380 GeV und 30 TeV wurde aus der spektralen
Energieverteilung (vergleiche Abbildung 6.23) zu Fy393 = (1.0 £ 0.3) - 10~ ergcm=2s7!
ermittelt. Die Eigenschaften der Pulsare in der ndaheren Umgebung von HESS J1303-631
(siehe Tabelle 6.12) und die aus der Abnahme der Rotation resultierenden Energiefliisse
Fg sind in Tabelle 6.13 zusammengestellt. Die Konversionseffizienz ey = Fi303/ Fsg gibt
hierbei den hypothetischen Anteil des Energieflusses im GeV/TeV-Bereich an.

Das Verhdltnis des Energieflusses der Synchrotronemission Fyy, im Radio- bis Rontgenbe-
reich zum Energiefluss des Invers-Compton-Flusses Fi. im GeV/TeV-Bereich hangt hierbei
vom Magnetfeld des Nebels ab [Aharonian 2004d]. Es wird jedoch generell Fy,/Fic > 1
erwartet, wobei sich das Verhéltnis nur bei sehr schwachen Magnetfeldern des interstellaren
Mediums von Bism ~ (3 — 5) - 107G dem Wert Fyy,/Fic =~ 1 nahert'®. Aus den Konver-
sionseffizienzen etey in Tabelle 6.13 ist unmittelbar erkennbar, dass nur PSR J1301-6305

18Ein Szenario mit solch niedrigem Magnetfeld wére denkbar, wenn der Pulsar durch einen Impuls bei der
vergangenen Supernova-Explosionden Bereich der abgestoRenen Schale verlassen hat. Man spricht von einem

135



6.5. SZENARIEN KAPITEL 6. ENTDECKUNG VON HESS J1303-631

(PSR3) energetisch in der Lage ware, einen Pulsarwind-Nebel mit dem Energiefluss von
HESS J1303-631 zu erzeugen, auch wenn in diesem Fall die Effizienz mit ety ~ 0.2 zur
Energieumwandlung (ausschlieBlich) in den GeV/TeV-Bereich relativ hoch wére. Der Pulsar
PSR J1301-6310 (PSR4) kann die Bedingung Fi,,/Fic > 1 nicht mehr erflllen, die tbrigen
Pulsare aus Tabelle 6.13 sind generell energetisch nicht in der Lage, die TeV-y-Emission
von HESS J1303-631 zu erklaren.

Da bislang noch keine Anzeichen eines ausgedehnten Synchrotronnebels im Radio- und
Rontgenbereich von HESS J1303-631 nachgewiesen werden konnten (vergleiche Abbil-
dung 6.21 und 6.22), erscheint die Erklarung der TeV-v-Emission von HESS J1303-631
durch ein Plerion auch im Zusammenhang mit dem Pulsar PSR3 nicht sehr wahrscheinlich.
Es sei jedoch angemerkt, dass durch eine nichtisotrope TeV-~-Emission die obige energe-
tische Abschétzung ihre Giiltigkeit verlieren wirde. Eine anisotrope Emission ist bei der
ausgedehnten, radialsymmetrischen Quellmorphologie jedoch unwahrscheinlich und wird
im Modell eines Plerions nicht erwartet. Weitere Unsicherheiten bestehen in der Entfer-
nungsabschétzung der Pulsare.

6.5.2 Reaktionen hochenergetischer Teilchen mit Molektlwolken

Molekilwolken kdnnen als Target-Material fur StoRRreaktionen hochenergetischer Teilchen
eines lokalen Beschleunigers der geladenen kosmischen Strahlung — wie beispielsweise ein
Supernova-Uberrest — oder der kosmischen Strahlung generell dienen [Aharonian 1990].
Die zur Erzeugung des gemessenen TeV-v-Flusses erforderliche Energie der umgebenden
kosmischen Strahlung kann durch die Anpassung eines hadronischen Modells an das Ener-
giespektrum von HESS J1303-631 abgeschétzt werden zu Ecg = 2 bis 5 - 107 d. /n, erg,
wobei dy,e = d/1 kpc der Abstand von HESS J1303-631 und n; = n/1cm~? die entspre-
chende Teilchendichte der Molekilwolke ist [Aharonian et al. 2005e]. Wie schon bei den
Betrachtungen im vorigen Abschnitt 6.4 erwéhnt, liegen drei Molekilwolken auf der Sicht-
linie von HESS J1303-631. Die Intensitat der CO-Linien-Emission im Geschwindigkeits-
raum ist in Abbildung 6.24 entlang der galaktischen Breite, sowie entlang der galaktischen
Lange gezeigt. Die Sichtlinie von HESS J1303-631 ist hierbei jeweils ebenfalls angedeutet.

Die drei im Geschwindigkeitsraum separierbaren Wolken sollen in der folgenden Betrach-
tung hinsichtlich ihrer méglichen Funktion als Target-Material flr Stoprozesse hochener-
getischer Teilchen und der damit verbundenen Erzeugung hochenergetischer ~-Strahlung
untersucht werden. Die betrachteten Geschwindigkeitsintervalle sind in Abbildung 6.24
durch vertikale Linien gekennzeichnet. Die im Folgenden erwahnten Losungen der Ent-
fernung der Wolken sind in Abbildung 6.19 durch die Punkte =1 bis 4 angedeutet.

e v = —30bis — 15km/s: Die mittlere Geschwindigkeit dieser Wolke ergibt sich zu
—23km/s [Aharonian et al. 2005e], was wegen der Doppeldeutigkeit aufgrund der
galaktischen Rotationskurve zu zwei Entfernungslésungen fihrt. Die erste Losung

isolierten Pulsar-Nebel [Aharonian et al. 1997].
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Abbildung 6.24: CO-Linienemission als Indikator fur das Vorhandensein von Molekilwolken
[Bronfman et al. 1989]. Drei im Geschwindigkeitsraum separierbare Wolken (mit vertikalen Li-
nien eingegrenzte Geschwindigkeitsintervalle) liegen auf der Sichtlinie von HESS J1303-631.
Die Richtungsauflosung der CO-Messungen liegt bei 0.125 °, der Abstand zwischen den Kon-
turlinien betragt jeweils 1.33 K. Oben: Aus der Verschiebung der Linie ermittelte Relativge-
schwindigkeit der Wolke zum Beobachter entlang der galaktischen Breite bei I = 304.25°
(HESS J1303-631 liegt ebenfalls bei I = 304.25°). Unten: Relativgeschwindigkeit entlang der
galaktischen Lange bei einer galaktischen Breite von b = —0.375° (HESS J1303-631 liegt bei
b = —0.356°).

entspricht einer Entfernung von 2.1 kpc (2) mit einer entsprechend abgeleiteten Teil-
chendichte von 56 cm~3. Die zur Erzeugung des von HESS J1303-631 gemessenen
TeV-~-Flusses erforderliche Gesamtenergie der kosmischen Strahlung betrégt hier-
bei Ecg ~ 3 - 108 erg. Interessanterweise befindet sich eine Wasserstoff-Schale in
dieser Entfernung, vergleiche Abbildung 6.25. Diese wird mit der Sternassoziation
Cen OBL1 in Verbindung gebracht und wird im nachsten Abschnitt als moglicher Er-
zeugungsort der TeV-v-Strahlung von HESS J1303-631 diskutiert. Die zweite Lésung
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entspricht einer Entfernung von 7.7 kpc (r3) mit einer Teilchendichte von 15cm—3,
Die Gesamtenergie der kosmischen Strahlung betragt in diesem Fall Ecg ~ 10°° erg.
Es muss jedoch angemerkt werden, dass die von HESS J1303-631 gemessene TeV-+-
Strahlung aus einem deutlich kleineren Gebiet als die AusmaRe der Wolke von etwa
1° entstammt.

e v = —4bis — 2km/s: Diese Wolke wird dem Kohlensack-Nebel in einer Entfernung
von etwa 175 pc (1) zugeordnet, der in Abbildung 6.20 dargestellt ist. Im Kohlensack-
Nebel gibt es keine Anzeichen fur ein Sternentstehungsgebiet [Nyman et al. 1989].
Daher ist es unwahrscheinlich, dass die TeV-y-Emission mit dieser nahegelegenen
Molekiilwolke assoziiert ist, die bei der entsprechend geringen Distanz zudem einen
hohen Fluss in anderen Wellenlangen erwarten liefl3e, der nicht beobachtet wird. Auch
hier ist die Emissionsregion von HESS J1303-631 deutlich kleiner als die Ausmale
der Wolke.

e v = 7his50km/s: Dieses Geschwindigkeitsintervall entspricht der sehr masserei-
chen Molekilwolke G 303.9-0.4 [Grabelsky et al. 1988], die sich im Abstand von
12 kpc (r4) im Carina-Spiralarm befindet, vergleiche Abbildung 6.19. Die Teilchen-
dichte dieser Wolke kann im Bereich von HESS J1303-631 zu 10 — 20cm~3 abge-
schatzt werden, was Ecg ~ 3 - 10°° erg erfordert, einer Energie, die beispielweise nur
durch eine starke Supernova-Explosion erklart werden konnte.

Neben der im folgenden Abschnitt diskutierten Mdglichkeit der Wechselwirkung eines Be-
schleunigers hochenergetischer Teilchen mit einer umgebenden Molekilwolke soll an die-
ser Stelle zundchst die Mdoglichkeit der Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit
der Molekilwolke diskutiert werden. Durch hadronische Stofl3reaktionen und anschlief3en-
den Pionenzerfall 7° — ~v kann es zur Erzeugung hochenergetischer ~-Photonen kom-
men. In Aharonian (1990) wird in Abhangigkeit der Masse M; = 10° M., und der Entfer-
nung dkpe = 1 Kpc einer Molekilwolke der erwartete integrale Photonenfluss fur Energien
E., > 100 MeV abgeschatzt zu:

E \" M.
F(E>E,)=285-10"" (m) k(E) - d2—5 cm2s! (6.5)
kpc

Hierbei wird vorausgesetzt, dass die Energiedichte der kosmischen Strahlung in der Umge-
bung der Molekilwolke derjenigen entspricht, die von der Erde aus gemessen wird. Durch
den energieabhéngigen Faktor k(E) kann eine Abschirmung der kosmischen Strahlung
durch die Molekilwolke (¢ < 1) oder eine Beschleunigung (¢ > 1) innerhalb der Wol-
ke berlicksichtigt werden. An dieser Stelle soll die Wolke diesbeziglich als passiv (k = 1)
angesehen werden. Im Bereich £ < 100 MeV wird eine Abflachung des Spektrums er-
wartet. In der spektralen Energieverteilung von HESS J1303-631 in Abbildung 6.23 sind
exemplarisch die aus Gleichung (6.5) berechneten Flusse fir eine Molekiilwolke der Masse
M = 3.5 - 103 M, und einer Entfernung von d = 175 pc (Kohlensack-Nebel), sowie einer
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Wolke der Masse M = 1.0 - 10° M, und einer Entfernung von d = 10 kpc (massereiche
Wolke im Carina-Arm) gezeigt. Der von HESS J1303-631 gemessene Fluss kann in diesem
Szenario weder von der Form des Spektrums noch dem Flussniveau reproduziert werden.
Ferner stinde die obere Flussgrenze von EGRET im generellen Widerspruch zu dieser un-
tersuchten Hypothese, sofern man von starken Variationen des Spektrums der kosmischen
Strahlung (k(E) # 1) innerhalb der Molekulwolke absieht. Die Emission von HESS J1303-
631 ist zudem nur auf ein Teilgebiet der auf der Sichtlinie liegenden Molekilwolken mit zum
Teil deutlich gréReren Ausmafen beschrénkt, was in diesem Szenario nicht erwartet werden
kann. Die Emission von HESS J1303-631 kann somit nicht durch die Wechselwirkung der
kosmischen Strahlung mit der Materie einer Molekulwolke erklart werden. Ein Beschleu-
niger der kosmischen Strahlung in direkter Nachbarschaft einer Molekilwolke wirde aber
zu einem deutlich harteren Spektrum der kosmischen Strahlung fiihren, so dass auch die
Form des Photonenspektrums in Gleichung (6.5) eine geringere Steigung aufweisen musste.
In diesem Fall stiinde die obere Flussgrenze von EGRET nicht mehr in so starkem Wider-
spruch zum Nachweis im GeV/TeV-Energiebereich.

6.5.3 Die Sternassoziation Cen OB1

Auf der Sichtlinie von HESS J1303-631 befindet sich die grolirdumige Wasserstoff-Schale
GSH 305+01-24. Diese liegt im Geschwindigkeitsraum bei —24 km/s und weist die Aus-
mafe von 7° x 11.3° auf [McClure-Griffiths & Dickey 2001]. Die Schale befindet sich in
einem Abstand von (2.2 + 0.9) kpc und steht damit moglicherweise in Verbindung mit der
Entfernungslosung 72 der Molekilwolke im CO-Geschwindigkeitsintervall v = —30 bis
—15km/s am Rande des inneren Carina-Spiralarmes, vergleiche Abbildung 6.19. Die Aus-
mafe in diesem Abstand betragen somit 140 pc x 220 pc. Die Expansionsgeschwindigkeit
der Wasserstoffschale wird zu ve, ~ 7km/s abgeschétzt. GSH 305+01-24 kann mit der
Sternassoziation Cen OB1 in Verbindung gebracht werden, die sich in einem vergleichba-
ren Abstand von etwa 2.5 kpc befindet [Humphreys 1978]. Cen OB1 beinhaltet in etwa 20
Sterne der Spektralklasse® O. Es wird vermutet, dass energiereiche Sternenwinde von Mit-
gliedern der Assoziation den Wasserstoff verdrangen und somit die Struktur der Wasserstoff-
schale erzeugen kénnen [McClure-Griffiths & Dickey 2001]. Die Verteilung des ionisierten
Wasserstoffs ist zusammen mit den Positionen der Sterne von Cen OB1 in Abbildung 6.25
dargestellt.

Eine mdgliche Erkl&rung fur die Erzeugung der TeV-v-Strahlung von HESS J1303-631 in
diesem Zusammenhang ware die hadronische Wechselwirkung der energetischen Sterne-
winde verschiedener Mitglieder der Cen OB1-Assoziation mit einer Molekilwolke an der
Himmelsposition von HESS J1303-631, die sich aufgrund der CO-Messungen mdoglicher-
weise im gleichen Abstand wie Cen OB1 befindet. Bei der Wechselwirkung kdme es zur
Ausbildung einer Schockfront, in der geladene Teilchen der Sternenwinde auf sehr hohe

19Sterne werden geméR ihres Spektrums in verschiedene Klassen unterteilt. Die Spektralklasse O entspricht
Sternen mit sehr hohen Oberflachen-Temperaturen im Bereich > 30000 K
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Abbildung 6.25: GrolRraumi-
ge Verteilung von ionisiertem
Wasserstoff H 11 in einem Be-
reich von 10° x 10°, ermittelt
aus Messungen der Ha-Linie
[Finkbeiner 2003]. Fiir die
Einheit Rayleigh gilt: 1R =
109 /47 phot.cm=2s~1sr— 1L,
Der Kreis gibt die Position
und die 1o-Ausdehnung
von HESSJ1303-631 an,
die Sterne entsprechen den
Mitgliedern der CenOB1-
5 Assoziation. Die gestrichel-
ten Konturlinien geben die
H-E-S-S--Beobachtungszeit

(0.3, 3 und 30 Stunden) des
verwendeten Datensatzes an.
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Energien beschleunigt werden kénnen. Diese wirden desweiteren in der dichten Mate-
rieumgebung durch hadronische Wechselwirkungen u.a. neutrale Pionen erzeugen, die in
zwei hochenergetische v-Photonen zerfallen. Hierbei besteht die Mdglichkeit, dass Winde
verschiedener Sterne einen Beitrag zur gemessenen TeV-y-Emission leisten oder dass ein
einzelner, nahegelegener Stern hierfur verantwortlich ist. Energetisch sind beide Szenarien
denkbar. Ferner kénnte bereits in der Vergangenheit einer der alteren Sterne der Cen OB1-
Assoziation das Stadium der Supernova Uberschritten haben, deren abgestollene Materie
nun mit einer Molekilwolke an der Position von HESS J1303-631 wechselwirkt. Diese als
SNOB (SuperNova OB-Assoziation) bezeichnete Konstellation wird in [Montmerle 1979]
diskutiert. Warum jedoch nur aus einer klar beschrankten Region der groRraumigeren CO-
Struktur die TeV-~-Strahlung nachgewiesen werden kann, ist in den vorigen Szenarien nicht
eindeutig zu beantworten und setzt eine genauere Kenntnis der Geometrie der ortlichen Mo-
lekulwolken voraus.

Inverse Comptonstreuung hochenergetischer Elektronen an einem lokalen Photonenfeld —
beispielweise in der Umgebung eines nahegelegenen Sternes der Cen OB1-Assoziation — ist
ebenfalls denkbar. Dieser Prozess ware vergleichbar mit den gangigen Modellierungen der
TeV-vy-Emission des Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883 [Aharonian et al. 2005b].
Insbesondere in diesem Szenario kann jedoch nicht erklart werden, warum im Radio- und
Rontgenbereich bislang noch kein signifikanter Fluss aus der Richtung von HESS J1303-631
gemessen werden konnte.
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6.5.4 HESS J1303-631 als Klumpen dunkler Materie

Es gibt gesicherte Hinweise darauf, dass die in Galaxien sichtbare Materie nur einen Teil der
tatséchlich vorhandenen Gesamtmasse darstellt [Bergstroem 2000]. Der Grof3teil der Masse
ist demnach nicht direkt beobachtbar, da von ihr keine nachweisbare elektromagnetische
Strahlung im optischen Wellenldngenbereich emittiert wird. Hierbei wird sowohl ein ba-
ryonischer wie auch ein nichtbaryonischer Ursprung dieser so genannten dunklen Materie
diskutiert. Eine Variante eines exotischen, nichtbaryonischen Teilchens ist das Neutralino vy,
das in der Theorie der Supersymmetrie vorhergesagt wird. Es ist das leichteste supersym-
metrische Teilchen und kann im Falle der Erhaltung der R-Paritat?® nicht weiter zerfallen.
Bei der Annihilation zweier Neutralinos Gber verschiedene Kandle wiirde u.a. hochenerge-
tische v-Strahlung mit einem charakteristischen Energiespektrum entstehen. Der Verlauf des
Spektrums ware bestimmt durch ein aus verschiedenen Sekundarreaktionen resultierendem
Kontinuum, sowie zwei Linien im Bereich der Masse des Neutralinos, bei der das Spek-
trum abbricht. Die beiden Linien k&men durch die Annihilationsreaktionen y + x — v+~
und xy +x — Z° + ~ zustande. Durch Anhaufungen von Neutralinos und gewisse An-
nahmen Uber den Wechselwirkungsquerschnitt dieser hypothetischen Teilchen wére ein mit
Cherenkov-Teleskopen nachweisbarer Fluss hochenergetischer v-Photonen denkbar.

Aus Simulationsrechnungen zur kosmischen Strukturbildung kann vorhergesagt werden,
dass sich die dunkle Materie in Form kompakter Klumpen verschiedener Masse in einem
Halo um eine Galaxie anhauft [Moore et al. 1999]. Es soll daher untersucht werden, ob es
sich bei HESS J1303-631 um die Annihilationsstrahlung eines Klumpens dunkler Mate-
rie handeln kann. Die Masse des Neutralinos lage bei dieser Hypothese im Bereich von
m, > 10 TeV, was aus dem Energiespektrum von HESS J1303-631 abgeleitet werden kann,
vergleiche Abbildung 6.10. Obwonhl allgemein Massen von m, < 1TeV favorisiert wer-
den — zum Beispiel aufgrund der Ergebnisse des WMAP-Satelliten [Ellis et al. 2003] —
gibt es bislang keinen zwingenden Grund, eine derartig hohe Neutralinomasse auszuschlie-
Ren. In Simulationen wurde das erwartete Winkelprofil der TeV-+-Emission fur Neutralino-
Klumpen mit verschiedenen Abstanden zur Erde und verschiedenen Gesamtmassen ermittelt
[Ripken, priv. Kommunikation]. Die Simulationen wurden unter Verwendung des nach Na-
varro, Frenk und White benannten NFW-Dichteprofils durchgefiihrt [Navarro et al. 1996].
Es zeigt sich jedoch, dass das erwartete Emissionsprofil selbst bei unrealistisch nahen (20 pc)
und massereichen (10% M) Klumpen zu einer deutlich kompakteren Emissionsregion fiih-
ren wirde, als die in Abbildung 6.9 gezeigte Winkelverteilung des Ereignistiberschusses
von HESS J1303-631 aufweist. Eine Interpretation der TeV-y-Emission von HESS J1303-
631 als Annihilationsstrahlung von Neutralinos scheint somit sehr unwahrscheinlich. Néhe-
re Untersuchungen hierzu — u.a. die Verwendung anderer, in diesem Gebiet gebrdauchlicher
Dichteprofile von Klumpen dunkler Materie — finden sich in [Ripken 2006].

2pije R-Paritat ergibt sich aus der Baryonen- (B), der Leptonen- (L) und der Spinquantenzahl (S) zu:
R= (_1)S(B—L)+QS_
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Abbildung 6.26: Spektrale Energieverteilung der TeV-y-Emission von HESS J1303-631 im Ver-
gleich mit dem GRBR-Szenario. Die Abbildung entstammt aus [Atoyan et al. 2005]. Die dicke,
gestrichelte Linie zeigt die Verteilung des GRBR-Szenarios, wie sie aus der gesamten Emis-
sionsregion erwartet wird. Das von H-E-S-S- gemessene Spektrum wurde aus einem Winkelbe-
reich von A# < 0.22° erhalten. Die durchgezogene Linie gibt die GRBR-Erwartung fir den ent-
sprechenden Winkelbereich an. Die erwarteten Flusse fiir eine Winkelregion von 0.17° — 0.42°
(Punkt-Strich-Linie) und 0.42° — 1° (gepunktete Linie) sind ebenfalls dargestellt. Die spektrale
Energieverteilung im SNR-Szenario (3—Punkte-Strich-Linie), sowie die erwartete Sensitivitt
des GLAST-Satelliten nach einem Jahr Beobachtungszeit sind ebenfalls angegeben.

6.5.5 HESSJ1303-631 als Uberrest eines Gamma-Ray-Bursts

Bei Gamma-Ray-Bursts (GRBs) handelt es sich um kurzzeitige, sehr intensive Ausbriiche
von ~-Strahlung mit Energien bis in den MeV-Bereich. Die genaue Ursache dieser Ausbri-
che ist bislang ungeklart, auch wenn einzelne GRBs wahrscheinlich mit einer Supernova-
Explosion in Verbindung gebracht werden kdnnen. Die gemessene Dauer der Ausbriiche
im hochenergetischen Bereich variiert zwischen 10~3s und 103s. GRBs werden begleitet
von einer Art Nachgliihen (Afterglow) langerer Dauer im optischen und teilweise im Ront-
genbereich. Aus der isotropen Verteilung der bislang mehr als 2000 nachgewiesenen GRBs
am Himmel, sowie aus der gemessenen Rotverschiebung der anhand des Nachgliihens iden-
tifizierten Host-Galaxien gilt ein extragalaktischer Ursprung von GRBs als gesichert. Ei-
ne Ubersicht der mdglichen Theorien des Zustandekommens eines GRBs findet sich in
[Mészaros 2002]. Den géngigsten Theorien ist hierbei der nichtisotrope AusstoR eines Mate-
riestrahls relativistischer Teilchen gemeinsam. Abhéngig von den Entstehungsmechanismen
wird in unserer Galaxie ein GRB in 3000 — 10° Jahren erwartet [Wick et al. 2004]. Das Knie
im Spektrum der geladenen kosmischen Strahlung bei 10'° eV (vergleiche Abbildung 2.1)
konnte in diesem Zusammenhang durch einen vergangenen GRB in unserer Galaxie in einer
Entfernung zur Erde von etwa 1 kpc erklart werden [Wick et al. 2004].
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Nach der Veroffentlichung der H-E-S-S--Resultate des Jahres 2004 [Aharonian et al. 2005¢]
wurde HESS J1303-631 von Atoyan et al. (2005) als Uberrest eines GRBs (vergleichbar
mit einem Supernova-Uberrest, SNR) diskutiert, der in unserer Galaxie stattgefunden ha-
ben koénnte. Die in Form von TeV-v-Strahlung sichtbare Wechselwirkungszone des mit re-
lativistischen Geschwindigkeiten ausgestolRenen Materials mit dem umgebenden Medium
kann demnach aufgrund verschiedener Charakteristika vom Erscheinungsbild eines eben-
falls denkbaren SNR unterschieden werden. Im SNR-Szenario wird die TeV-v-Strahlung
von hochenergetischen Teilchen aus einer nichtrelativistischen Schockfront erzeugt. Die Un-
terscheidungsmerkmale sind demnach [Atoyan et al. 2005]:

e Bei einem GRB bildet sich ein relativistischer Schock aus, bei einem SNR ist der
Schock nichtrelativistisch. Das Protonenspektrum kann daher im Falle eines GRBs
nicht durch ein einfaches Potenzgesetz dN/dFE oc E~“ beschrieben werden. Es wird
ein gebrochenes Potenzgesetz mit einen Index von a; < 2 flir £ < Epy und oy =~
2.2 fur E > FEyy erwartet. Die Bruchenergie hangt von verschiedenen Faktoren ab
und liegt im Bereich Eyy < mpc?[?/2, wobei I' der Lorentzfaktor der vom GRB
ausgestolienen Materie ist.

e \Wegen der Synchrotronverluste der Elektronen wird ein Grof3teil der Energie des
Schocks in die Beschleunigung von Protonen transferiert, so dass gelten muss:
EZ® . B > B B ~ 100 : 1.

e Durch Reaktionen von Protonen mit Rontgenphotonen des GRBs p + v — n + ™
konnen in etwa 10% — 20% der Energie beschleunigter Protonen in Form von kol-
limierten, hochenergetischen Neutronen aus der Schockregion transportiert werden.
Diese energieabhangige Diffusion kann sich in der Morphologie der TeV-~-Emission
wiederspiegeln.

Die aus dem Zerfall neutraler Pionen, die bei StoRreaktionen der beschleunigten Protonen
eines GRBRs entstehen, erwartete spektrale Energieverteilung der v-Photonen ist in Ab-
bildung 6.26 zusammen mit den von H-E-S-S- gemessenen Flusspunkten im TeV-Bereich
dargestellt. Die entsprechende Erwartung fur das SNR-Szenario ist ebenfalls gezeigt. Die
eindeutige Unterscheidung beider Szenarien anhand der spektralen Energieverteilung der
~-Photonen wird hierbei durch den Satelliten GLAST mdglich, dessen Start im Jahre 2007
geplant ist. Das Spektrum entstammt hierbei der Veréffentlichung [Aharonian et al. 2005¢]
und wurde aus einem Winkelbereich Af < 0.22° um die Himmelsposition von HESS J1303-
631 ermittelt (Region R; aus Abbildung 6.13). In Atoyan et al. (2005) wird ein deutlich
harteres Spektrum fur eine groRere Integrationsregion vorausgesagt. Dies konnte jedoch
bei Winkelbereichen bis A6 < 0.39° (Region Rs3 in Abbildung 6.13), in der 85% aller
Uberschuss-Ereignisse enthalten sind, nicht signifikant nachgewiesen werden, vergleiche
Tabelle 6.9. Ferner wird im GRBR-Szenario eine mdgliche, energieabhéngige Elongation
des TeV-v-Emissionsgebietes erwartete, fur die es aus der Untersuchung der Morpholo-
gie in verschiedenen Energiebereichen leichte, jedoch keinesfalls signifikante Andeutungen
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Abbildung 6.27: Die Lichtkurven der beiden im Datensatz entdeckten Quellen PSR B1259-
63/SS 2883 (gefiillte Punkte) und HESSJ1303-631 (offene Dreiecke) aus den Jahren 2004
und 2005. Die Himmelskarten der auf die jeweilige Beobachtungszeit normierten Uberschuss-
Ereignisse aus den einzelnen Monaten sind ebenfalls gezeigt.

gibt, vergleiche Abbildung 6.12. Weitere Beobachtungen von HESS J1303-631 im hoch-
energetischen Bereich wirden zu einer hoheren Statistik des Datensatzes fihren, wodurch
eine Bestatigung oder Widerlegung einer oder mehrere Voraussagen des GRBR-Szenarios
moglich wiirde. Fir die Suche nach Gegenstiicken von HESS J1303-631 in anderen Wel-
lenl&ngen ist zu bemerken, dass im GRBR-Szenario — im Vergleich zu anderen Szenarien —
keine nennenswerte Emission im Radio- und Rontgenbereich vorausgesagt wird.

6.6 Zusammenfassende Betrachtungen

Die zufallige Entdeckung einer weiteren TeV-vy-Quelle HESS J1303-631 im Datensatz der
zuvor nachgewiesenen Quelle PSR B1259-63/SS 2883 zeigt den generellen Vorteil eines Sy-
stems abbildender Cherenkov-Teleskope mit einem groRen Gesichtsfeld, das im Falle von
H-E-S-S- etwa 5° betrdgt. Erstmals im Gebiet der abbildenden Cherenkov-Astronomie konn-
ten zwei voneinander unabhangige Quellen aus einer Beobachtungskampagne in einem Ge-
sichtsfeld nachgewiesen und analysiert werden. Die Lichtkurven beider Objekte sind zum
direkten Vergleich in kombinierter Darstellung in Abbildung 6.27 gezeigt.

PSR B1259-63/SS 2883 stellt die erste variable TeV-v-Quelle galaktischen Ursprungs dar.
Die genauen physikalischen Eigenschaften, sowie die Diskussion moglicher Mechanismen
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der Erzeugung der TeV-y-Emission werden an anderer Stelle behandelt [Schlenker 2005,
Aharonian et al. 2005b].

Die im Rahmen dieser Arbeit im selben Datensatz entdeckte TeV-v-Quelle HESS J1303-
631 weist eine intrinsische Ausgedehnung (Breite einer eindimensionalen Gauf3funktion)
von oiny = (0.19 £ 0.01)° auf. Der integrale Photonenfluss der gesamten Emissionsregion
oberhalb einer Energie von 380 GeV liegt im Bereich von (17 + 3)% des Flusses des Krebs-
Nebels, der Standardkerze in der TeV-~v-Astrophysik. Eine zeitliche Variation des integralen
Flusses von HESS J1303-631 konnte im Zeitraum der Beobachtungen in den Jahren 2004
und 2005 nicht festgestellt werden. Die Untersuchung einer mdglichen Energieabhéngigkeit
der Quellmorphologie ergab leichte Anzeichen einer relativ zur ermittelten Himmelsposition
von HESS J1303-631 nach Nord-Osten verschobenen Konzentration der Emission bei hohen
Energien, vergleiche Abbildung 6.12. Diese stellt sich jedoch im Rahmen der Statistik des
Datensatzes als nicht signifikant heraus. Weitere Beobachtungen sind ndtig um genauere
Aussagen treffen zu kénnen.

HESS J1303-631 konnte bislang keinem Objekt in anderen Energiebereichen zugeordnet
werden. Es handelt sich daher um eine unidentifizierte TeV-v-Quelle. Daher sind die im Fal-
le galaktischer Quellen etablierten Erklarungen der TeV-v-Emission durch einen Pulsarwind-
Nebel (Krebs-Nebel [Aharonian et al. 2006b] oder MSH 15-52 [Aharonian et al. 2005q]),
oder eines Supernova-Uberrestes des Schalentyps (RX J1713.7-3946 [Aharonian et al. 2004c]
oder RX J0852.0-4622 (Vela Junior) [Aharonian et al. 2005c]) fur HESS J1303-631 nicht
direkt anwendbar, da in diesem Fall eine deutliche Emission in anderen Energiebereichen
erwartet wird.

Bereits im Jahre 2002 wurde von der HEGRA-Kollaboration die Entdeckung einer un-
identifizierten TeV-v-Quelle TeV J2032+4130 in der Cygnus-Region etwa 0.5° ndrdlich
von Cyg X-3 — ebenfalls nahe der galaktischen Ebene — berichtet [Aharonian et al. 2002b].
TeV J2032+4130 weist eine Ausdehnung von ojy = 0.10° 4 0.02°, ein hartes Energie-
spektrum (I' = 1.9 £+ 0.1), sowie einen Uber den vierjahrigen Zeitraum der Beobachtung-
en konstanten Fluss von etwa 5% des Krebs-Nebel-Flusses auf [Aharonian et al. 2005a].
Auch TeV J2032+4130 konnte bislang nicht in anderen Wellenldngenbereichen identifiziert
werden. HESS J1303-631 ist somit die zweite unidentifizierte TeV-y-Quelle — einer mog-
licherweise neuen Population von Objekten in der galaktischen Ebene ohne nennenswerte
Emission in anderen Energiebereichen. In der systematischen Himmelsdurchmusterung der
galaktischen Ebene mit H-E-S-S- wurde eine Vielzahl weiterer Quellen entdeckt, wobei ei-
nigen bislang ebenfalls keine plausiblen Gegenstiicke in anderen Wellenldngenbereichen
zugeordnet werden kdnnen [Aharonian et al. 2005f].

Eine Reihe von maglichen Szenarien zur Erklarung der gemessenen TeV-v-Emission von
HESS J1303-631 wurde diskutiert. Keines dieser Szenarien kann jedoch bislang als gesi-
chert oder uneingeschrankt plausibel angesehen werden. Viele der Szenarien scheitern an
der Erklarung der bislang nicht signifikant nachgewiesenen Emission in anderen Energie-
bereichen. Mdglicherweise spielen unidentifizierte TeV-vy-Quellen bei der Suche nach den
hadronischen Beschleunigern der geladenen kosmischen Strahlung eine wichtige Rolle, da
von hochenergetischen Hadronen im Gegensatz zu den Elektronen der leptonischen Model-
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le keine starke Synchrotronemission im Radio- bis Rontgenbereich erwartet wird. Weitere
Messungen in anderen Wellenldngenbereichen, wie beispielsweise die kirzlich durchge-
flihrte, tiefe Beobachtung des Rontgensatelliten XMM, und die daraus abgeleiteten Fluss-
grenzen (oder moglicherweise ein schwacher Nachweis) sind daher fiir die Uberpriifung
theoretischer Szenarien von grof3er Bedeutung.
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Kapitel 7

Etablierung der Radiogalaxie M 87 als
TeV-v-Quelle

In diesem Kapitel verlassen die Untersuchungen thematisch den Bereich unseres Milchstra-
Rensystems und widmen sich der Radiogalaxie M 87. Diese gehort zur Klasse der Galaxien
mit einem aktiven Galaxienkern (AGN). Ein AGN ist das zentrale Gebiet einer Galaxie,
das sich durch eine sehr hohe Leuchtkraft auszeichnet. Im Zentrum eines AGN wird nach
den géngigen Vorstellungen ein sehr massereiches schwarzes Loch vermutet, das von einer
Akkretionsscheibe umgeben ist. Im Akkretionsprozess wird ein groRer Teil der Gravitations-
energie der einstromenden Materie in Form elektromagnetischer Strahlung vom optischen
bis in den UV- und Réntgenbereich abgestrahlt. In vielen AGN bildet sich zudem ein rela-
tivistischer Plasma-Jet senkrecht zur Ebene der Akkretionsscheibe aus. Zeigt dieser Jet in
Richtung des Beobachters auf der Erde, so spricht man von einem Blazar.

Blazare bilden die einzige, bislang bestétigte Klasse von extragalaktischen Objekten, die
hochenergetische ~-Strahlung im TeV-Energiebereich emittieren [Aharonian et al. 2005h].
M 87 gehort mit einem Winkel seines Jets zur Sichtlinie des Beobachters, der im Bereich von
20° — 40° liegt, nicht zur Klasse der Blazare. Deutliche Anzeichen auf Emission hochener-
getischer ~-Photonen von M 87 konnten dennoch erstmalig mit den HEGRA-Cherenkov-
Teleskopen in Beobachtungen in den Jahren 1998/1999 mit einer statistischen Signifikanz
von 4.7 o gefunden werden [Aharonian et al. 2003, Gotting et al. 2004, Beilicke et al. 2004,
Gotting 2006]. Dieses Ergebnis war die Hauptmotivation der Beobachtungen von M 87 mit
H-E-S-S-, die in den Jahren 2003 bis 2005 durchgefiihrt wurden. Im Rahmen der in die-
sem Kapitel vorgestellten Analyse der Daten der H-E-S-S--Beobachtungen konnte M 87 mit
einer statistischen Signifikanz oberhalb von 10 o nachgewiesen und somit zweifelsfrei als
erste extragalaktische Quelle hochenergetischer v-Photonen im GeV/TeV-Energiebereich
etabliert werden, die nicht zur Klasse der Blazare gehort.

In Abschnitt 7.1 wird zunéchst auf die wichtigsten Eigenschaften von AGN und deren Klas-
sifikation eingegangen. In Abschnitt 7.2 wird die Radiogalaxie M 87 vorgestellt und die bis-
herigen Beobachtungen und Ergebnisse im GeV/TeV-Energiebereich zusammengefasst. Die
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Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S- und die entsprechenden Ergebnisse werden in Ab-
schnitt 7.3 behandelt. In Abschnitt 7.4 werden die Ergebnisse hinsichtlich der verschiedenen
Modelle diskutiert, die zur Beschreibung (oder Vorhersage) hochenergetischer ~-Strahlung
von M 87 in der Literatur verdffentlicht wurden — zum Teil schon vor den ersten experimen-
tellen Anzeichen hochenergetischer v-Emission. Das Kapitel endet mit einer zusammenfas-
senden Bewertung und einem Ausblick in Abschnitt 7.5.

7.1 Aktive Galaxienkerne

Aktive Galaxienkerne (AGN, Active Galactic Nuclei) sind extragalaktische Objekte, die auf
einem sehr begrenzten Volumen Uber einen groRen Wellenldngenbereich sehr grol3e Leucht-
krafte nicht-thermischen Ursprungs erzeugen, so dass sie auch uber groRe Entfernungen
noch nachweisbar sind. Wie man heute weil3, handelt es sich bei verschiedenen extragalakti-
schen Objekttypen, die historisch anhand ihrer Emissionseigenschaften in Klassen eingeteilt
wurden, um AGN.

7.1.1 Klassifikation

Die phadnomenologische Einteilung [Urry & Padovani 1995] in verschiedene Klassen von
AGN ist in erster Linie historisch bedingt und beruht auf direkt beobachtbaren Grolen,
wie beispielsweise der Breite von Emissionslinien, dem Verhéltnis aus Radio-Fluss zum
optischen Fluss (Radio-Loudness?) oder morphologischen Eigenschaften der Host-Galaxie.
Die Einteilung sagt jedoch nicht viel tber die tatsdchlichen physikalischen Prozesse eines
AGN zur Erzeugung der emittierten Strahlung aus. AGN werden nach den Eigenschaften
ihrer Emissionslinien zunéchst in drei Hauptgruppen unterteilt:

e Typ 2: Das Spektrum weist ein schwaches Kontinuum mit schmalen Emissionsli-
nien auf. Beispiele sind Seyfert-2-Galaxien oder Fanaroff-Riley-1/11-Radiogalaxien
(FR I/11).

e Typ 1: Das Spektrum weist ein helles Kontinuum mit stark verbreiterten Emissions-
linien auf. Beispiele sind Seyfert-1-Galaxien und so genannte QSOs, die bei Rotver-
schiebungen von bis zu z =~ 6 nachgewiesen wurden.

e Typ 0: AGN, deren Spektren sich nicht in die Kategorien 1 oder 2 einordnen las-
sen, werden zum Typ 0 zusammengefasst. Beispiele sind die so genannten BL-Lac-
Objekte, die sich durch ein helles Synchrotron-Kontinuum auszeichnen, welches ein
Maximum im Bereich von infraroten Wellenlangen (low frequency peaked BL Lacs,
LBLs) oder im UV- bzw. Rontgenbereich (high frequency peaked BL Lacs, HBLS)

Die Radio-Loudness wird als das Verhltnis des 5 GHz-Radioflusses F'5 zum optischen Fluss im B-Band
Fg definiert. Ab 5/ Fg > 10 spricht man von einem radio-lauten AGN [Urry & Padovani 1995].
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Abbildung 7.1: Ph&nomenologisches Klassifikations-Schema der verschiedenen Typen von
AGN, entnommen aus [Urry & Padovani 1995]. Die Unterteilung erfolgt geméal verschiedener
Eigenschaften der Emissionslinien (Typ O - Typ 2), mit Untergruppierungen nach radio-leiser
und radio-lauter Emission. Bislang etablierte, TeV-vy-emittierende AGN gehdren ausschlieRlich
der Klasse der Blazare an. M 87 wird in die Klasse FR | eingeordnet.

aufweist [Tsvetanov et al. 1998]. Ferner wird in BL-Lac-Objekten haufig die so ge-
nannte superluminale Geschwindigkeit nachgewiesen.

Gemaél der relativen Starke der Radio-Emission (Radio-Loudness) der AGN werden die
einzelnen Gruppen weiter unterteilt, vergleiche Abbildung 7.1. Die radio-lauten AGN des
Typs 2, die man auch als Radiogalaxien bezeichnet, werden hierbei geméf ihrer Morpho-
logie in die Gruppen Fanaroff-Riley I (FR 1) und Fanaroff-Riley Il (FR I1) eingeteilt. FR-
I-AGN weisen hierbei meist zwei symmetrische Radio-Jets mit einer maximalen Intensitat
nahe dem Kern auf. In FR-1I-AGN ist die maximale Radio-Emission in so genannten Lo-
bes zu finden, in denen der stark kollimierte Jet in den AuRenbereichen endet. Auf die ge-
naue Unterteilung der weiteren Untergruppen soll an dieser Stelle nicht naher eingegangen
werden. Es sei hierbei angemerkt, dass alle bislang nachgewiesenen, TeV-vy-emittierenden
AGN zur Klasse der Blazare gehoren (siehe [Aharonian et al. 2005h] fiir eine Ubersicht).
Die Klasse der TeV-y-emittierenden Blazare lasst sich weiter einschranken auf diejenigen
Objekte, deren Synchrotronmaximum im UV- bis Réntgenbereich liegt (HBL). M 87 gehort
zur Klasse der FR-I-Radiogalaxien.

7.1.2 Schematischer Aufbau eines AGN

Ein Schwerpunkt der aktuellen Forschung auf dem Gebiet der AGN stellt die Formulierung
einer vereinheitlichten Theorie des Aufbaus eines AGN dar (siehe [Urry & Padovani 1995]
fiir eine Ubersicht). In den letzten Jahren setzt sich hierbei zunehmend die Ansicht durch,
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dass die verschiedenen Emissions-Charakteristika eines AGN hauptsachlich vom Blick-
winkel auf die Geometrie eines im Grundsatz einheitlich strukturierten Objekt-Typs mit
nicht isotroper Emissions-Charakteristik abhangen. Der schematische Aufbau ist in Abbil-
dung 7.2 dargestellt und lasst sich folgendermafen beschreiben:

e Schwarzes Loch: Im Zentrum befindet sich ein massereiches schwarzes Loch, in
dessen unmittelbarer Umgebung durch Strahlungsprozesse der einfallenden Materie
ein grolRer Anteil der Leuchtkraft eines AGN entsteht.

e Akkretionsscheibe: Die auf groRen Skalen zundchst spharisch einfallende Materie
(Bondi-Akkretion) sammelt sich im zentralen Bereich eines AGN in einer Akkre-
tionsscheibe, die sich von etwa 100 Schwarzschildradien bis fast an das schwarze
Loch heran erstreckt. Die Akkretionsscheibe emittiert elektromagnetische Strahlung,
hauptsachlich im optischen, UV- und Réntgenbereich.

e Scheibenwind: Ein Teil der Materie in der Akkretionsscheibe diffundiert aufgrund
des erhohten Drucks und der Temperatur aus den Randflachen der Akkretionsscheibe
und flieRt durch Magnetfelder beispielsweise in den Plasma-Jet uber.

e Korona: Im Bereich von einigen Parsec (pc) um das schwarze Loch ist das umgeben-
de Gas generell so hei, dass intensive Rontgenstrahlung emittiert wird, die einen
Grofteil der Kontinuumsemission eines AGN ausmacht. Auch die inverse Comp-
tonstreuung an niederenergetischen Saatphotonen kann in diesem Bereich eine Rolle
spielen.

e Plasma-Jet: der magnetisch kollimierte Plasma-Jet hat seinen Ursprung in der N&he
des schwarzen Lochs und erstreckt sich senkrecht zur Ebene der Akkretionsscheibe
auf Skalen von bis zu einigen kpc (oder mehr) in den intergalaktischen Raum. Die
Materie im Jet bewegt sich zum Teil mit relativistischen Geschwindigkeiten. Durch
aufeinandertreffende Teilstrome im Jet kann es zur Ausbildung von Schockfronten
kommen. Der Jet wird energetisch durch das schwarze Loch bzw. die Gravitations-
energie der einfallenden Materie gespeist, wobei der Mechanismus des Energieliber-
trags noch nicht genau verstanden ist.

e Staubtorus: Das Zentralgebiet des AGN ist auf Grolienskalen von einigen hundert
pc von einem Staubtorus mit einer Masse im Bereich von 10* — 10® M, umgeben,
dessen Ursprung in der mit der Zeit angesammelten Materie von Riesensternen liegt.
Das UV- und Rdntgenkontinuum aus dem Bereich um das schwarze Loch wird beim
Durchqueren des Torus zum Teil absorbiert und bei groieren Wellenldngen im Infra-
rotbereich re-emittiert.

e Molekulwolken: Molekilwolken, die das schwarze Loch umkreisen, verursachen
charakteristische Emissionslinien im optischen und UV-Bereich, die abh&ngig von der
Rotationsgeschwindigkeit — also dem Abstand vom schwarzen Loch — stark (Typ 1)
oder weniger stark (Typ 2) verbreitert sind.
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Abbildung 7.2: Schemati-
sche Darstellung eines verall-
gemeinerten AGN-Modells.
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Es besteht eine eindeutige Korrelation zwischen dem Kilassifikationstyp eines AGN (ver-
gleiche Abbildung 7.1) und dem Blickwinkel des Beobachters auf den Jet. Dieser Winkel
liegt bei den Blazaren im Bereich von nur wenigen Grad. Abhangig davon, ob die Sicht auf
das Zentralgebiet durch den Staubtorus verdeckt ist, treten im Spektrum der AGN-Typen 1
und 2 Unterschiede in den Emissionslinien und der Intensitat des Kontinuums auf.

7.1.3 Relativistisches Beaming

Die Plasmastrome im Jet eines AGN bewegen sich zumeist mit relativistischen Geschwin-
digkeiten 5 = wv/c entlang der Jet-Achse. Dies fuhrt zum so genannten relativistischen
Beaming, einem Effekt im System des Beobachters, der beispielsweise zu einer Winkel-
abhangigkeit der Flussintensitét einer im Jet-System isotropen Emissionsregion flhrt. Man
fiihrt hierzu den Dopplerfaktor ¢ ein, der sich aus dem Winkel € zwischen der Sichtlinie und
dem Geschwindigkeitsvektor 3, sowie dem Lorentzfaktor I' = (1 — 3%)~%/2 der bewegten
Emissionsregion ergibt [Urry & Padovani 1995]:

1

0= ['(1 — B cosh)

(7.1)
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Fir sehr kleine Winkel 6 ergibt sich somit eine Verstarkung mit dem Grenzwert §(0°) = (1+
B)I' ~ 2I" und fur groRe Winkel 6(90°) = 1/I" eine Abschwéchung des Dopplerfaktors ¢
gegeniiber dem Lorentzfaktor I'. Zeitintervalle A¢’ im mitbewegten System des Jets erschei-
nen im System des Beobachters mit At = §—'A¢’ verkirzt. Beobachtete Frequenzen wer-
den entsprechend blauverschoben: v = 6v/. Die Intensitatsverstarkung 7, (v) = 6*I',(v/)
entlang der Jet-Achse wird als Doppler-Boosting bezeichnet [Urry & Padovani 1995]. Die-
ser Effekt fuhrt zu einer deutlich erhohten Nachweiswahrscheinlichkeit einer Emissionsre-
gion, die sich (mit relativistischen Geschwindigkeiten) auf den Beobachter zu bewegt, wie
dies beispielsweise beim Jet eines Blazars der Fall ist. Hiermit l&sst sich erklaren, warum
es sich bei allen bislang nachgewiesenen, extragalaktischen TeV-~v-Quellen um Blazare han-
delt. Der Nachweis von TeV-~-Emission eines relativistischen Jets, der einen groReren Win-
kel zum Beobachter hat (wie dies beispielsweise in Radiogalaxien beobachtet wird), kann
aus diesem Grunde nur flr die nahegelegensten Objekte erwartet werden, da ansonsten die
Strahlungsintensitét zu gering ist.

7.2 Eigenschaften der Radiogalaxie M 87

Die elliptische Radiogalaxie M 87 befindet sich in einem Abstand von 16 Mpc (Rotver-
schiebung z = 0.00436) [Macri et al. 1999] im Virgo-Galaxienhaufen und stellt somit ei-
ne der nahegelegensten Radiogalaxien dar. Sie wird als Fanaroff-Riley-Galaxie des Typs
1 (FR 1) klassifiziert. Die Masse des im Zentrum befindlichen schwarzen Lochs wurde zu
(3.240.9) - 10° M, bestimmt [Macchetto et al. 1997]. Auch M 87 besitzt einen Plasma-
Jet, der in verschiedenen Wellenldngenbereichen (vom Radio- bis in den Roéntgenbereich)
ausfihrlich studiert wurde. Der Winkel des Jets zum Beobachter wird auf einen Bereich von
20° — 40° eingeschrankt.

7.2.1 GrofRraumige Struktur im Radiobereich

M 87 wird im Radiobereich von einem Halo mit einem Durchmesser von etwa 80 kpc (=
15") umgeben [Owen et al. 2000]. Dieser wird von Materieausfllissen aus der Zentralregion
gespeist, siehe auch Abbildung 7.3, links. Es wird vermutet, dass ein Teil der Kinetischen
Energie des Jets in die Ausdehnung des Radio-Halos umgewandelt wird, der sich mit Unter-
schallgeschwindigkeit aufgrund des héheren Drucks in den intergalaktischen Raum ausbrei-
tet. Das Alter des Halos wird deutlich geringer geschatzt, als das Alter von M 87, was auf
variable Zyklen des Energieflusses im Plasma-Jet hindeutet. Ein Teil der Energie des Jets
wird in die Erwdrmung des umgebenden, intergalaktischen Gases umgewandelt, welches
sich durch thermische Bremsstrahlungsemission im extremen UV-Bereich in Regionen bis
etwa 13’ vom Kern von M 87 entfernt nachweisen lasst [Berghofer et al. 2000].

152



KAPITEL 7. NACHWEIS VON M 87 7.2. EIGENSCHAFTEN VON M 87

40" B
Radio (6¢cm)
36" B
-
32" b .- 4
1246 — =] "
28" [ . 1
12°23724" B
44 — -
40" E
i . [ Optisch (V-Band)
=) 36" 4
2 L
o .
z 2r — ]
O 40— -~
'é 28" " E
3
iz 1272324" | B
o 38— =
40" B
ag — _ Réntgen (Chandra)
36"+ B
32" L . ¢ B
34— — . A B
- F |
28" | wD E p
NT
HST—1
32 B | | | — 1272324 | B
1228 30 15 00
RIGHT ASCENSICN (B1950) I I I

I
12 30 49.5 49.0 48.5 48.0

Abbildung 7.3: Linkss M87 im 90cm-Radiobereich, gemessen mit dem VLA
[Owen et al. 2000]. Die beiden Ausflisse miinden in einen Halo mit einem Durchmesser
von etwa 80kpc (15'). Die Radio-Emission im Zentralbereich ist deutlich hoher als in den
duBeren Regionen und in dieser Darstellung daher (ibersattigt. Rechts: Der Plasma-Jet mit einer
Ausdehnung von etwa 2 kpc (20”) in verschiedenen Wellenlangen: Radiobereich (6 cm, oben),
optisch (V-Band, Mitte) und Rontgenbereich (Chandra, unten). Zu erkennen sind der Kern,
sowie einzelne Knoten. Die Abbildung entstammt aus [Wilson & Yang 2002].

7.2.2 Morphologie und spektrale Eigenschaften des Jets

In M 87 ist nur ein Jet sichtbar. Anzeichen fir einen zweiten, vom Beobachter weg gerich-
teten Jet konnten im optischen Wellenldangenbereich gefunden werden [Sparks et al. 1992].
Dieser Gegen-Jet ist jedoch aufgrund des relativistischen Beamings in seiner Leuchtkraft
in Richtung Erde stark unterdriickt. In den folgenden Betrachtungen ist daher immer der in
Richtung der Erde gerichtete, deutlich sichtbare Jet gemeint.

Der Jet von M 87 wurde ausfiihrlich in verschiedenen Wellenlangenbereichen untersucht.
Substrukturen kdnnen hierbei im Radio-, optischen und Roéntgenbereich aufgeldst werden
(siehe Abbildung 7.3, rechts). Es zeigt sich hierbei, dass die optische Emission auf kompakte
Gebiete, so genannte Knoten, in einem schmalen Bereich um die Jet-Achse konzentriert ist,
wohingegen die Radio-Emission zusétzlich zu den Knoten eine ausgedehntere Morpholo-
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gie aufweist [Sparks et al. 1996]. Die Energiespektren der einzelnen Knoten untereinander
weisen eine ahnliche Form auf. Sie lassen sich im Radiobereich durch ein Potenzgesetz
mit einem Spektralindex von « = 0.5 beschreiben. Zwischen dem infraroten und optischen
Energiebereich deutet sich hingegen ein Bruch an. Der Bereich des Optischen tber den
UV- bis hin in den Rontgenbereich I&sst sich wiederum durch ein Potenzgesetz beschreiben
[Biretta et al. 1999]. Im Rdntgenbereich weisen die Knoten Spektralindizes im Bereich von
a = 2.0 — 2.9 mit einem Mittelwert von o = 2.4 auf [Wilson & Yang 2002].

Die vergleichbaren Polarisationsgrade und -orientierungen der Emission im Radio- und op-
tischen Bereich lassen auf denselben Erzeugungsmechanismus durch Synchrotronstrahlung
schlielen [Fraix-Burnet et al. 1989]. Auch die Réntgenemission wird neben der in Betracht
gezogenen Ursache durch thermische Bremsstrahlung [Biretta et al. 1999] am plausibel-
sten durch Synchrotronstrahlung erklart [Wilson & Yang 2002]. In den Knoten mit hoher
Emission — wie beispielsweise HST-1 — deutet sich eine Antikorrelation zwischen Roént-
genfluss und optischem Polarisationsgrad an. Aufgrund der Tatsache, dass auch weiter au-
Ren liegende Knoten Rontgenstrahlung emittieren, lasst sich schlieRen, dass die fir die
Emission verantwortliche, hochenergetische Teilchenpopulation innerhalb des Jets mehre-
re Male beschleunigt werden muss. Wegen der relativ kurzen Zeitskalen des Synchrotron-
Energieverlusts konnte die Emission in den duf3eren Knoten aufgrund einer einmalig in der
Zentralregion beschleunigten Teilchenkomponente ansonsten nicht erklart werden. Auch die
ausgedehnte Synchrotronemission innerhalb einzelner Knoten ist ohne Mehrfachbeschleu-
nigung der zugrundeliegenden Elektronenpopulation nicht zu erkldren. Es zeigt sich, dass
das Verhaltnis zwischen Rontgen- und optischer Emission der Knoten mit zunehmendem
Abstand vom Kern abnimmt [Biretta et al. 1999, Wilson & Yang 2002]. Dies kann entwe-
der durch steigende Synchrotronverluste oder einen abnehmenden Beschleunigungsmecha-
nismus hochenergetischer Teilchen in den duf3eren Jet-Regionen erklart werden. Ferner zeigt
sich, dass einige Knoten im Rontgenbereich gréfRenordnungsmalig ~ 10 pc ndher am Kern
liegen, als ihre Gegenstiicke im optischen und Radio-Wellenbereich [Wilson & Yang 2002].

7.2.3 Beobachtung superluminaler Geschwindigkeit im Jet

Bewegung einzelner Knoten entlang der projizierten Jet-Achse mit Geschwindigkeiten im
Bereich von 0.4 — 3.4mas/yr (0.1 — 0.86¢) konnten durch 15 GHz-Messungen im Ra-
diobereich durch das VLA im Zeitraum zwischen 1982 und 1993 nachgewiesen werden
[Biretta et al. 1995]. Die Geschwindigkeit der Knoten nimmt hierbei mit zunehmendem Ab-
stand vom Kern ab. Auch Geschwindigkeiten senkrecht zur Jet-Achse von bis zu 0.1 ¢ deu-
ten sich in den &uRReren Regionen an. Innerhalb einzelner Knoten konnten Regionen mit
Uberlichtgeschwindigkeiten bis zu 2.5 ¢ gemessen werden, was als Indiz fiir das Vorhan-
densein von Schockfronten gewertet werden kann. Die Erklarung der beobachteten, super-
luminalen Geschwindigkeiten, die im Falle relativistischer Bewegung in einem Jet auftreten
konnen, ist in Abbildung 7.4 (links) schematisch dargestellt. Aus den superluminalen Ge-
schwindigkeiten kann der Winkel des Jets zum Beobachter auf einen Bereich < 43° 4 4°
eingeschrankt werden.
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Abbildung 7.4: Links: Zur Beobachtung superluminaler Geschwindigkeit: Im Jet eines AGN,
der einen Winkel 8 zum Beobachter hat, bewegt sich Materie mit relativistischer Geschwin-
digkeit v entlang des Jets. Nach der Zeit At befindet sich ein entsprechendes Emissionsge-
biet um vAtcos @ naher am Beobachter, was bei der Berechnung der Zeitdifferenz At’ be-
riicksichtigt werden muss, wahrend der sich das Emissionsgebiet in der Projektionsebene um
Az’ = vAtsin 6 fortbewegt hat. Die superluminale (scheinbare) Geschwindigkeit in der Pro-
jektionsebene ergibt sich somit zu v' = %v und kann (abhangig vom Winkel 6) fur
v ~ ¢ Werte von v’ > ¢ annehmen. Rechts: Superluminale Bewegung im Knoten HST-1 des
Jets von M 87, beobachtet im optischen Wellenldngenbereich mit HST [Biretta et al. 1999b].

Auch in optischen Beobachtungen mit dem Hubble Space Telescope (HST) in den Jahren
1994 bis 1998 wurden Regionen mit superluminalen Geschwindigkeiten im Bereich von
4—6 cim inneren Bereich (6” bzw. < 500 pc) des Jets beobachtet [Biretta et al. 1999b]. Die-
se liegen groltenteils innerhalb des Knotens HST-1, der sich selber mit einer Geschwindig-
keit von 0.84 ¢ bewegt und sich nahe am Kern befindet (vergleiche Abbildung 7.3, rechts).
Die einzelnen Strukturen innerhalb von HST-1, deren Bewegung zum Teil Lorentzfaktoren
I’ > 6 und einen Jet-Winkel 8 < 19° erfordern, sind in Abbildung 7.4 (rechts) dargestellt.
Die entsprechenden Dopplerfaktoren liegen im Bereich von § = 1 — 4. Einige Bereiche
weisen zudem variable Leuchtkraft auf Zeitskalen von 2 Jahren auf. Auch im optischen

Bereich nimmt die superluminale Geschwindigkeit der Knoten mit zunehmendem Abstand
vom Kern ab.

155



7.2. EIGENSCHAFTEN VON M 87 KAPITEL 7. NACHWEIS VON M 87

7.2.4 Variable Emission des Knotens HST-1

Der Knoten HST-1 ist mit einem Abstand von 0.82” (64 pc) einer der am dichtesten am Kern
gelegenen Knoten (vergleiche Abbildung 7.3, rechts unten). Nach ersten Anzeichen varia-
bler Rontgenemission [Harris et al. 1997] konnte in den Daten des Chandra-Satelliten, die
zwischen Januar und Juli 2002 aufgezeichnet wurden, eine Verdopplung des Réntgenflusses
des Knotens HST-1 in ~ 116 Tagen und durch Vergleich mit dlteren Daten eine \ervier-
fachung in 2 Jahren festgestellt werden [Harris et al. 2003]. Ferner wurde eine Antikorre-
lation zwischen dem Fluss und dem Photon-Index des Rontgenspektrum (o = 1.35 + 0.1
bis o = 1.05 £ 0.07) gemessen. Die kurzen Zeitskalen der Variation werden als deutliches
Anzeichen flir Synchrotronemission interpretiert, da fir diesen Strahlungsmechanismus mit
E/mec® ~ 107 entsprechende Lebensdauern der Elektronenpopulation erwartet werden?.
Aus der Anpassung eines Synchrotron-Modells wurden Dopplerfaktoren im Bereich von
§ = 2 — 5, Jet-Winkel® im Bereich von 10° — 17° und ein Magnetfeld von B = 1mG
ermittelt [Harris et al. 2003]. In den kirzlich veroffentlichten Ergebnissen der Chandra-
Beobachtungen bis in das Jahr 2005 [Harris et al. 2005] konnte ein weiterer, starker Anstieg
der Rontgenemission um einen Faktor von 50 in den Jahren 2001 bis 2005 gefunden werden.

Auch im optischen Bereich wurden in den Daten des HST aus den Jahren 2002 und 2003
monatsweise Variationen des Flusses im Knoten HST-1 im Bereich von 10 — 15% gefunden
[Perlman et al. 2003]. In der hellsten Region des HST-1 konnte ein Polarisationsgrad von bis
zu 0.68 gemessen werden, was nahezu dem maximal moglichen Wert der Synchrotronstrah-
lung im geordneten Magnetfeld entspricht. Ferner sind die Magnetfeldlinien in der variablen
Region von HST-1 senkrecht zur Jet-Achse orientiert, was als Anzeichen einer Schockregi-
on interpretiert werden kann [Perlman et al. 2003]. Die Lichtkurven des Knotens HST-1 im
Rdntgen- wie auch im optischen Bereich sind in Abbildung 7.5 (links) gezeigt. Die duReren
Knoten zeigen hingegen keine Anzeichen fir Flussvariationen im optischen oder Rontgen-
bereich.

Zusammen mit der superluminalen Bewegung im Jet wird die Variabilitat der Emission als
Anzeichen dafiir gewertet, dass es sich bei M 87 um ein BL-Lac-Objekt handelt, das sich
nur in der Ausrichtung des Jets relativ zum Beobachter von anderen, bislang beobachteten
AGN der Klasse der BL-Lac-Objekte unterscheidet [Tsvetanov et al. 1998].

7.2.5 Der Zentralbereich von M 87 und Materieakkretion

Eine Struktur des inneren Galaxienkerns konnte bislang in keinem Wellenldngenbereich
aufgeldst werden. Dieser erscheint daher — im Gegensatz zu den verschiedenen Knoten des
Jets — in allen Messungen (Radio-, optisch und Réntgenbereich) als Punktquelle. Die spek-
tralen Eigenschaften &hneln denen der inneren Knoten. Daher werden neben der thermi-

2Inverse Compton-Strahlung wiirde von niederenergetischeren Elektronen erzeugt, deren Lebensdauer
> 100 Jahre die beobachteten Zeitskalen der Flussvariationen nicht erklaren kénnte.

3Die abgeleiteten Winkel zwischen der Bewegungsrichtung und der Sichtlinie sind strenggenommen nicht
fir den gesamten Jet sondern nur fir das untersuchte Emissiongebiet gliltig.
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Abbildung 7.5: Links: Variabilitat des Knotens HST-1 im optischen und im Rontgenbereich
in den Jahren 2000 bis 2005 [Harris et al. 2005]. Rechts: Variabilitat des Kerns von M 87 im
optischen und im Rdéntgenbereich in den Jahren 2000 bis Mitte 2003 [Perlman et al. 2003].

schen Emission der Akkretionsscheibe auch die nicht aufgel6sten, innersten Jet-Regionen
als Ursache fiir die Rontgenemission des Kerns diskutiert.

Die Masse des im Zentrum befindlichen schwarzen Lochs wurde zu (3.2 4 0.9) - 10° M,
bestimmt [Macchetto et al. 1997]. Die Eddington-Leuchtkraft* von M 87 kann aus der Mas-
se des schwarzen Lochs abgeschétzt werden zu Legg ~ 4 - 107 erg/s [Reynolds et al. 1996].
Die entsprechende, maximal mégliche Akkretionsrate ist Mg ~ 65 Mg /yr. In der Theorie
der Bondi-Akkretion kann aus der Dichte und der Temperatur des umgebenden, interstella-
ren Gases die Rate der sphérischen Akkretion berechnet werden. Diese betragt im Fall von
M87: Myon ~ 2 - 1073 Megg =~ 0.1 M, /yr [Di Matteo et al. 2003] und lasst wiederum den
Rickschluss auf die maximal mdgliche Leuchtkraft von M 87 zu.

7.2.6 Variable Emission des Kerns

Erste Anzeichen flr Variationen im Rontgenfluss des Kernbereichs wurden in den Daten des
Einstein-Satelliten aus den Jahren 1979-1980 und des Satelliten ROSAT (1992-1995) gefun-
den [Harris et al. 1997]. Mit dem FOS-Detektor des HST konnten spater auch im optischen
Bereich Variationen des Flusses des zentralen Kerns um einen Faktor 2 in 7 ~ 2.5 Monaten,
sowie um 25% in nur drei Wochen beobachtet werden [Tsvetanov et al. 1998]. Emission

4Die Eddington-Leuchtkraft Legy (und die damit verbundene Akkretionsrate Medd) bezeichnet die Grenze
der Leuchtkraft eines akkretierenden Objekts, bei deren Uberschreiten die Akkretion mit noch héheren Raten
M > Megq durch den bei der Akkretion entstehenden Strahlungsdruck verhindert wird.
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wurde hierbei aus einer nicht genauer ortsaufgeldsten Region mit den Ausmalien < 5pc
(1.5-10% cm) gemessen. Die aus der Variabilitat abgeleitete Ausdehnung des Emissionsge-
bietes kann hierbei auf die AusmaRe von nur [ < c¢r = 7.8 - 10¢ cm bestimmt werden. Dies
entspricht nur einigen hundert Schwarzschildradien von Ry = 2G My, /c? = 9.4 - 10 cm.
Auch mit dem Chandra-Satelliten konnten Variationen auf Zeitskalen von Monaten nachge-
wiesen werden. Eine Lichtkurve des optischen und des Rontgenflusses des Kerns von M 87
ist in Abbildung 7.5 (rechts) dargestellt.

Eine Polarisation der Emission des Kerns im optischen Wellenldngenbereich konnte im Ge-
gensatz zu den Knoten nicht festgestellt werden [Perlman et al. 2003], was die Erkl&rung
insbesondere der Rontgenemission (ausschlieBlich) durch Synchrotronstrahlung erschwert.
Wahrscheinlicher ist jedoch die Erklarung eines auf kleinen Skalen nicht homogenen Ma-
gnetfeldes im Zentralbereich oder die Reprozessierung der polarisierten Strahlung durch
Wechselwirkungen mit auf der Sichtlinie lokalisierter Materie.

7.2.7 Bisherige Beobachtungen im GeV/TeV-Energiebereich

M 87 wird u.a. als Beschleuniger der geladenen kosmischen Strahlung bis zu extrem ho-
hen Energien (UHECR, Ultra High Energy Cosmic Rays) diskutiert [Ginzburg et al. 1964,
Biermann, et al. 2000, Protheroe et al. 2003]. Dies macht M 87 zu einem vielversprechen-
den Objekt fur die Emission von hochenergetischer ~-Strahlung. Diese Vermutung wird
durch die Beobachtung der superluminalen Bewegung im Plasma-Jet untermauert, die auf
das Vorhandensein einer hochenergetischen (relativistischen) Teilchenpopulation hindeu-
tet [Biretta et al. 1995, Biretta et al. 1999b], die durch inverse Comptonstreuung an lokalen
Photonenfeldern von der Emission hochenergetischer v-Photonen begleitet wird.

M 87 wurde in den Jahren 1998 und 1999 mit dem System der funf abbildenden Cherenkov-
Teleskope der HEGRA-Kaollaboration oberhalb einer Energieschwelle von 730 GeV beob-
achtet. Die Beobachtungsdauer nach Qualitats-Schnitten betrug 77 h. Im Datensatz wurden
107 + 27 Uberschuss-Ereignisse aus der Richtung von M 87 mit einer statistischen Sig-
nifikanz von 4.1 0 gemessen [Aharonian et al. 2003]. Der integrale Photonenfluss (iber der
Energieschwelle wurde zu I(E > 730 GeV) = (0.964+0.23)-10~12 cm~2 s~ bestimmt, was
einem Niveau von (3.3 & 0.8)% des integralen Flusses des Krebs-Nebels entspricht. Trotz
der geringen Ereignisstatistik konnte ein Energiespektrum bestimmt werden, das sich durch
ein Potenzgesetz dN/dE o« E~ mit einem Photon-Index von T' = 2.9 & 0.8 £ 0.08yst
beschreiben lasst. In einer spateren, sensitiveren Analyse der Daten ergab sich eine statisti-
sche Signifikanz des gemessenen Ereignisiiberschusses von 4.7 o [Gotting et al. 2004] bzw.
4.9 o [GOtting 2006].

Beobachtungen von M 87 wurden ebenfalls mit dem 10 m-Teleskop der Whipple-Kollabo-
ration fur insgesamt 39 h in den Jahren 2000 bis 2003 durchgeftihrt [Le Bohec et al. 2004].
Die Energieschwelle der Beobachtung lag bei 400 GeV. Es konnte kein signifikanter Uber-
schuss an photonischen Ereignissen aus der Richtung von M 87 festgestellt werden. Die in-
tegrale Flussgrenze tiber der Schwellenenergie von 400 GeV wurde entsprechend zu [ (E >
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400 GeV) < 6.9 -10712cm~2s1 abgeleitet (99% Vertrauensintervall), was einem Wert von
8% des Krebs-Nebel-Flusses entspricht und somit nicht die Empfindlichkeit der HEGRA-
Beobachtung erreicht.

7.3 Nachweis von M 87 mit H-E-S.S-

Motiviert durch die theoretischen Vorhersagen und die klaren Anzeichen von TeV-v-Emis-
sion in den HEGRA-Messungen der Jahre 1998/99 wurde M 87 mit den H-E-S-S--Telesko-
pen in den Jahren 2003 bis 2005 beobachtet. Die Ergebnisse dieser Beobachtungen, die zum
zweifelsfreien Nachweis von M 87 als Quelle sehr hochenergetischer ~-Strahlung flhrten,
werden in diesem Abschnitt vorgestellt.

7.3.1 Beobachtungen mit H-E-S-S-

M 87 wurde von H-E-S-S- in den Jahren 2003, 2004 und 2005 fir eine Dauer von insgesamt
83 h nach Anwendung von Qualitats-Schnitten (vergleiche Kapite 4.7) beobachtet. Die Beo-
bachtungen begannen schon in der Aufbauphase des Experiments im Jahre 2003 mit nur
zwei Teleskopen. Die Teleskope wurden in diesen Beobachtungen noch im Einzelmodus
betrieben, also ohne den spéter in Betrieb genommenen stereoskopischen Trigger, verglei-
che Kapitel 3.3.4. Dies hat zur Folge, dass in den Daten des Jahres 2003 weniger als 20%
der Ereignisse einem Luftschauer entsprechen, der gleichzeitig von beiden Teleskopen auf-
gezeichnet wurde. In einer nach Beendigung der Datennahme durchgefuhrten Synchroni-
sation anhand der GPS-Ereigniszeit wurde nur der Anteil der stereoskopisch aufgezeichne-
ten Luftschauer flr die Analyse zugelassen. Die Sensitivitat der beiden so kombiniertenten
H-E-S-S--Teleskope wahrend dieser Zeit der Aufbauphase lag um einen Faktor von 2 — 3
niedriger als die Sensitivitat des seit Anfang 2004 fertiggestellten, im stereoskopischen Be-
obachtungsmodus betriebenen Systems der vier H-E-S-S--Teleskope. Die Beobachtungen in
den Jahren 2004 und 2005 wurden mit allen vier Teleskopen und der entsprechend héheren
Nachweis-Sensitivitat von mehr als 30 o/+/h fiir eine Quelle der Stéirke des Krebs-Nebels
im Zenitwinkelbereich von 45° (vergleiche Tabelle A.1) durchgefiihrt. Die Beobachtungs-
Charakteristika der einzelnen Mess-Schichten der Jahre 2003 bis 2005 sind in Tabelle 7.1
zusammengestellt. Alle Beobachtungen wurden im Wobble-Modus durchgeftihrt, wobei die
Versetzung der Teleskope relativ zur Himmelsposition von M 87 gréRtenteils 0.5° (Decy,
RAZ.) und im Jahre 2005 teilweise auch 0.7° (Deci., RAZ.) betrug. Wegen technischer
Probleme wurden in einigen Mess-Schichten zeitweise ein Teleskop (CTO1 bzw. CT04) von
der Analyse ausgeschlossen, was sich in einer mittleren Systemmultiplizitat von (Nsys) < 4
und einer entsprechend reduzierten Nachweis-Sensitivitat dulert.

Die Untersuchungen der folgenden Abschnitte wurden unter Verwendung der in Tabel-
le 4.1 aufgefiihrten Standard-Schnitte zur Ereignisselektion durchgefiihrt. Auf eine geson-
derte Schnittoptimierung fur die Einzelteleskop-Daten der Aufbauphase im Jahr 2003 wurde
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Beobachtung 770bs Zmin — Zmax (Ngys) Anmerkung,
Zeitraum Tiive (2) Esn  [Tracking-Position]
2003
p2003_04 14.8h  35.2° —44.5° 2* * Einzelteleskop-Beobach-
24.04-08.05.2003 10.4h 38.4° ~ 0.4TeV tungen CT2/CT3, [Deci;]
p2003_05 5.6h 35.2° —42.8° 2*  siehe oben,
24.05.-28.05.2003  4.7h 37.7° ~0.4TeV [Dect,]
p2003_06 4.7h 37.0°—46.1° 2*  siehe oben,
21.06.-28.06.2003  4.1h 40.0° ~0.4TeV [Deci,]
2004
p2004_02 8.4h 35.2°—47.7° 3.4 zeitw. Ausschluss des
17.02.-03.03.2004  7.4h 37.9°  0.31TeV Teleskops CT1, [Dec;]
p2004_04 12.6h 35.2° —48.4° 4 —
19.04.-26.04.2004 11.2h 39.5°  0.31TeV [DecZ,]
p2004_05 14.2h 35.3° —49.8° 4 —
08.05.-23.05.2004 12.8h 40.6°  0.31TeV [RAZ;, Decys]
2005
p2005 01 3.1h 35.2°—40.1° 3.5 zeitw. Ausschluss CT4,
12.02.-14.02.2005 2.9h 37.6° 0.27TeV [RAZ;, Deci:]
p2005_02 9.2h 38.4° —58.3° 4 —
08.03.-16.03.2005  8.4h 48.3°  0.47TeV [RAZ., Decg.]
p2005_03 1.6h 35.7° — 49.0° 3.8 zeitw. Ausschluss CT1,
02.04.-05.04.2005 1.5h 43.0°  0.40TeV [RAZ;, Decj]
p2005_04 9.1h 35.2° —49.6° 3.8 zeitw. Ausschluss CT1,
01.05.-15.05.2005  8.3h 38.1°  0.27TeV [RAF;, Deci:]
Kombinierter Datensatz

83.3h 35.2° — 58.3° 3.3
2003-2005 71.6h 40.0° ~ 0.3TeV kombinierter Datensatz

Tabelle 7.1: Zusammenstellung der Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S- fur die Jahre 2003
bis 2005. Aufgelistet ist die Beobachtungs-Schicht und der entsprechende Zeitraum, die Be-
obachtungszeit 7°° und die Totzeit-korrigierte sensitive Zeit 7Ve, der minimale (zmin), der
maximale (zmax) und der mittlere Zenitwinkel (z), die mittlere Anzahl der in die Analyse einge-
henden Teleskope (Nsys), sowie die aus dem mittleren Zenitwinkel ermittelte Energieschwelle
Esch nach Anwendung der verwendeten Ereignisschnitte. Neben einer Anmerkung zur Beobach-
tung ist in eckigen Klammern jeweils der Wobble-Modus (Tracking-Position) angegeben.
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Beob. Non  a N N, Se Sa/Vt ®(>T730GeV)
o] [o/vh] [D15]
2003
p2003_04 51 0.11 352 12+£8 1.7 0.5 —
p2003_05 42 0.11 254 14+7 2.3 1.1 —
p2003_06 25 0.11 178 5+6 1.1 0.5 —
2003 118 0.11 784 31412 3.0 0.7 0.6 0.2
2004
p2004_02 186 0.11 1631 54+15 04 0.1 0.05+0.17
p2004_04 419 0.11 3236 60422 29 0.9 0.41 +0.16
p2004_05 454 0.11 3167 1024+23 4.9 1.4 0.35+0.14
2004 1059 0.11 8034 168+35 5.2 0.9 0.30 &+ 0.09
2005
p2005_01 66 0.11 545 5+9 04 0.2 0.03 +0.25
p2005_02 279 0.09 1941 103+18 6.8 2.3 1.0540.23
p2005 03 41 0.09 344 107 1.6 1.3 0.76 & 0.53
p2005_04 352 0.11 1773 155+20 9.3 3.2 1.45 4+ 0.22
2005 738 0.10 4603 273+£29 11.0 2.4 1.05+0.14
Kombinierter Datensatz
2003-2005 1915 0.11 13420 471+46 11.2 1.3 0.55 +0.07

Tabelle 7.2: Zusammenstellung der Ergebnisse der M 87-Messungen aus den einzelnen Beob-
achtungsperioden der Jahre 2003, 2004 und 2005 (vergleiche Tabelle 7.1). Gezeigt sind die An-
zahl der No,-Ereignisse, die Normierung «, die Anzahl der Nyg-Ereignisse, sowie die hieraus
berechnete Anzahl der Uberschuss-Ereignisse N., und die nach Gleichung (4.7) berechnete sta-
tistische Signifikanz Sy sowie die zeitnormierte Rate Sqc/+/t. Zusétzlich aufgefihrt ist der inte-
grale Photonenfluss oberhalb der Energieschwelle der HEGRA-Beobachtung von 730 GeV (mit
Pp =10"12cm2s71),

hierbei verzichtet®. Der vor der Bildparametrisierung angewandte Tailcut betrug ampmin = 5
und ampr, = 10 p.e., vergleiche Kapitel 4.1. Von der Modellierung der Kamera-Akzeptanz
wurde eine kreisférmige Region mit dem Radius von 0.4°, zentriert um die Himmelsposition
von M 87, ausgeschlossen. Der Untergrund fur die Bestimmung des Ereignisiiberschusses
und des Energiespektrums wurde aus den am Kamerazentrum gespiegelten Regionen erhal-
ten (vergleiche Abbildung 4.5).

SBeispielsweise wiirde die Verbreiterung der Abbildungsfunktion der Zwei-Teleskop-Konfiguration eine
entsprechende Abschwichung des A#2-Winkelschnittes rechtfertigen.
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Abbildung 7.6: Verteilung des quadrierten Winkelabstandes A#? des Ereignis-Uberschusses fiir
den 2004/05-Datensatz. Die durchgezogene Linie entspricht der Anpassung einer Gauf3funktion
gefaltet mit der Abbildungsfunktion. Die eingelagerte Abbildung zeigt die Verteilungen aus der
On- und den normierten Off -Regionen. Die vertikale Linie markiert den angewandten Winkel-
schnitt von A#? < 0.0125 deg?, vergleiche Tabelle 4.1.

7.3.2 Eigenschaften von M 87 im TeV-~-Bereich
Signal und Ereignistiberschuss

In den Daten der 25-stiindigen Beobachtungen von M 87 mit den ersten beiden Telesko-
pen des im Aufbau befindlichen H-E-S-S--Experiments im Jahre 2003 konnte ein Ereignis-
uberschuss mit einer statistischen Signifikanz von 3.0 o gefunden werden. Dies ist etwas
weniger, als basierend auf dem HEGRA-Ergebnis unter der Annahme konstanter Emission
erwartet wurde. Dennoch gaben diese Anzeichen der Bestéatigung des HEGRA-Ergebnisses
Anlass fir weitere Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S- im Jahre 2004 mit dem inzwi-
schen vollstdndigen Teleskopsystem. Hierdurch konnte die TeV-y-Emission von M 87 mit
einer statistischen Signifikanz > 5o zweifelsfrei nachgewiesen werden. Die bis in das
Jahr 2005 durchgefiihrten Beobachtungen mit H-E-S-S- (vergleiche Tabelle 7.1) erbrach-
ten einen Uberschuss von 471 4 46 ~-Ereignissen im gesamten Datensatz mit einer nach
Gleichung (4.7) berechneten Signifikanz von 11.2 0. M 87 kann somit als etablierte® TeV-

SIn der TeV-y-Astrophysik gilt eine Quelle als etabliert, wenn sie von mindestens zwei unabhéngi-
gen Experimenten mit einer statistischen Signifikanz von jeweils ~ 5o (oder mehr) nachgewiesen wurde
[Weekes 2000].
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~v-Quelle bezeichnet werden und stellt gleichzeitig das erste extragalaktische Objekt mit
zweifelsfrei nachgewiesener TeV-y-Emission dar, das nicht zur Klasse der Blazare gehort.

Die Ergebnisse der einzelnen Beobachtungsperioden der Jahre 2003 bis 2005 sind in Tabel-
le 7.2 zusammengestellt. Die aus den kombinierten Daten der Jahre 2004 und 2005 erhaltene
Verteilung des quadrierten Winkelabstandes ist in Abbildung 7.6 gezeigt. Die Daten des Jah-
res 2003, die nur einen geringen Beitrag zur Gesamtstatistik liefern, wurden hierbei wegen
der geringeren Winkelauflosung des Zwei-Teleskop-Systems ausgeschlossen.

Position und Ausdehnung

Zur Bestimmung der Schwerpunktsposition des gemessenen TeV-v-Uberschusses aus der
Richtung von M 87 wurde als intrinsisches Emissionsprofil eine Gaul3-Funktion angenom-
men, die durch die Breite oy charakterisiert ist. Diese wurde mit der Abbildungsfunk-
tion gefaltet und an die unkorrelierte Himmelskarte des Datensatzes aus den Jahren 2004
und 2005 angepasst. Die Daten des Jahres 2003 wurden wegen der schlechteren Winke-
laufldsung in dieser Untersuchung nicht verwendet. Die ermittelte Schwerpunktsposition
(arev, O1ev ) ISt unter Beruicksichtigung der Ausrichtungsgenauigkeit der H-E-S-S--Teleskope
von 20” mit der nominellen Position des Zentrums von M 87 (anom, dnom) kompatibel:

atey = 12P30™48.95 4+ 1.7° orev = 12°23'34” £ 25" (J2000.0)
nom = 12"30m49.42° Snom = 12°2328.0"” (J2000.0)

Abbildung 7.7 zeigt die Himmelskarte von M 87. Der Untergrund wurde mit dem Template-
Modell bestimmt. Auch in diesem Fall wurden die 2-Teleskop-Daten des Jahres 2003 wegen
der schlechteren Winkelauflésung aus der Darstellung ausgeschlossen. Ebenfalls gezeigt ist
die Verteilung der Signifikanzen der einzelnen Himmelspositionen, aus der hervorgeht, dass
das Gesichtsfeld frei von weiteren TeV-y-Quellen ist. Die zuvor ermittelte Schwerpunkts-
position, die mit der Position des HEGRA-Ergebnisses kompatibel ist, ist als Kreuz in der
in Abbildung 7.8 gezeigten 90 cm-VLA-Radio-Karte [Owen et al. 2000] dargestellt.

Zur Bestimmung einer moglichen Quellausdehnung wurde die Faltung einer Gaul3-Funktion
(als Annahme des intrinsischen Emissionsprofils) mit der Abbildungsfunktion (PSF) an die
Winkelverteilung angepasst, vergleiche Abbildung 7.6. Die intrinsische Ausdehnung wurde
hierdurch bestimmt zu oj = (0.000 £ 0.035)°, was in guter Ubereinstimmung mit den Er-
wartungen einer Punktquelle steht. Die Qualitét dieser Anpassung ist x2/d.o.f. = 37.8/43.
\on Interesse ist somit die obere Grenze fir eine intrinsische Ausdehnung. Die Grenzen der
Ausdehnung wurden aus der y2-Verteilung abgeleitet, die aus der schrittweisen Erh6hung
Von oiny in der Faltung und der entsprechenden Qualitat der Anpassung an die Winkelver-
teilung erhalten wurde. Die oberen Grenzen der intrinsischen Ausdehnung ciqy, die in der
Himmelskarte in Abbildung 7.8 als Kreise dargestellt sind, wurden somit bestimmt zu’:

"Fir die in eckigen Klammern angegebenen, absoluten Langen wurde eine Entfernung von M 87 von
16 Mpc angenommen.
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Abbildung 7.7: Oben: Die TeV-v-Himmelskarte (3° x 3°), zentriert um die Position von M 87.
Der Untergrund wurde mit dem Template-Modell bestimmt. Die Uberschuss-Ereignisse in je-
dem der Korrelierten Bins wurden in einer kreisférmigen Region A6 < 0.1° aufsummiert. Der
gestrichelte Kasten gibt den Himmelsausschnitt der in Abbildung 7.8 folgenden Vergré3erung
an. Unten: Verteilung der Signifikanzen aus einer entsprechenden Himmelskarte mit unkorre-
lierten Bins aus dem gesamten Bereich (gepunktete Linie) und unter Ausschluss der Position
von M 87 (durchgezogene Linie) mit der Anpassung einer Gauf3-Funktion.
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Abbildung 7.8: Oben: VergroRerter Ausschnitt der TeV-y-Himmelskarte (vergleiche Abbil-
dung 7.7) mit den oberen Grenzen fir die intrinsische Quellausdehnung (Kreise, 1o bzw. 3 7).
Die Konturlinien stellen die VLA 90 cm-Radio-Emission von M 87 dar [Owen et al. 2000]. Der
gestrichelte Kasten gibt den Himmelsausschnitt der unten gezeigten Radiokarte an. Unten: Er-
neut vergroRerter Ausschnitt der Radio-Emission, in der die Jet-Struktur von M 87 erkennbar ist.
Die oberen Grenzen der intrinsischen Ausdehnung des TeV-y-Emissionsgebietes (Kreise) sind
ebenfalls dargestellt, sowie die Position des Schwerpunktes mit statistischem und 20" systemati-
schem Fehler (Kreuz im Zentrum der Kreise). Das schwarze diinne Kreuz gibt die entsprechende
Position des von HEGRA ermittelten Schwerpunktes an [G6tting et al. 2004]. Die gestrichelte
Linie entspricht den optischen Ausmafiien von M 87.
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Abbildung 7.9: Die differentiellen Energiespektren von M 87, ermittelt aus den Beobachtungen
des Jahres 2004 (offene Dreiecke) und den Beobachtungen des Jahres 2005 (gefiillte Kreise). Die
Anpassungen einer Potenzfunktion dN/dE o« E~T sind ebenfalls gezeigt. Die entsprechenden
spektralen Parameter sind in den Gleichungen (7.3) und (7.4) zu finden.

1 o-Vertrauensintervall : Oinr < 0.044° 2.64" [12.4kpc]

3 o-Vertrauensintervall : oinr < 0.072° = 4.32" [20.2kpc] (7.2)

Energiespektrum

Da die Gesamtstatistik des Datensatzes eine Aufteilung fur die Spektralanalyse zuldsst, wur-
de das differentielle Energiespektrum gesondert fiir die Daten des Jahres 2004 und 2005
erstellt, um eine mogliche zeitliche Variation der spektralen Parameter zu untersuchen. Die
geringe Ereignisstatistik der Daten des Jahres 2003 (vergleiche Tabelle 7.2) erlaubt hin-
gegen keine Erstellung eines Energiespektrums. Die Spektren der Jahre 2004 und 2005
sind in Abbildung 7.9 dargestellt. Ebenfalls gezeigt ist die Anpassung einer Potenzfunktion
dN/dE = I, - (E/1TeV)~T. Die hieraus erhaltenen spektralen Parameter sind:

dN
2004: —— = (2.63 4 0.624 & 0.5341) - ( (7.3)

1TeV cm2sTeV

E —(2.5240.33¢a+0.1gys) 10—13
d&
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dNv

2005: —— = (8.9 & 1.0ga + 1.84yt) - ( (7.4)

1TeV cm?s TeV

E —(2.334+0.12¢4£0.15yst) 10713
dE

Die Beschreibung beider Spektren durch ein Potenzgesetz kann mit y2/d.o.f. = 0.7/2
(2004) bzw. x?/d.o.f. = 7.1/9 (2005) als gut bezeichnet werden. Ein signifikanter Un-
terschied im Photon-Index I" kann im Vergleich beider Spektren nicht festgestellt werden.

Lichtkurve, Fluss-Variabilitat und Korrelations-Untersuchungen mit Réntgenmessun-
gen

Der Vergleich der von M 87 gemessenen Raten des Uberschusses aus den verschiedenen
Beobachtunsperioden (vergleiche Tabelle 7.2), sowie die aus den Energiespektren der Jahre
2004 und 2005 (vergleiche Abbildung 7.9) abgeleiteten, unterschiedlichen Photonenfliisse
lassen eine zeitlich variable TeV-y-Emission vermuten. In diesem Abschnitt soll daher die
Variabilitdt anhand des integralen Photonenflusses und der Anwendung der Variabilitéts-
Tests nach Kolmogorov und nach Prahl untersucht werden.

Lichtkurven: Die Lichtkurve des integralen Photonenflusses oberhalb der Energieschwel-
le der HEGRA-Beobachtungen von 730 GeV ist in Abbildung 7.10 dargestellt. Der von
HEGRA gemessene Fluss ist ebenfalls gezeigt [Aharonian et al. 2003]. Die Energieschwelle
der HEGRA-Beobachtung wurde zum direkten Vergleich der Flisse auch fur die H-E-S-S--
Beobachtungen gewahlt. Die von H-E-S-S- gemessenen Flisse wurden nach der Methode
LK#2 (vergleiche Kapitel 4.6.4) bestimmt. Dargestellt sind sowohl die tber die einzelnen
Jahre der H-E-S-S--Beobachtungen gemittelten Fllsse, als auch die nachteweisen Fllsse
der Jahre 2004 und 2005. Der Fluss des Jahres 2003 wurde hierbei von [Benbow, priva-
te Kommunikation] bereitgestellt®. Die nach Beobachtungsperioden geordneten integralen
Photonenflusse sind in Tabelle 7.2 mit aufgefihrt.

Auf den verschiedenen Zeitskalen deutet sich eine Variabilitat des integralen Photonenflus-
ses an. Diese soll zunéchst durch die Glte der Anpassung einer konstanten Funktion an
die Lichtkurven quantifiziert werden. Die Ergebnisse sind in Tabelle 7.3 zusammengestellt.
Die Signifikanz der Variabilitit auf einer Zeitskala von Jahren liegt bei 3.3 0. Das Einbe-
ziehen des HEGRA-Flusspunktes andert dieses Ergebnis nicht®. AuBerdem konnten in den
Daten des Jahres 2005 Anzeichen von Variabilitat auf Zeitskalen von wenigen Tagen mit
einer Signifikanz im Bereich von 3 o festgestellt werden. Zusatzlich wurde ein Binning von
2 Néchten untersucht, um den in der Lichtkurve erkennbaren Variationen auf diesen Zeits-
kalen Rechnung zu tragen. Die Zufallswahrscheinlichkeit wurde hierbei entsprechend auf

8Die Zwei-Teleskop-Konfiguration der Aufbauphase im Jahre 2003 erfordert die gesonderte Simulation
entsprechender effektiver Nachweisfldchen, die von W. Benbow durchgefthrt wurde.

9Hierbei ist jedoch zu beachten, dass beim Vergleich der integralen Photonenfliisse zweier unterschiedli-
cher Experimente strenggenommen noch ein systematischer Fehler in Betracht gezogen werden muss.
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Abbildung 7.10: Mitte: Die nach Methode LK#2 (vergleiche Kapitel 4.6.4) bestimmten Licht-
kurven des integralen Photonenflusses oberhalb der Energieschwelle der HEGRA-Beobachtung
von 730 GeV fir M 87. Dargestellt sind die jahresweise gemittelten Flisse (gefiillte Vierecke)
aus den Jahren 2003 bis 2005. Die horizontale, gestrichelte Linie entspricht dem mittleren Fluss
des gesamten H-E-S-S--Datensatzes. Der von HEGRA gemessene Fluss aus den Jahren 1998/99
ist ebenfalls gezeigt (gefullter Kreis). Die obere Flussgrenze der Whipple-Beobachtung aus den
Jahren 2000 bis 2003 liegt mit einem Wert von I(E > 730GeV) < 2.5-1072cm=2s7!
[Le Bohec et al. 2004] auBerhalb des gezeigten Bereichs. Die Rontgenmessungen des Chandra-
Satelliten (0.2 — 6keV) des Knotens HST-1 (durchgezogene Kurve, rechte Skala) sind eben-
falls gezeigt [Harris et al. 2005], vergleiche auch Abbildung 7.5 (links). Oben: Néchtewei-
se H-E-S-S--Lichtkurve des Jahres 2005. Unten: Néachteweise H-E-S-S--Lichtkurve des Jahres
2004. Abbildung B.1 im Anhang B zeigt dieselben Lichtkurven zusammen mit den néchteweise
gemessenen ASM-Rdntgendaten (2 — 10 keV) des RXTE-Satelliten.
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Zeitraum Intervall  x?/d.o.f. P,» Sy2lo]  Tabelle 7.3: Anpassung
2003-2005 lJahr  15.1/2 54-10° 3.3 einer konstanten Funktion
199812005  1Jahr  18.5/3 3.4-10~4 3.4  andiein Abbildung 7.10
2004 1Nacht 17.3/23 0.79 0.0  gezeigten Lichtkurven von
_3 M87. Dargestellt ist der
2005 1 Nacht 38.1/18 3.8-10 2.7 Zeitraum der entsprechen
- . _2 )
2004-2005 1 I\Hlacht 67.4/43 1.0-10 2.3 den Lichtkurve, die ge-
2004 2 Nachte 11.8/13 0.54 0.0 wéhlte Dauer der Zeit-
2005 2Nachte  34.7/10 1.4-107* 3.6 3.4)"  intervalle, sowie die Qua-
2004-2005 2 Nachte 58.4/27 1.7-107* 3.6 (3.4)F litat y2/d.o.f. der Anpas-
T Der HEGRA-Fluss wurde in die Anpassung mit einbezogen. sung und die entsprechen-
i Die Signifikanz wurde gemaR des weiteren Versuches (2-Néachte-Binning)  de Wahrscheinlichkeit PX2
korrigiert (Trial-Faktor). und die Signifikanz S,

den weiteren Versuch korrigiert (Trial-Faktor). In den separat betrachteten Daten des Jah-
res 2004, die generell ein sehr niedriges Flussniveau aufweisen, konnten keine Anzeichen
variabler Emission auf kurzen Zeitskalen gefunden werden.

Generell ist zu beachten, dass die Methode der Ableitung einer Signifikanz fiir variable
Emission aus der Anpassung einer konstanten Funktion an die Lichtkurve nicht sensitiv auf
zeitliche Verldufe des Flusses mit einer systematischen Form ist, da alle von der Konstanz
abweichenden Flusspunkte als beliebig geartete Fluktuation interpretiert werden. Systema-
tische Verl&ufe deuten sich jedoch in den Lichtkurven des Jahres 2005 an, vergleiche Ab-
bildung 7.10. Fur ein genaueres Studium von kurzzeitigen Fluss-Variationen, die eine groRRe
Rolle bei der theoretischen Interpretation der Ergebnisse spielen, sind weitere Daten not-
wendig. Auf die zusétzlichen Untersuchungen variabler Emission mit Hilfe der Tests auf
ausbruchartiges Verhalten wird weiter unten eingegangen.

Zeitliche Korrelationen mit Flussmessungen im Réntgenbereich: Seit dem August 1995
befindet sich der Réntgensatellit RXTE (Rossi X-ray Timing Explorer) in der Umlaufbahn
um die Erde. Teil dieses Satelliten ist ein so genannter All-Sky-Monitor (ASM), mit dem
ein GroRteil des Himmels im Energiebereich von 2 — 10 keV regelmaRig*® vermessen wird
[Levine et al. 1996]. Fur eine Auswahl an starken und mittleren Réntgenquellen sind Ront-
genlichtkurven des RXTE-ASM verfligbar!!, die bis in das Jahr 1995 zuriickreichen. Die
entsprechende ASM-Lichtkurve von M 87 ist in Abbildung B.1 (Anhang B) mit dargestellt.
Die Ortsauflésung des ASM betrdgt in etwa 3’ x 15/, so dass die gesamte Radiostruktur von
M 87 (vergleiche Abbildung 7.3, links) in diesem Instrument als Punktquelle erscheint.

Um einen modglichen Zusammenhang zwischen dem Rontgen- und TeV-v-Fluss zu untersu-
chen, wurden so genannte Korrelationsdiagramme erstellt, in denen die zeitgleich gemesse-
nen Flisse beider Energiebereiche gegeneinander aufgetragen werden. Abbildung 7.11 zeigt
die Korrelationsdiagramme der ndchte-, monats- und jahreweise zusammengefassten Flisse.

19Durch die rotierende Aufhangung des ASM, der ein Gesichtsfeld von dreimal 6° x 90° besitzt, werden
etwa 80% des Himmels alle 90 Minuten vermessen.
1 http://xte.mit.edu/lcextrct/asmsel.html
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Abbildung 7.11: Korrelationsdiagramme zwischen den integralen H-E-S-S--Photonenfliissen

Ppess(> 730 GeV) (vergleiche Abbildung 7.10) und den zeitgleichen Rontgenflissen des RXTE-

ASM P4 (2 — 10keV) (vergleiche Abbildung B.1 im Anhang B). Der Korrelationskoeffizient
r und die entsprechende Zufallswahrscheinlichkeit P, sind im Falle von N > 6 Wertepaa-
ren angegeben. Links oben: Néachteweise Flisse aus den Jahren 2004 und 2005. Rechts oben:
Flusskorrelation der fiir die einzelnen Beobachtungsperioden (Monate) der Jahre 2004 und 2005
gemittelten Fllsse, vergleiche Tabelle 7.2. Es gingen auch hier nur Réntgenfllisse aus denjenigen

Néchten in die Mittelung ein, fur die auch ein TeV-vy-Flusspunkt existiert. Links unten: Jahre-
weise Flusskorrelation der Zeitradume 2003-2005 (H-E-S-S-), sowie 1998/99 (HEGRA). Rechts
unten: Jahreweise Flusskorrelation. Die Rontgenfliisse wurden in diesem Fall jedoch Uber das

jeweils gesamte Zeitintervall eines TeV-vy-Flusspunktes gemittelt, also unter Einbeziehung auch
derjenigen Néchte ohne einen TeV-+-Flusspunkt.

Bei der néchteweisen Untersuchung wurde mindestens ein verfugbarer Flusspunkt in beiden
Energiebereichen gefordert, die zeitlich nicht weiter als einen halben Tag aulReinanderliegen.
Fir die monats- und jahresweise zusammengefassten Untersuchungen wurden nur Rontgen-
flisse aus denjenigen Néachten gemittelt, fir die auch ein entsprechender TeV-v-Flusspunkt
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existiert. Im Falle der jahresweisen Untersuchung wurden die Rontgenfliisse zudem Gber
das gesamte Zeitintervall eines TeV-v-Flusspunktes gemittelt (Abbildung 7.11, rechts un-
ten). Hierdurch wird der statistische Fehler des Rontgenflusses reduziert, man kann aber
wegen der nicht durchgehenden Zeitgleichheit einiger Flusspunkte strenggenommen kei-
ne Aussage uber eine mdgliche Flusskorrelation mehr treffen, da nicht mehr gesichert ist,
dass die ASM-Flusspunkte nur um einen konstanten Mittelwert schwanken. Die Korrelati-
onskoeffizienten? » werden nur fiir die nachte- und monatsweise untersuchten Flusspunkte
angegeben, da im Falle von nur 4 Wertepaaren in der jahresweise aufgetragenen Korrela-
tion die Berechnung einer aussagekraftigen Zufallswahrscheinlichkeit P, nicht mehr gege-
ben ist'®. Zudem muss beachtet werden, dass die Einbeziehung des HEGRA-Flusspunktes
in die jahreweisen Untersuchungen einen zusatzlichen, instrumentell bedingten systemati-
schen Fehler bei der Berechnung eines Korrelationskoeffizienten verursachen wiirde. Die
Flusskorrelationen der nachte- und monatsweisen Untersuchungen sind nicht signifikant.
Die aus den zuvor genannten Griinden nicht quantifizierten Andeutungen der jahresweise
untersuchten Flusskorrelationen (Abbildung 7.11, unten) bedirfen weiterer Messdaten des
H-E-S-S--Experiments zur Uberpriifung.

Korrelationsstudien mit Rontgendaten eines Instruments mit hoherer Sensitivitat und Rich-
tungsaufldsung sind wiinschenswert. Mit dem Rontgensatelliten Chandra kann die Struktur
des Jets von M 87 aufgeldst werden, vergleiche Abbildung 7.3, rechts unten. Beobachtung-
en von M 87 mit Chandra wurden in regelméfiigen Abstanden in den Jahren 2001 bis 2005
durchgefthrt [Harris et al. 2003]. Fur den hochvariablen Knoten HST-1 sind die Ergebnisse
dieser Messungen bereits bis zum Jahre 2005 verdffentlicht [Harris et al. 2005], vergleiche
Abbildung 7.5, links. Die entsprechenden Rontgendaten im Energiebereich von 0.2 — 6 keV
sind ebenfalls in der TeV-v-Lichtkurve in Abbildung 7.10 dargestellt. Eine Korrelation oder
Antikorrelation zwischen Rontgen- und TeV-v-Flissen ist nicht festzustellen, insbesonde-
re wenn man die im Vergleich zu den Rontgenmessungen'* kurzzeitigeren Flussvariationen
im TeV-v-Bereich berucksichtigt. Eine Verbindung der Erzeugungsmechanismen der TeV-
~-Strahlung und der Rontgenstrahlung des Knotens HST-1 erscheint daher sehr unwahr-
scheinlich. Die entsprechenden Rontgenergebnisse der Kernregion von M 87 bis zum Jahr
2005 sind bislang noch nicht veroffentlicht, sind aber flr die zukinftige Interpretation der
Ergebnisse von groRRem Interesse.

Tests auf ausbruchartige Emission: Eine alternative Untersuchung auf zeitlich variable
TeV-vy-Emission stellt die Anwendung der Tests auf ausbruchartiges Verhalten dar, ver-

2Der Korrelationskoeffizient ergibt sich aus der Kovarianz ozy und den Varianzen o, und o, der Flus-
spunkte beider Energiebereiche zu r = 04, /(0.0y) € [—1;1]. Im Falle eine vollstandigen (Anti-)Korrelation
giltr =1 (r = —1). Ist keine Korrelation der untersuchten Messpunkte vorhanden, so wird r = 0 erwartet.

13Die Berechnung der Zufallswahrscheinlichkeit des Auftretens eines Korrelationskoeffizienten mittels der
t—WVerteilung ist erst ab V > 6 Stichproben gltig.

141m Gegensatz zu den regelmaRigen, nachtlichen Messungen des ASM gibt es bei den Daten des Chandra-
Satelliten nur einen sehr geringen, direkten zeitlichen Uberlapp mit den H-E-S-S--Messungen im TeV-y-
Bereich. Aus dem zeitlich stetigen Verlauf der Chandra-Daten Uber Jahre scheinen starke Flussvariationen
des Knotens HST-1 auf Zeitskalen von Tagen keine dominante Rolle im Réntgenbereich zu spielen, so dass
hier eine Interpolation der Flusswerte fur die Interpretation erlaubt scheint.
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Zeitraum AR T™ Ny Ring Template
[h] Skol Spra Skol Spra
2003 0.5° 19.2 2* —2.0 00 04 0.0
2004 0.5° 269 4 1.0 —-15 13 -16
2005 0.5° 7.6 4 1.8 1.3 1.7 1.5
2005 0.7° 9.5 4 1.1 1.6 22 2.0
2005 0.5°=0.7° 171 4 0.7 21 1.3 2.8
2004/05 0.5° 34.5 4 3.3 =05 46 —-0.2
2004/05 0.5°—0.7° 44.0 4 4.5 04 54 0.8

Tabelle 7.4: Anwendung der Variabilitats-Tests auf die Himmelsregionen von M 87. Die Zeitse-
rien wurden aus einem Bereich von Af < 0.11° (Punktquelle) angesammelt. Die Zeitserien des
Untergrundes wurden jeweils aus einer Ringregion mit r; = 0.65° und r, = 0.9° und alterna-
tiv mittels des Template-Modells aus dem Intervall 1.3 < mscw < 1.9 erhalten. Es wurden die
Datensatze der verschiedenen Jahre 2003 bis 2005, sowie der kombinierte Datensatz 2004/05 un-
tersucht. Aufgelistet ist der Zeitraum der Beobachtung, der Wobble-Abstand A R, die totzeitkor-
rigierte Beobachtungszeit 7""¢ und die Systemmultiplizitat Nsys, sowie die Test-Signifikanzen
Skol UNd Spyra flr den Ring- sowie den Template-Untergrund.

gleiche Kapitel 4.6.5. Die Tests haben jedoch den Nachteil, dass mit ihnen keine Aussage
uber die Zeitskalen einer mdglichen Variabilitat getroffen werden kénnen. Das Ansprech-
verhalten der Tests gemald der im Anhang A.4 dargestellten Untersuchungen bei konstanter
Emission lassen bei der (mittleren) Quellstarke von M 87 bei der gegeben Zenitwinkelver-
teilung des Datensatzes ein vernachlassigbares Ansprechen im Beireich von Sy, = 0.20
und Spra = 0.0 0 erwarten. Im Gegensatz zu HESS J1303-631 (vergleiche Kapitel 6.3.4)
spielt die radiale Abh&ngigkeit zwischen der Position von M 87 und dem Kamerazentrum
keine entscheidende Rolle, da wegen der homogenen Wobble-Beobachtungen im gesamten
Datensatz AR = 0.5° bzw. in einigen Monaten des Jahres 2005 der sehr ahnliche Abstand
AR = 0.7° gilt (vergleiche Tabelle 7.1, sowie Abbildung A.5, rechts). Dennoch wurden ne-
ben der kombinierten Analyse auch beide A R-Absténde separat analysiert, was wegen der
jeweils vom Umfang her verringerten Datensétze zur einer generell niedrigeren Sensitivi-
tat fuhrt. Ungleichheiten des Datensatzes beztiglich der Anzahl der im System befindlichen
Teleskope Ngys wurde ebenfalls Rechnung getragen: Die 2-Teleskop-Daten des Jahres 2003
wurden ebenfalls separat analysiert, in den Daten der Jahre 2004 und 2005 wurden nur
Beobachtungs-Runs mit Ny, = 4 Teleskopen zugelassen. Die Ergebnisse der Variabilitéts-
Tests sind in Tabelle 7.4 zusammengestellt.

Betrachtet man die nach Jahren separierten Datensdtze, so ist jeweils kein signifikantes An-
sprechen der Tests festzustellen. Im kombinierten Datensatz der Jahre 2004/2005 spricht
hingegen der Kolmogorov-Test im Bereich von 4 ¢ an. Der Prahl-Test, der nur bei zeit-
lich sehr kompakten Strahlungsausbriichen die Sensitivitat des Kolmogorov-Tests erreicht,
spricht nicht an. Zusammen mit den Ergebnissen der Lichtkurve (vergleiche Abbildung 7.10,
bzw. Tabelle 7.3) kdnnen deutliche Anzeichen fir variable TeV-y-Emission von M 87 fest-
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Abbildung 7.12: Suche nach ausbruchartigem Verhalten in einem 4° x 4° Gesichtsfeld, zen-
triert um die Himmelsposition von M 87. Links: Die Himmelskarten der Test-Signifikanzen des
Kolmogorov-Tests Sko (0ben) und des Prahl-Tests Sy, (unten). Die Ereignisse der Signalzeitse-
rien wurden fur jede Himmelsposition aus einem Winkelbereich von Af < 0.11° angesammelt.
Die Untergrundzeitserien wurden jeweils aus einer ringférmigen Region mit den Radien von
ri = 0.65° und r, = 0.9° angesammelt. Aus der Region um M 87 (gestrichelter Kreis) wurden
keine Untergrundzeiten zugelassen. Die Tracking-Positionen der Teleskope sind als Dreiecke
angedeutet (in der hier gezeigten Analyse wurde der Datensatz nicht nach Tracking-Position
separiert, was die Aussagekraft der Ergebnisse in den Randgebieten abseits der zentralen Him-
melsposition von M 87 abschwacht). Rechts: Die Verteilung der Signifikanzen im gesamten
Gesichtsfeld (gepunktete Linie), sowie unter Ausschluss der Quellregion von M 87 (durchgezo-
gene Linie) mit der Anpassung einer Gau3-Funktion mit Schwerpunkt Sy und Breite o.
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gestellt werden.

Zusétzlich wurde das gesamte Gesichtsfeld nach ausbruchartigem \erhalten untersucht.
Abbildung 7.12 zeigt die Ergebnisse des Kolmogorov- und Prahl-Tests fur ein 4° x 4°-
Gesichtsfeld der Daten der Jahre 2004/2005, zentriert um die Position von M 87. Es muss an
dieser Stelle erwadhnt werden, dass in Abbildung 7.12 die Ergebnisse der kombinierten Daten
aller Tracking-Positionen dargestellt sind. In diesem Fall ist wegen der A R-Abhdangigkeit
eine homogene Akzeptanz der Variabilitats-Tests strenggenommen nur im zentralen Bereich
um die Position von M 87 gegeben, die zu den Randern hin zunehmend nicht mehr erfillt
ist, vergleiche Kapitel A.4. Aus der gezeigten Abbildung, die im Einklang mit den Ergeb-
nissen der nach Tracking-Positionen separierten Datensétze (mit entsprechend niedrigerer
Sensitivitét) steht, kann jedoch die Aussage abgeleitet werden, dass sich im untersuchten
Himmelsbereich neben M 87 keine weiteren Anzeichen fir ausbruchartige TeV-y-Emission
festgestellen lassen.

7.4 Interpretation

Durch die im vorigen Abschnitt 7.3 dargestellten Ergebnisse konnte M 87 — und damit das
erste extragalaktische Objekt, das nicht der Klasse der Blazare angehort — zweifelsfrei als
Quelle sehr hochenergetischer ~-Strahlung im GeV/TeV-Energiebereich etabliert werden.
Die Interpretation der Ergebnisse muss im Rahmen der folgenden, grundséatzlichen Frage-
stellungen betrachtet werden:

1. Welche beschleunigten Teilchen (Leptonen oder Hadronen) spielen bei den Erzeu-
gungsmechanismen der TeV-v-Strahlung eine Rolle?

2. In welchem Bereich (innerste Jet-Regionen, Knoten etc.) innerhalb der Struktur von
M 87 findet die Emission der TeV-v-Strahlung statt?

3. Handelt es sich bei M 87 um die gleichen Erzeugungsmechanismen der TeV-v-Strah-
lung wie auch bei den TeV-v-emittierenden Blazaren?

4. Konnen alternative Modell-Vorhersagen (wie beispielsweise Annihilationsstrahlung
hypothetischer Neutralinos) anhand der Ergebnisse Uberprift oder ausgeschlossen
werden?

Zur Untersuchung obiger Fragestellungen anhand der in dieser Arbeit vorgestellten Messun-
gen des H-E-S-S--Experiments stehen folgende Ergebnisse zur Verfugung: Der Schwerpunkt
und die obere Grenze der intrinsischen Ausdehnung des TeV-y-Uberschusses, das Energie-
spektrum, die zeitliche Entwicklung des integralen Photonenflusses in der Lichtkurve und
die Untersuchung zeitlicher Korrelationen mit Flissen anderer Energiebereiche.

Schwerpunktsposition und Ausdehnung: Die Schwerpunktsposition der TeV-vy-Emission
ist kompatibel mit der Position des Kerns von M 87. Aus den in Gleichung (7.2) ermittelten
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oberen Grenzen einer intrinsischen Ausdehnung des Emissionsgebietes lassen sich lediglich
die &ulersten Bereiche der Struktur von M 87, wie sie im Radiobereich beobachtet wird,
als Quelle der TeV-y-Emission ausschliel3en (vergleiche Abbildung 7.8). Bedingt durch die
Winkelaufldsung abbildender Cherenkov-Teleskope im Bereich von 0.1° wird auch durch er-
hohte Ereignisstatistik zukilinftiger Beobachtungen eine Auflésung von Strukturen des kpc-
Jets (= 0.007°) im GeV/TeV-Energiebereich nicht moglich sein. Ein Beitrag der duReren
Regionen der ausgedehnten Radiostruktur kénnte jedoch weiter eingeschrankt werden.

Flusskorrelationen mit anderen Energiebereichen: Eine Alternative zur genaueren Iden-
tifizierung der Emissionsregion der TeV-v-Strahlung liegt in den beobachteten, deutlichen
Anzeichen der Flussvariabilitat, vergleiche Abbildung 7.10. Durch Korrelationen mit mogli-
cherweise entsprechenden Flussvariationen in anderen Energiebereichen lie3e sich — basie-
rend auf der héheren Winkelauflosung beispielsweise im Rontgenbereich — auch der Ort der
TeV-y-Emission deutlich besser einschranken, so dass zwischen der Emission aus einem der
Knoten des Jets oder aus dem Kern von M 87 unterschieden werden kénnte®. Die Rontgen-
daten des ASM-Instruments des RXTE-Satelliten (vergleiche Abbildung 7.11) kdnnen we-
gen der geringen rdumlichen Auflésung des ASM-Detektors von 3’ x 15" in diesem Zusam-
menhang jedoch nicht zur weiteren Einschrankung des Emissionsortes genutzt werden. Beo-
bachtungen mit dem Rontgensatelliten Chandra, der mit einer Auflésung von 0.5” die Struk-
tur des Jets auflésen kann (vergleiche Abbildung 7.3, unten rechts), wurden in regelmagigen
Abstanden in den Jahren 2003 bis 2005 durchgefuhrt [Harris et al. 2005]. Hierdurch l&sst
sich bereits ein dominanter Anteil der TeV-y-Emission aus dem hochvariablen Knoten HST-
1 ausschlieflen (vergleiche Abbildung 7.10). Die entsprechenden Chandra-Rontgendaten
des Kerns von M 87 sind bislang erst bis zum Jahr 2003 veroffentlicht [Harris et al. 2003],
so dass hier erst in Zukunft eine aussagekraftige Korrelationsstudie mit den TeV-+-Daten
durchgefuhrt werden kann.

Flussvariationen: Aus Kausalitatsargumenten l&sst sich aus der Zeitskala 7 der TeV-~-
Flussvariationen (und der Annahme eines Dopplerfaktors von § ~ 1) die ortliche Ausdeh-
nung der Emissionsregion R = c¢dT ~ cr abschétzen. Die deutlichen Flussvariationen der
TeV-~-Emission der Jahre 2003 bis 2005 wiirden somit mit 7 ~ 1 yr auf ein Emissionsgebiet
dem Durchmesser von R =~ 9.5-10*7 cm filhren. Die bislang weniger signifikanten Variation-
en auf Zeitskalen von Tagen wiirden mit - = 10d sogar auf R = 2.6-10'cm ~ 8- 102 pc
fuhren, was vom Durchmesser her sogar deutlich kleiner als die ortliche Auflésungsgenau-
igkeit im Radiobereich in der GrélRenordnung von 10 pc ware.

Energiespektrum: Das Energiespektrum von M 87 spielt hauptsachlich bei der Untersu-
chung der Erzeugungsmechanismen der TeV-v-Strahlung eine Rolle. Hierbei kénnen die
von H-E-S-S- gemessenen Spektren der Jahre 2004 und 2005 in zukinftigen Modellierun-
gen der spektralen Energieverteilung E2dN/dE (SED, Spectral Energy Distribution) mit
einbezogen werden. Abbildung 7.13 zeigt die SED von M 87, die aus den Ergebnissen der
vorliegenden Arbeit im GeV/TeV-Bereich und Messungen in anderen Energiebereichen aus

SFlusskorrelationen der verschiedenen Energiebereiche werden beispielsweise im SSC-Modell (verglei-
che Abschnitt 7.4.1) erwartet, in dem die Synchrotronstrahlung (Radio- bis Réntgenbereich) und die inverse
Comptonstreuung (TeV-~v-Bereich) aus derselben hochenergetischen Elektronenpopulation resultieren.
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Abbildung 7.13: Spektrale Energieverteilung E2dN/dE von M87. Dargestellt ist das aus
den H-E-S-S--Messungen erhaltene Spektrum fiir die Jahre 2004 und 2005. Die entsprechen-
den Anpassungen des Potenzgesetzes sind ebenfalls gezeigt. Die in der Legende in ecki-
gen Klammern aufgefuihrten Kirzel geben die Quellen der Flusspunkte der anderen Energie-
bereiche an. Radiobereich: R1 [Biretta et al. 1999], R2 [Sparks et al. 1996]; infrarot/optischer
Bereich: O1 [Birettaetal. 1999], O2 [Sparks et al. 1996], O3 [Perlman et al. 2001]; Ront-
genbereich: X1 [Birettaetal. 1999], X2 [Wilson & Yang 2002, Marshall et al. 2002], X3
[Bohringer et al. 2001]; TeV-Bereich: T1 [Aharonian et al. 2003]. Die oberen Flussgrenzen ent-
stammen aus: EUVE (~1999) [Berghdfer et al. 2000], RXTE (1997/1998, Annahme: T' = 2)
[Reynolds et al. 1999], EGRET (1991-1993) [Sreekumar et al. 1996] und Whipple (2000-2003)
[Le Bohec et al. 2004].

der Kernregion von M 87 zusammengestellt ist. Die klaren Anzeichen der Fluss-Variabilitat
im TeV-~-Bereich, wie auch in anderen Energiebereichen (Kern und HST-1) machen hierbeli
jedoch deutlich, dass die detaillierte Untersuchung der SED nur im Falle von zeitgleichen
Messungen der verschiedenen Energiebereiche zu verlasslichen Aussagen fuhrt.

Absorptionseffekte am extragalaktischen Hintergrundlicht: Der geringe Abstand von
M 87 zur Erde von etwa 16 Mpc flihrt dazu, dass das intrinsische Spektrum im Gegensatz
zu weiter entfernten Objekten nicht signifikant durch energieabhangige Absorptionseffek-
te durch Paarbildung y1ev + Ve — e*e~ am extragalaktischen Photonenfeld verfalscht
wird [Hauser & Dwek 2001]. Bei den Energiespektren der bislang im TeV-v-Bereich nach-
gewiesenen, weiter entfernter liegenden Blazaren kdnnen diese Effekte nicht vernachlds-

176



KAPITEL 7. NACHWEIS VON M 87 7.4. INTERPRETATION

sigt'® werden [Aharonian et al. 2006a]. Bei einer 16 Mpc entfernt gelegenen Quelle begin-
nen die Absorptionseffekte — abh&ngig von der genauen Form der spektralen Energievertei-
lung des extragalaktischen Hintergrundstrahlungsfeldes — erst ab Energien von etwa 30 TeV
eine Rolle zu spielen. M 87 ist somit der bislang einzige TeV-vy-emittierende AGN mit ei-
nem intrinsisch!’ gemessenen Spektrum im GeV/TeV-Energiebereich, so dass dieser Quelle
insbesondere im Zusammenhang der oft diskutierten Vereinheitlichungstheorie der FR-I-
Galaxien und Blazare [Urry & Padovani 1995] eine wichtige Rolle zuféllt.

In den folgenden Abschnitten sollen verschiedene theoretische Modelle zur TeV-v-Emission
von M 87 mit den in dieser Arbeit vorgestellten Ergebnissen der H-E-S-S--Beobachtungen
verglichen und bewertet werden. Die Modelle basieren hierbei zum Teil auf generellen
Vorhersagen und zum anderen Teil auf den bereits von HEGRA [Aharonian et al. 2003,
Gotting et al. 2004] und H-E-S-S- [Beilicke et al. 2005b] veroffentlichten Ergebnissen der
TeV-~-Emission von M 87.

7.4.1 Leptonische Modelle

In den meisten leptonischen Modellen zur Erzeugung der TeV-v-Strahlung bewegen sich
hochenergetische Elektronen in einem Magnet- und Strahlungsfeld. Hierbei kommt es zur
Synchrotronemission (dE,/dt o« E?) im Radio- bis Réntgenbereich, sowie durch inver-
se Comptonstreuung (IC) eines Photonenfeldes an an den Elektronen zur Emission hoch-
energetischer ~-Strahlung im GeV/TeV-Bereich. Dies fuhrt zu einer charakteristischen Dop-
pelstruktur in der SED, die in bislang allen Blazaren gefunden wurde, fur die Messungen
im hochenergetischen Energiebereich vorliegen. Die Positionen des Synchrotron- und IC-
Maximums unterscheiden sich hierbei fir verschiedene Blazare, wobei beide Positionen
miteinander in Verbindung stehen. So handelt es sich bei den meisten mit EGRET nach-
gewiesenen Blazaren, die ein IC-Maximum im GeV-Bereich aufweisen, um LBLs (Syn-
chrotronmaximum im Infrarotbereich) und bei den mit Cherenkov-Teleskopen nachgewie-
senen Blazaren mit einem IC-Maximum im TeV-Bereich um HBLs (Synchrotronmaximum
im UV- bis Rontgenbereich), vergleiche Abschnitt 7.1. Die spektrale Energieverteilung von
M 87 (vergleiche Abbildung 7.13) lasst sich im Radio- bis Rontgenbereich ebenfalls durch
ein Synchrotronkontinuum mit einem Maximum im UV-Bereich beschreiben und kann so-
mit ebenfalls als HBL interpretiert werden [Bai & Lee 2001].

16Generell lasst sich die Absorption korrigieren. Dies setzt jedoch eine genaue Kenntnis der schwierig zu
vermessenen spektralen Verteilung des Hintergrundlichtes im optischen und Infrarotbereich voraus.

17 Absorptionseffekte an lokalen Strahlungsfeldern in unmittelbarer Umgebung der Orte der TeV-v-
Erzeugung in M 87 kdnnen nicht ausgeschlossen werden (vergleiche Abschnitt 7.4.3). Als intrinsisch soll
daher in diesem Zusammenhang ein Spektrum bezeichnet werden, wie es in unmittelbarer Umgebung von
M 87 gemessen wiirde.
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Synchrotron-Self-Compton-Modell flr den Zentralbereich des Jets

Das géangigste Modell, mit dem sich die meisten bislang gemessenen TeV-~-Blazare be-
schreiben lassen, ist das Synchrotron-Self-Compton-Modell (SSC). Hinsichtlich der AGN-
Vereinheitlichungstheorie (vergleiche Abschnitt 7.1), in deren Rahmen auch M 87 als BL-
Lac-Objekt (unter groRerem Winkel betrachtet) interpretiert wird [Tsvetanov et al. 1998],
kann das SSC-Modell auch auf M 87 angewandt werden [Bai & Lee 2001].

Im SSC-Modell findet die inverse Comptonstreuung der hochenergetischen Elektronenpo-
pulation an den zuvor erzeugten Synchrotronphotonen statt. Die homogene, spharisch an-
genommene Emissionsregion — man spricht auch vom homogenen oder Ein-Zonen-SSC-
Modell — bewegt sich hierbei mit relativistischen Geschwindigkeiten entlang des Jets. Ne-
ben dem Radius der Emissionsregion R sind das Magnetfeld B, der Dopplerfaktor 6 und die
Form des Elektronenspektrums die charakteristischen Parameter dieses Modells. Die Fre-
quenzen v des Synchrotronmaximums und v, des IC-Maximums stehen uber vic /vs ’Vgeak
in Verbindung, wobei e die charakteristische Elektronen-Energie ist. Fur die bislang
nachgewiesenen GeV/TeV-y-Blazare kann experimentell v /vs ~ 108*! festgestellt wer-
den [Bai & Lee 2001]. Ferner sind die Energieflisse im Synchrotronkanal vergleichbar mit
denen im IC-Kanal, wobei beide Komponenten eine &hnliche spektrale Form aufweisen. So-
mit lassen sich aus der Synchrotronkomponente ohne eine Modellierung der SED empiri-
sche Vorhersagen fiir die IC-Komponente treffen. Fiir M 87 kann somit ein IC-Maximum im
Bereich von 0.1 TeV und ein Energiefluss im hohen Flusszustand von F'(0.25 — 30 TeV) ~
10~ ergcm~2s~! vorhergesagt werden [Bai & Lee 2001].

Inden H-E-S-S--Daten weist M 87 im Jahre 2005 den hdchsten, bislang gemessenen Flusszu-
stand im TeV-v-Bereich auf. Aus der Beschreibung des Energiespektrums durch ein Po-
tenzgesetz (vergleiche Abbildung 7.9) lasst sich somit der Energiefluss im Bereich von
0.25 — 30 TeV zu (2.36 + 0.38) - 10~ 2ergcm~2s~! berechnen'®. Beachtet man die of-
fenkundigen Variationen des TeV-vy-Flusses im Jahre 2005 (vergleiche Abbildung 7.10), so
ergeben sich Energieflisse bis in den Bereich von ~ 5 - 10~2ergcm=2s~!, was von der
GroRenordnung mit den groben Vorhersagen von Bai & Lee (2001) tibereinstimmt.

Georganopoulos et al. (2005) hingegen leiten aus einer im April bis Mai 2003 (nahezu)
simultan gemessenen SED der Kernregion von M 87 unter Zuhilfenahme des homogenen
SSC-Modells eine Position des IC-Maximums bei v,c < 10?*Hz (0.4 GeV) ab. Da dies
im Widerspruch zu den bereits vertffentlichten H-E-S-S--Daten aus dem Fruhjahr 2003
[Beilicke et al. 2005b] steht, schlielen Georganopoulos et al. (2005) das homogene SSC-
Modell fir M 87 aus und motivieren stattdessen die Anwendung des im folgenden Abschnitt
diskutierten Upscatter-Compton-Modells.

18Das tatsachlich gemessene Spektrum deckt einen etwas geringeren Energiebereich von 0.3 — 20 TeV ab.
Far den Vergleich mit den Vorhersagen von [Bai & Lee 2001] wird daher angenommen, dass die Beschreibung
durch das angepasste Potenzgesetz bis in den Bereich von 0.25 — 30 TeV giltig ist.
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Upscatter-Compton-Modell fur den Zentralbereich des Jets

Die Erklarung der SEDs der bislang nachgewiesenen TeV-v-emittierenden Blazare im Rah-
men des SSC-Modells erfordert generell hohe Dopplerfaktoren 6 ~ 50 des sich relativi-
stisch bewegenden Emissionsgebietes [Georganopoulos et al. 2003]. In FR-1-Radiogalaxien
konnten aus der Beobachtung superluminaler Bewegung (vergleiche Abbildung 7.4) bislang
keine Dopplerfaktoren dieser GroRenordnung abgeleitet werden, so auch nicht fur M 87.
Die mittleren Lorentzfaktoren von relativistischen Jets wurden fiir FR-1-Galaxien auf einen
Bereich von I' &~ 3 — 5 bestimmt. Dies steht — im Rahmen der Vereinheitlichungstheorie
[Urry & Padovani 1995] auf die Blazare ubertragen — im Widerspruch zum (homogenen)
SSC-Modell. Hohere Lorentzfaktoren in Blazaren flihrten auf der anderen Seite im Rahmen
der Vereinheitlichungstheorie zu Widerspriichen in der beobachteten Leuchtkraft von FR-
I-Galaxien, die selbst bei I' ~ 15 in Blazaren um einige GroRenordnungen niedriger sein
musste, als im Mittel beobachtet.

Georganopoulos et al. (2003) schlagen daher das Modell der so genannten Upstream-Comp-
ton-Streuung (UC) zur Erkl&rung der TeV-v-Emission vor, in dem keine derartig hohen
Lorentzfaktoren bendétigt werden. Die hochenergetische Elektronenpopulation wird hier in
einen Plasmafluss injiziert, der sich vom Ansatz des innersten Jets mit zunehmendem Ab-
stand r von der Zentralregion verlangsamt. Hierbei seien r; und r, die Abstande einer inne-
ren bzw. einer weiter auRen liegenden Region im Jet, der sich entsprechend mit Lorentzfak-
toren I'; > I'; bewegt. Das Synchrotronspektrum ist an r, zu kleineren Energien verscho-
ben, als das an r; mit einem gleichzeitig geringeren Beaming-Winkel. Die Elektronen an r;
streuen nicht nur die in dieser Region erzeugten Synchrotronphotonen (SSC-Komponente),
sondern ebenfalls die an r, erzeugten Photonen, deren Energiedichte ¢, (mit ¢, < ¢) um
I'Z, (mit T = I} — I',) erhoht ist. Dies fuhrt im Vergleich zum homogenen SSC-Modell
(auch mit generell geringeren Lorentzfaktoren von I'; = 15 und I'; & 5) zu einer Verschie-
bung des IC-Maximums zu héheren Energien [Georganopoulos et al. 2003]. Die Strahlungs-
Charakteristik der inversen Compton-Streuung ist in diesem Modell generell starker vom
Beobachtungswinkel 6 abhédngig als die der Synchrotronstrahlung. Ein interessanter Aspekt
zur moglichen Unterscheidbarkeit zwischen SSC- und UC-Modell ist die zeitliche Korrela-
tion zwischen der Synchrotron- und IC-Emission, die im Fall des UC-Modells linear und im
Falle des SSC-Modells quadratisch erwartet wird [Georganopoulos et al. 2003].

Basierend auf den bereits teilweise verdffentlichten H-E-S-S--Ergebnissen der TeV-~-Emis-
sion von M 87 [Beilicke et al. 2005b] modellieren Georganopoulos et al. (2005) die SED des
Kerns von M 87 im UC-Modell, nachdem aus Variabilitatsiiberlegungen die Erzeugung der
TeV-y-Emission in den beiden rontgenhellsten Knoten (HST-1 und Knoten A) des Jets aus-
geschlossen wurde®®. Die anhand einer zeitgleich bestimmten SED (die auch die H-E-S-S--
Daten des Jahres 2003 beinhaltet) durchgefiihrte Modellierung des UC-Modells ist in Ab-

19Beim Vergleich der von HEGRA und H-E-S-S. gemessenen TeV-y-Emission deutet sich auch ohne die
noch nicht verdffentlichten H-E-S-S--Daten des Jahres 2005 bereits eine zeitliche Variabilitit des Flusses auf
Zeitskalen von Jahren an [Beilicke et al. 2005b]. Der Knoten A kommt mit seinen Ausmafen von 1”7 x 0.7”
(80 x 55 pc) daher nicht als Emissionsgebiet in Frage und zeigt auch in anderen Energiebereichen keine Anzei-
chen auf Variabilitat > 20%. Der Knoten HST-1 zeigt im Gegensatz hierzu deutliche Variationen des optischen
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Abbildung 7.14: Spektrale Energieverteilung des Kerns von M 87. Die durchgezogenen Linien
zeigen den Verlauf im UC-Modell [Georganopoulos et al. 2005] unter Berlicksichtigung des von
H-E-S-S- gemessenen TeV-v-Flusspunktes aus dem Jahre 2003 [Beilicke et al. 2005b]. Die Pa-
rameter der Kurve sind: Jet-Winkel § = 13°, T'; = 20, I'; = 5 (Uber einen rdumlichen Abstand
von Az = 3 - 10 cm mit I'(z) o 2~2), Gesamtenergiefiuss des Jets L jer = 2.2 - 10 erg/s
und ein Magnetfeld von B = 0.015 G. Die Energieverteilung der injizierten Elektronen wurde
durch ein Potenzgesetz dN/dE « E~“ mit einem Spektralindex von o = 2 angenommen. Die
nach verschiedenen Regionen des Jets aufgeschliisselte Emission ist ebenfalls gezeigt: Inner-
stes Funftel (gestrichelte Linie) und restlicher Teil (gepunktete Linie). Die ebenfalls gezeigten,
bislang noch nicht veréffentlichten H-E-S-S--Spektren der Jahre 2004 und 2005 sind nicht in
die gezeigte Modellierung eingegangen. Die oberen Kurven zeigen dieselbe Modellierung des
Flusses, wie er bei einem Winkel von 6 = 2.9° gesehen wiirde.

bildung 7.14 gezeigt. Die ebenfalls in Abbildung 7.14 gezeigten (jedoch noch nicht verof-
fentlichten) H-E-S-S--Ergebnisse aus den Jahren 2004 und 2005 sind nicht Teil dieser Mo-
dellierung, werden aber insbesondere wegen der genauer bestimmten spektralen Form einen

und Réntgenflusses (vergleiche Abbildung 7.5, links), die aber offenbar nicht mit dem TeV-~-Fluss korreliert
sind [Georganopoulos et al. 2005], vergleiche auch Abbildung 7.10.
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wichtigen Beitrag bei der zukiinftigen Bestimmung von Modellparametern leisten konnen.
Insbesondere Im Fall von M 87, wo der Dopplerfaktor des Jets aus der Beobachtung super-
luminaler Beobachtungen auf einen Bereich von ¢ ~ 1 — 3 eingeschrankt wurde, kann daher
aus diesen und zukiinftigen TeV-~-Beobachtungen eine Unterscheidung zwischen SSC- und
UC-Modell vorgenommen werden, die auch fur die Interpretation der Erzeugungsmechanis-
men der TeV-v-Strahlung in Blazaren eine wichtige Rolle spielt.

Inverse Compton-Emission aus Knoten des kpc-Jets

Die Erzeugung hochenergetischer v-Photonen im zuvor erwahnten SSC- bzw. UC-Modell
findet in den innersten, Ortlich (experimentell) nicht aufgeldsten Regionen des Jets auf Ska-
len von einigen pc statt. Die gemessene Réntgenemission entlang des kpc-Jets (vergleiche
Abschnitt 7.2.2) und die dafiir erforderliche, hochenergetische Elektronenpopulation l&sst
den Schluss zu, dass auch auf groReren Skalen die Bedingungen zur Erzeugung hochener-
getischer v-Photonen durch inverse Comptonstreuung gegeben sind. Stawarz et al. (2003)
betrachten hierbei die inverse Comptonstreuung an verschiedenen Photonenfeldern, wie de-
nen der hellen Kernregion, des Sternen- und Staublichts der Galaxie von M 87, der kos-
mischen Hintergrundstrahlung, sowie analog zum SSC-Modell der von der Elektronenpo-
pulation im Magnetfeld des Jets erzeugten Synchrotronstrahlung. Von den nahegelegenen
Radiogalaxien M 87 (und auch Cen A) werden in diesem Szenario v-Photonen bis in den
GeV/TeV-Bereich aus den Jet-Regionen erwartet. Stawarz et al. (2003) interpretieren die
von HEGRA berichtete TeV-v-Strahlung [Aharonian et al. 2003] durch den im Rdntgenbe-
reich hellen Knoten A des Jets, der sich 12.4” vom Kern entfernt befindet, vergleiche Ab-
bildung 7.3, rechts unten. Diese Erklarung scheint aber aufgrund der inzwischen deutlichen
Anzeichen variabler TeV-v-Emission nicht mehr plausibel, da entsprechende Variationen
im Rontgenbereich von diesem Knoten nicht beobachtet werden konnten und wegen der
Ausdehnung des Knotens auch nicht auf diesen Zeitskalen erwartet werden.

In umgekehrter Weise kann durch obere Flussgrenzen im TeV-~-Bereich das Magnetfeld
eines Knotens eingeschrankt werden [Stawarz et al. 2005]: Aus der Synchrotronemission
eines Knotens im Radio- bis Réntgenbereich l&sst sich die zugrundeliegende, hochenerge-
tische Elektronenpopulation abschétzen. Aus dieser lasst sich dann in Abhangigkeit des Jet-
Winkels 0, dem Lorentzfaktor I" und dem Magnetfeld B die aus der inversen Comptonstreu-
ung an den Synchrotronphotonen im Jet sowie dem Photonenfeld des Sternlichts der Host-
Galaxie erwartete SED im hochenergetischen ~-Bereich berechnen [Stawarz et al. 2005].
Dies ist fir den Knoten A fir verschiedene Magnetfelder in Abbildung 7.15 (oben) zusam-
men mit den H-E-S-S--Daten der Jahre 2004 und 2005 gezeigt. Die Werte des Jet-Winkels
(20°—40°) und des Lorentzfaktors I' = 2—5 sind fur M 87 aus unterschiedlichen Messungen
eingeschrankt. Das Magnetfeld ist hingegen weitestgehend unbekannt und spielt insbeson-
dere bei den Mechanismen der Kollimation eines Plasma-Jets auf groflen Distanzen eine
wichtige Rolle.

Basierend auf den bereits verdffentlichten H-E-S-S--Daten der Jahre 2003 und 2004 von
M 87 [Beilicke et al. 2005b] schétzen Stawarz et al. (2005) aus den integralen GeV/TeV-~-
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Abbildung 7.15; Oben:
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Flissen die untere Grenze des Magnetfeldes im Knoten A ab, siehe Abbildung 7.15, un-
ten. Die GeV/TeV-Flusse, die aus der gesamten, nicht ndher aufgelésten Region von M 87
gemessen wurden, werden hierbei als obere Flussgrenzen des Knotens A interpretiert. Ge-
ringere GeV/TeV-Flisse fuhren zu groReren Magnetfeldern. In dieser Betrachtung kann das
Magnetfeld des Jets im Knoten A aus dem niedrigsten TeV-~-Flussniveau im Jahre 2004 auf
B > 300 uG > Beq eingeschrankt werden, wobei B, das Magnetfeld ist, dessen Energie-
dichte derjenigen der relativistischen Elektronenpopulation entspricht [Stawarz et al. 2005].
Mit dem im Rahmen der vorliegenden Arbeit ermittelten Energiespektrum von M 87 aus
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dem Jahre 2004 l&sst sich im Gegensatz zur alleinigen Verwendung des integralen Flus-
spunktes [Stawarz et al. 2005] das Magnetfeld einzelner Knoten méglicherweise noch wei-
ter einschranken.

7.4.2 Hadronische Modelle
Synchrotron-Proton-Blazar-Modell

Im Synchrotron-Proton-Blazar-Modell (SPB) spielen neben leptonischen Wechselwirkun-
gen vor allem die Reaktionen hochenergetischer Protonen mit Photonen sowie die Synchro-
tronstrahlung von Protonen eine wichtige Rolle [Micke & Protheroe 2001]. Grundannahme
des SPB-Modells ist die gleichzeitige Fermi-Beschleunigung von Elektronen und Proto-
nen in derselben Schockfront. Diese hochenergetischen Teilchenpopulationen werden in ein
sphérisches Emissionsgebiet injiziert. Hierbei wird angenommen, dass die Emissionsregion
im inneren Bereich des Plasma-Jets nahe am schwarzen Loch lokalisiert ist, wo entspre-
chend hohe, zur Beschleunigung der Protonen notwendige Magnetfelder erwartet werden.
Die Elektronen erzeugen im Magnetfeld ein Synchrotronstrahlungsfeld, das die SED im
Radio- bis Rontgenbereich dominiert. In Wechselwirkungen der hochenergetischen Proto-
nen mit diesem Synchrotronstrahlungsfeld kommt es zur Pionenerzeugung (p+~v — n+x ™,
p + v — p+ ) und anschlieRendem Zerfall sowie zur Bethe-Heitler-Paarproduktion
(p +~v — p+ ete). Die Elektronen, Mionen, geladenen Pionen und Protonen emit-
tieren im Magnetfeld Synchrotronstrahlung, die im sehr hochenergetischen Energiebereich
durch den Protonen- und Muonenanteil dominiert wird. Auch der Prozess der Paarabsorpti-
on vy — ete™ wird im SPB-Modell berticksichtigt. In den Simulationen zeigt sich, dass im
Gegensatz zu leptonischen Modellen die inverse Comptonstreuung hochenergetischer Elek-
tronen an Synchrotronphotonen vernachléssigt werden kann [Micke & Protheroe 2001].

Die maximal emittierte Photonenenergie im GeV/TeV-Bereich h&ngt von der maximalen
Protonenenergie ab, die wiederum durch die Energieverluste der Photo-Pion-Produktion be-
schrankt ist. Deren Effizienz wiederum nimmt mit einer h6heren Dichte des Synchrotron-
strahlungsfeldes zu. Wie auch im Fall der leptonischen Modelle wird somit eine zeitliche
Korrelation zwischen niederenergetischem Synchrotronfluss (Radio- bis Rontgenbereich)
und dem hochenergetischen GeV/TeV-v-Fluss erwartet. Die Zeitskalen des fur die TeV-v-
Emission verantwortlichen Energieverlustes sind durch hadronische Prozesse bestimmt, die
groRer als die Synchrotronzeitskalen sind. Somit wird eine entsprechende Verzégerung des
TeV-~-Flusses relativ zum Synchrotronfluss im Radio- bis Rontgenbereich erwartet.

Im SPB-Modell entstehen beim Zerfall der geladenen Pionen tber 7+ — u* + v, sowie
put — et +v.+v, auch hochenergetische Neutrinos. Deren erwarteter Fluss, der zur eindeu-
tigen Unterscheidung von leptonischen Modellen genutzt werden koénnte, liegt jedoch unter
der Nachweis-Sensitivitat zukiinftiger Neutrino-Detektoren. Uber die in den Reaktionen der
Art p + v — n + =t entstehenden, hochenergetischen Neutronen, die das Emissionsge-
biet vor ihrem Zerfall in Protonen verlassen haben, kann im SPB-Modell ferner ein Beitrag
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Abbildung 7.16: Modellierung der (nicht simultanen) SED des Kerns von M 87 im SPB-
Modell unter Einbeziehung des HEGRA-Flusspunktes [Reimer et al. 2004]. Die SED wird hier-
bei im Radio- bis Réntgenbereich als HBL mit einem einfach gebrochenen Potenzgesetz mo-
delliert. Die Anteile der Proton- und Mion-Synchrotronstrahlung, sowie der Pionenkaskaden
(% — ~~, sowie elektromagnetische Kaskaden aus dem Zerfall geladener Pionen) an der pho-
tonischen SED im GeV/TeV-Bereich sind ebenfalls aufgeschlisselt. In der Modellierung wurde
ein Magnetfeld von B = 30G, ein Dopplerfaktor von § = 2, die GroRe des Emissionsge-
bietes von R = 2 - 10'5 cm, ein maximaler Lorentzfaktor der hochenergetischen Protonen von
Ypmax = 3-10' und eine Gesamtleuchtkraft des Jetsvon Ljer =~ 2.5 - 10%® erg/s verwendet. Die
Resultate der H-E-S-S--Beobachtungen der Jahre 2004 und 2005 sind ebenfalls gezeigt, gingen
aber nicht in die Modellierung ein.

On

von M 87 zur geladenen kosmischen Strahlung der hdchsten Energien (UHECR, Ultra High
Energy Cosmic Ray) erwartet werden [Protheroe et al. 2003].

Die Abbildungen 7.16 und 7.17 zeigen die theoretischen Verldufe des SPB-Modells fur M 87
unter Einbeziehung des HEGRA-Flusspunktes in die Modellierung [Reimer et al. 2004].
Hierbei wird M 87 entweder als HBL (Abbildung 7.16) oder LBL (Abbildung 7.17) ange-
sehen (vergleiche Abschnitt 7.1.1), was zu Unterschieden in der modellierten Synchrotron-
emission — und somit auch in der TeV-v-Emission — fuhrt. Im HBL-Fall ist die Emission
im hochenergetischen Bereich durch Proton-Synchrotronstrahlung dominiert, im LBL-Fall
dagegen durch die Mionen-Synchrotronstrahlung.
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Abbildung 7.17: Modellierung der (nicht simultanen) SED des Kerns von M 87 im SPB-Modell,
vergleiche Abbildung 7.16. Die SED wird hierbei im Radio- bis Réntgenbereich als LBL mit
einem doppelt gebrochenen Potenzgesetz modelliert. In der Modellierung wurde ein Magnetfeld
von B = 5G, ein Dopplerfaktor von § = 1.5, die GriRe des Emissionsgebietes von R =
2-10% c¢m (0.01 pc), ein maximaler Lorentzfaktor der hochenergetischen Protonen von Ypmax =
4 -10' und eine Gesamtleuchtkraft des Jetsvon Lie ~ 9 - 10%3 erg/s verwendet.

Die mit H-E-S-S- gemessenen Energiespektren aus den Jahren 2004 und 2005 sind ebenfalls
in den Abbildungen 7.16 und 7.17 gezeigt. Das SPB-Modell steht hierbei mit seinen Vor-
hersagen eines im GeV/TeV-Bereich stark abfallenden Photonenspektrums im Widerspruch
zu den gemessenen, harten Energiespektren mit Photon-Indizes von I' = 2.5 £+ 0.3 im Jahre
2004 und insbesondere I = 2.3 + 0.1 im Jahre 2005. Der Unterschied ist insbesondere im
Falle der Modellierung eines HBL signifikant, so dass die uneingeschrankte Gultigkeit des
SPB-Modells in diesem Fall nicht bestétigt werden kann. Es muss jedoch angemerkt wer-
den, dass die in den Abbildungen 7.16 und 7.17 gezeigten SEDs aus nicht simultan gemes-
senen Daten zusammengetragen sind?°. Ferner wurden die Energiespektren der H-E-S-S.-
Messungen bislang noch nicht in die Modellierung mit einbezogen, durch entsprechende
Anpassungen der Modellparameter kann eine bessere Ubereinstimmung maglich sein.

2F|ussvariationen des Kernbereichs von M 87 im optischen [Perlman et al. 2003] und Réntgenbereich
[Harris et al. 1997] mit Faktoren > 2 konnten bislang nachgewiesen werden. Variationen &hnlicher GroRen-
ordnung deuten sich auch in den H-E-S-S--Daten im GeV/TeV-Energiebereich an.
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Abbildung 7.18. Radiale TeV-
~-Emissionsprofile,  wie  sie
1 durch hadronische Reaktionen
—— ] der kosmischen Strahlung mit
dem interstellaren Medium in
M87 erzeugt werden konnten
[Pfrommer & EnRlin 2003].
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Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit dem interstellaren Medium in M 87

Es ist nicht bekannt, ob die von der Erde aus gemessene, lokale kosmische Strahlung in
allen Galaxien dieselben Charakteristika aufweist. Unter der Annahme, dass die TeV-y-
Strahlung durch hadronische Reaktionen der kosmischen Strahlung in M 87 mit dem inter-
stellaren Gas Uber den Zerfall der dabei entstehenden Pionen 7 — ~~ entsteht, kdnnen
Rickschliisse auf die Charakteristika der kosmischen Strahlung in M 87 gezogen werden
[Pfrommer & Enfilin 2003]. Die grofiraumige Dichteverteilung des interstellaren Gases in
M 87 wird hierbei aus Messungen der thermischen Emission im UV- und Rdntgenbereich
abgeschétzt. Die spektrale Form der kosmischen Strahlung wird als Potenzgesetz mit einem
Spektralindex o angesetzt.

Pfrommer und EnBlin (2003) legen die HEGRA-Messungen [Aharonian et al. 2003] im TeV-
~-Bereich zugrunde. Die Energiedichte der kosmischen Strahlung in M 87 wird in die-
sem Szenario auf vergleichbare Werte abgeschatzt, wie sie auch in unserer Galaxie gemes-
sen werden. Unter Einbeziehung der oberen Flussgrenze des EGRET-Teleskops im GeV-
Energiebereich [Sreekumar et al. 1996] kann ferner der Spektralindex der kosmischen Strah-
lung in M 87 im GeV/TeV-Energiebereich auf o < 2.3 eingeschrénkt werden. Es werden
weiterhin verschiedene Modelle zur rdumlichen Verteilung der kosmischen Strahlung unter-
sucht. Die entsprechenden radiale Profile der TeV-v-Emission sind in Abbildung 7.18 ge-
zeigt. Die intrinsischen, gaul’formigen Emissionsprofile, die im 1 o- bzw. 3 o-Vertrauensin-
tervall mit dem Winkelprofil der H-E-S-S--Messung vertraglich sind (siehe Gleichung (7.2)),
sind ebenfalls in skalierter Form dargestellt. Keines der theoretischen Profile kann hierdurch
ausgeschlossen werden?*. In der Hypothese von Pfrommer und EnRlin (2003) wird in jedem

2LF{ir eine genauere Untersuchung missten die Profile jedoch in umgekehrter Vorgehensweise mit der
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Fall ein konstanter Photonenfluss von M 87 erwartet. Dies steht jedoch im Widerspruch zu
den im Rahmen dieser Arbeit gefundenen, deutlichen Anzeichen der Variabilitat, vergleiche
Abbildung 7.10. Daher kann der gemessene TeV-v-Fluss nicht (ausschliellich) durch Wech-
selwirkungsprozesse der kosmischen Strahlung mit dem interstellaren Medium in M 87 er-
klart werden.

7.4.3 TeV-~-Absorption durch einen zentralen Staubtorus

Es wird vermutet, dass jeder AGN im Zentralgebiet von einem Staubtorus umgeben ist, ver-
gleiche Abbildung 7.2. Dieser emittiert ein thermisches Strahlungsfeld mit einem Maximum
im infraroten Wellenlangenbereich. Die Temperatur des Torus hdngt u.a. von der Akkreti-
onsrate des schwarzen Lochs ab, da die bei der Akkretion freiwerdende Strahlung im UV-
und Rontgenbereich zur Aufheizung des Torus beitragt. Eindeutige Anzeichen fur einen To-
rus im Bereich > 50 pc um das schwarze Loch von M 87 konnten bislang nicht gefunden
werden.

Befindet sich der Erzeugungsort der TeV-~-Strahlung im Zentralgebiet des AGN, so kommt
es durch Paarabsorption am Infrarotstrahlungsfeld eines moglicherweise vorhandenen Torus
Yrev + YR — et -+ e~ zu einem signifikanten Abbruch des hochenergetischen Photonen-
spektrums [Donea & Protheroe 2003]. Die Abbruchenergie héngt hierbei von der Tempera-
tur des Staubtorus ab. Somit ist ein indirekte Untersuchung des Staubtorus im Zentralgebiet
mit Hilfe der gemessenen TeV-~-Photonen maoglich. Abbildung 7.19 zeigt die Modellierung

H-E-S-S--Abbildungsfunktion gefaltet werden und die Qualitét der entsprechenden Anpassungen an die Win-
kelverteilung der Uberschuss-Ereignisse (siehe Abbildung 7.6) bewertet werden. Die Modellverlaufe stehen
jedoch nicht in analytischer Form zur Verfugung.
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des hochenergetischen Teils der spektralen Energieverteilung von M 87 im hadronischen
SPB-Modell, vergleiche Abschnitt 7.4.2 zusammen mit den erwarteten Abbruchenergien in
Abhéngigkeit der Temperatur des Staubtorus. Die TeV-vy-Erzeugung im SPB-Modell wird
in einem Gebiet im inneren Jet-Bereich (< 1pc) erwartet??. Die mit H-E-S-S- gemesse-
nen Energiespektren der Jahre 2004 und 2005 sind ebenfalls in Abbildung 7.19 gezeigt. Fir
Temperaturen 7" > 100 K sind keine Anzeichen eines Abbruchs in den Spektren zu erken-
nen, so dass geschlossen werden muss, dass entweder der Staubtorus sehr kalt ist bzw. in
keinem grof3en Ausmal vorhanden ist, oder die TeV-vy-Emission in Bereichen auRerhalb des
vom Torus emittierten Infrarotstrahlungsfeldes entsteht. Generell interessant sind in diesem
Zusammenhang simultane Beobachtungen im Infrarot- und GeV/TeV-Bereich, da durch den
Absorptionsmechanismus eine Antikorrelation der Flusse beider Energiebereiche erwarten
wird.

7.4.4 Annihilation von Neutralinos

Neutralinos sind hypothetische supersymmetrische Teilchen [Ellis et al. 2003] und werden
als Kandidaten der dunklen Materie diskutiert. Diese kdnnen sich in Form von Klumpen
in einem radialen Dichteprofil in einer Galaxie ansammeln [Moore et al. 1999] und durch
Annihilationsprozesse der Art x +x — v+~ und x + x — Zy+~ und Sekundarreaktionen
ein hochenergetisches Photonenspektrum erzeugen, vergleiche Abschnitt 6.5.4. Abhangig
von der Masse des Neutralinos m,, dem Wechselwirkungsquerschnitt und dem Dichteprofil
kdnnen nachweisbare Flisse im GeV/TeV-Energiebereich erwartet werden. M 87 ist hierbei
wegen seiner groRen Masse im Bereich von 103 M, innerhalb von 100 kpc und der rela-
tiv geringen Entfernung ein aussichtsreicher Kandidat fir den Nachweis von Neutralino-
Annihilationsstrahlung extragalaktischen Ursprungs [Baltz et al. 1999].

Der von Baltz et al. (1999) abgesuchte, supersymmetrische Parameterraum fuhrt nur fiir
einige Satze von Modellparametern zu einem nachweisbaren Photonenfluss. Das zu erwar-
tende Emissionsprofil eines hinsichtlich der Nachweisbarkeit optimistischen Parametersat-
zes ist in Abbildung 7.20 fir eine Neutralinomasse von m, = 1TeV gezeigt. Dieses hebt
sich im gezeigten Beispiel um etwa eine GroRenordnung vom hochenergetischen Photo-
nenfluss ab, der aus der Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit der (baryonischen)
Materie in M 87 erwartet wird, vergleiche auch Abschnitt 7.4.2. Die intrinsischen Emissi-
onsprofile der von H-E-S-S- in den Jahren 2004 und 2005 gemessenen Flisse sind ebenfalls
gezeigt. Die Form des Emissionsprofils entspricht hierbei einer Gauf3funktion, die von der
Breite noch mit der aus den Daten abgeleiteten, oberen Grenze der Ausdehnung im 1o-
Vertrauensintervall vertraglich ist, siehe Gleichung (7.2).

22Der Erzeugungsmechanismus der TeV-v-Photonen spielt bei der Betrachtung der Paarabsorption am ther-
mischen Photonenfeld des Staubtorus keine Rolle, so dass die Uberlegungen auch fiir leptonische Model-
le (vergleiche Abschnitt 7.4.1) glltig sind, sofern die Erzeugung der TeV-vy-Strahlung in den inneren Jet-
Regionen stattfindet.
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Die aus den H-E-S-S--Daten ermittelten Fliisse?® tiber der Grenzenergie von 100 GeV erge-
ben sich entsprechend der in Abbildung 7.20 gezeigten Einheiten zu @494 (£ > 100 GeV) =
(1.79 4 0.42) - 105 km™2yr=! und ®gp05(E > 100GeV) = (4.51 £ 0.51) - 106 km~2yr—L.
Diese liegen in etwa 3 GroRenordnungen Uber den (optimistischen) Vorhersagen von Baltz
et al. (1999) und haben offenkundig einen anderen Ursprung als durch die (ausschlief3liche)
Annihilationsstrahlung von Neutralinos. Dies wird durch die deutlichen Anzeichen der Va-
riabilitat des TeV-~-Flusses untermauert, der bei der Annihilation von Neutralinos nicht er-
wartet werden kann. Ein geringer, zeitlich konstanter Beitrag durch Annihilationsstrahlung
zum gemessenen TeV-~-Fluss kann dennoch nicht ausgeschlossen werden. Eine Separation
anhand des radialen Emissionsprofils scheint aber nicht mdglich, was beim Vergleich mit
dem skalierten Emissionsprofil der H-E-S-S--Daten mit den Vorhersagen der Neutralino-
Annihilations-Strahlung in Abbildung 7.20 deutlich wird, die im Fall von M 87 auch bei
erhohter Ereignisstatistik keine Méglichkeit der raumlichen Auflésung erlauben.

7.5 Zusammenfassende Bewertung und Ausblick

Die Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S- wurden in den Jahren 2003 bis 2005 durchge-
fihrt. Im gesamten Datensatz wurden 471 + 46 ~-Ereignisse mit einer statistischen Sig-
nifikanz von 11.2 o aus der Richtung von M 87 gemessen. Nach der ersten signifikanten

ZDie Energieschwelle der H-E-S-S--Beobachtungen fiir M 87 liegt im Bereich von 300 — 400 GeV. Der in-
tegrale Fluss Uiber 100 GeV wurde aus dem differentiellen Energiespektrum unter der Annahme der Giiltigkeit
dieser Extrapolation errechnet.
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Messung von hochenergetischer ~-Strahlung im TeV-Energiebereich durch das HEGRA-
Experiment [Aharonian et al. 2003] konnte die FR-I1-Radiogalaxie M 87 somit im Rahmen
der vorliegenden Arbeit durch das H-E-S-S--Experiment als Quelle hochenergetischer -
Strahlung bestétigt werden. M 87 ist damit die erste, etablierte extragalaktische TeV-v-
Quelle, die nicht zur Klasse der Blazare gehort.

Die Verteilung der Uberschussereignisse ist kompatibel mit einer Punktquelle an der Positi-
on des Kerns von M 87. Aus den oberen Grenzen der intrinsischen Ausdehnung der Emis-
sionsregion kénnen mit den bisherigen Daten jedoch nur die &ul3ersten Regionen der Struk-
tur von M 87, wie sie im Radiobereich gesehen wird, als Erzeugungsort der TeV-+-Strahlung
ausgeschlossen werden, vergleiche Abbildung 7.8.

Die Energiespektren von M 87 im GeV/TeV-~-Bereich aus den Jahren 2004 und 2005 lassen
sich jeweils durch ein Potenzgesetz dN/dE o E~' mit Photon-Indizes von T' = 2.52+0.33
(2004) bzw. I' = 2.33 4+ 0.12 (2005) beschreiben, vergleiche Abbildung 7.9. Ein Un-
terschied in der Steigung beider Spektren kann somit nicht festgestellt werden. Es deu-
tet sich jedoch ein Unterschied im Niveau des Photonenflusses an. Die Energiespektren
spielen bei der Bestatigung oder Widerlegung verschiedener Modelle zur TeV-~-Erzeugung
von M 87 eine wichtige Rolle. So scheint beispielsweise das hadronische SPB-Modell (ver-
gleiche Abschnitt 7.4.2) generell Spektren mit einem steileren Abfall im TeV-Bereich vor-
herzusagen [Micke & Protheroe 2001], als dies von H-E-S-S- beobachtet wird. Die simul-
tan gemessene SED des Kerns von M 87 unter Einbeziehung des von H-E-S-S- gemesse-
nen TeV-v-Flusspunks aus dem Frihjahr 2003 I&sst sich im Vergleich zum leptonischen
SSC-Modell besser durch das Upstream-Compton-Modell [Georganopoulos et al. 2005] be-
schreiben. Die von H-E-S-S- gemessenen Energiespektren im GeV/TeV-Bereich sind fur zu-
kiinftige Modellierung der SED generell von grolRer Bedeutung.

Die deutlichen Anzeichen der zeitlichen Variabilitat des integralen Photonenflusses sind
in den Lichtkurven in Abbildung 7.10 erkennbar und deuten sich sogar auf Zeitskalen
von wenigen Tagen an. Bestatigt wird die zeitliche Variabilitt durch die Ergebnisse des
Kolmogorov-Tests mit entsprechenden Signifikanzen im Bereich von 4 o, vergleiche Tabel-
le 7.4. Aus den Zeitskalen der Variabilitat lassen sich wichtige Ruckschliisse auf die GroRe
der Emissionsregion ziehen. Desweiteren konnen verschiedene Modelle zur Erklarung der
TeV-v-Emission von M 87 ausgeschlossen werden, die einen zeitlich konstanten Fluss vor-
aussagen. Hierzu gehoren beispielsweise die TeV-y-Emission durch Annihilationsstrahlung
von Neutralinos (Abschnitt 7.4.4) oder durch die hadronische Wechselwirkung der kosmi-
schen Strahlung mit der Materie in M 87 (Abschnitt 7.4.2). Auch kann im Szenario der
inversen Comptonstreuung in den Knoten des Jets keine Flussvariation auf Zeitskalen von
Jahren oder kirzer erwartet werden. Sollte sich die Variabilitat der TeV-y-Emission auf kur-
zen Zeitskalen von wenigen Tagen bestatigen, so verbliebe als plausibler Erzeugungsort nur
die innerste Jet-Region.

Die deutlichen Anzeichen von variabler TeV-y-Emission untermauern die Notwendigkeit
von zeitlich aufeinander abgestimmten Beobachtungen in den verschiedenen Energiebe-
reichen, da ansonsten aus der Modellierung der SED keine aussagekréaftigen, detaillierten
Interpretationen abgeleitet werden konnen. In umgekehrter Weise kdnnen zeitlich aufein-
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ander abgestimmte Beobachtungen zur Suche nach mdéglichen Flusskorrelationen zwischen
den verschiedenen Energiebereichen genutzt werden. Hierdurch kénnte bei einem positi-
ven Ergebnis aus der Emission eines anderen Wellenldngenbereichs (mit einer entsprechend
besseren instrumentellen Winkelauflésung) auf einen genauer bestimmten Ort der TeV-v-
Emission geschlossen werden. Signifikante Korrelationen zwischen der TeV-+-Strahlung
und dem regelmaRig vom Rontgensatelliten RXTE gemessenen ASM-Fluss konnten bislang
nicht gefunden werden, vergleiche Abbildung 7.11. Die rdumliche Auflésung des ASM-
Detektors eignet sich mit 3’ x 15’ in diesem Zusammenhang ohnehin nicht fiir eine genaue-
re Einschrankung des TeV-v-Emissionsortes. In den Jahren 2003 bis 2005 wurden jedoch
auch mit dem Rontgen-Satelliten Chandra, mit dem die Struktur des Jets von M 87 aufge-
I6st werden kann (vergleiche Abbildung 7.3, rechts unten), Beobachtungen durchgefihrt
[Harris et al. 2003], die aber fur den Kernbereich von M 87 bislang noch nicht vollstén-
dig veroffentlicht sind, siehe hierzu auch Abbildung 7.5. Der hochvariable Knoten HST-1,
fiir den die Chandra-Daten schon bis zum Jahr 2005 vorliegen [Harris et al. 2005], konnte
jedoch bereits schon jetzt als Erzeugungsgebiet der TeV-y-Emission als unwahrscheinlich
eingestuft werden, da sich hier keine Korrelation zwischen den Rontgen- und TeV-v-Daten
andeutet, vergleiche Abbildung 7.10. Andere Knoten des Jets, die im Rontgenbereich bis-
lang keine Anzeichen auf Flussvariationen zeigen, koénnen aus dhnlichen Griinden ebenfalls
als Erzeugungsort der TeV-v-Strahlung ausgeschlossen werden.

Wegen der geringen Distanz von M 87 zur Erde von nur 16 Mpc ist die Form des gemesse-
nen Spektrums im GeV/TeV-Energiebereich nicht stark durch Absorption am extragalakti-
schen Hintergrundlicht beeinflusst. Das gemessene Spektrum von M 87 ist somit intrinsisch.
Die bislang im GeV/TeV-Energiebereich nachgewiesenen Blazare liegen in deutlich groRe-
rer Entfernung, so dass deren Spektren entsprechende Absorptions-Signaturen aufweisen,
die nur unter der genauen Kenntnis des spektralen Verlaufs des Hintergrundlichtes korri-
giert werden kénnen. M 87 kann auch im Rahmen der Vereinheitlichungstheorie von FR-I-
Radiogalaxien und BL-Lac-Objekten [Urry & Padovani 1995] interpretiert werden. In die-
sem Zusammenhang stellte M 87 das bislang einzige Objekt dieser vereinheitlichten Klasse
dar, dessen Energiespektrum keine derartigen Absorptions-Signaturen aufweist, was eine di-
rekte Beobachtung der intrinsischen Emissionsprozesse ermdglicht und somit auch fir die
Interpretation der Mechanismen von TeV-vy-Blazaren von Bedeutung ist.

Weitere Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S- sind geplant. Vorangige Ziele sind die Be-
statigung der Flussvariationen (insbesondere auf kurzen Zeitskalen), sowie die Suche nach
Korrelationen mit Photonenfliissen in anderen Energiebereichen, wie beispielsweise dem
Rontgenbereich. Wegen der Anzeichen der Flussvariationen im TeV-v-Bereich auf kurz-
en Zeitskalen von einigen Tagen sind genaue Abstimmungen mit den Experimenten an-
derer Energiebereiche wichtig. Auch sind gemeinsame Beobachtungen mit dem MAGIC-
Cherenkov-Teleskop [Cortina 2005] geplant, dessen Energieschwelle fiir Beobachtungen
von M 87 wegen der Lage in der Nordhemisphére im Bereich von 100 GeV liegt. Die hohere
Winkelauflésung und Sensitivitéat der stereoskopisch betriebenen H-E-S-S--Teleskope eignet
sich jedoch in besonderem Mal3e zur Untersuchung von Flussvariationen auch in einem Zu-
stand niedriger Emission von M 87.

191



7.5. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSBLICK KAPITEL 7. NACHWEIS VON M 87

Ein weiterer, vielversprechender Kandidat zur Emission von TeV-v-Strahlung ist die FR-I-
Radiogalaxie Cen A [Aharonian et al. 2005i], die sich in einem Abstand von nur 3.4 Mpc
(z = 0.0008) befindet und vergleichbare Eigenschaften wie M 87 aufweist, jedoch deutlich
naher ist. Die Radiostruktur von Cen A hat ein Winkelausmal3 von 8° x 4° und erlaubt somit
im Vergleich zu M 87 (Durchmesser der Radiostruktur von nur 15’) ein mit H-E-S-S- de-
tailliert aufgeldstes Studium der grof3raumigen Struktur im GeV/TeV-Energiebereich. Auch
Strukturen innerhalb der Host-Galaxie (14’ x 18’) sowie des kpc-Jets von Cen A kénnten mit
der Winkelauflésung von H-E-S-S- von etwa 6’ im hochenergetischen Bereich untersucht
werden. Auch Cen A wird analog zu M 87 als BL-Lac-Objekt diskutiert, das unter einem
groRen Winkel des Jets zur Sichtlinie (¢ ~ 50°) gesehen wird. Cen A ist die bislang ein-
zige, vom Gamma-Teleskop EGRET (MeV/GeV-Bereich) nachgewiesene, extragalaktische
Quelle, die nicht der Klasse der Blazare angehort [Sreekumar et al. 1999]. Beobachtungen
von Cen A mit H-E-S-S- im Jahre 2004 lieferten mit einer Dauer von bislang nur 4.2 h eine
obere Flussgrenze von I(E > 0.19TeV) < 5.7 - 1072 cm~2s~! [Aharonian et al. 2005h].
Weitere Beobachtungen von Cen A sind insbesondere im Lichte des Nachweises von M 87
im GeV/TeV-Energiebereich vielversprechend.
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Kapitel 8

Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden Beobachtungsdaten der abbildenden Cheren-
kov-Teleskope des H-E-S-S--Experiments (High Energy Stereoscopic System) ausgewer-
tet, mit dem hochenergetische ~-Photonen kosmischen Ursprungs im Energiebereich von
100 GeV bis hin zu einigen 10 TeV gemessen werden. Die Auswertung der Daten fuhrte
zum Nachweis des Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883 und zur Entdeckung einer
unidentifizierten TeV-v-Quelle HESS J1303-631 im gleichen Gesichtsfeld (Kapitel 6) sowie
zur Etablierung der Radiogalaxie M 87 als TeV-v-Quelle (Kapitel 7).

Nachweis von PSR B1259-63/SS 2883 und Entdeckung der
unidentifizierten TeV-vy-Quelle HESS J1303-631

Den in Kapitel 6 geschilderten Untersuchungen liegen die 62.6-stiindigen Beobachtungen
des Doppelsternsystems PSR B1259-63/SS 2883 in den Jahren 2004 und 2005 mit H-E-S-S-
zugrunde, in denen PSR B1259-63/SS 2883 erstmalig im TeV-~-Bereich nachgewiesen wer-
den konnte. Die statistische Signifikanz des Ereignistiberschusses im gesamten Datensatz
betragt 16.2 . Das Energiespektrum von PSR B1259-63/SS 2883 lasst sich durch ein Po-
tenzgesetz mit einem Photon-Index von I' = 3.0 + 0.2 beschreiben. Der integrale Pho-
tonenfluss oberhalb von 380 GeV zeigt signifikante zeitliche Variationen, so dass es sich
bei PSR B1259-63/SS 2883 um die erste, nachgewiesene variable TeV-y-Quelle in unserer
Galaxie handelt. Durch die unmittelbare Veroffentlichung des Nachweises von PSR B1259-
63/SS 2883 im Mérz 2004 durch H-E-S-S- konnten zeitnahe Beobachtungen verschiedener
Experimente und Satelliten in anderen Wellenlangenbereichen initiiert werden, die bei der
Interpretation der TeV-v-Emission eine wichtige Rolle spielen.

Die im selben Gesichtsfeld mit einer statistischen Signifikanz > 30 o nahe der galaktischen
Ebene entdeckte TeV-v-Quelle HESS J1303-631 zeigt den Vorteil des grofien Durchmessers
der Photomultiplier-Kameras der H-E-S-S--Teleskope von etwa 5°, wodurch die Suche nach
TeV-y-Quellen in entsprechend groRen Himmelsausschnitten moglich ist. Der im Gebiet
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der abbildenden Cherenkov-Astronomie erstmalige Nachweis und die darauffolgenden Un-
tersuchungen von zwei TeV-v-Quellen (PSR B1259-63/SS 2883 und HESS J1303-631) im
selben Gesichtsfeld erforderte die Beriicksichtigung verschiedener, hierdurch verursachter
Effekte in der Datenanalyse, die in Kapitel 4 und im Anhang A genauer untersucht wurden.
Die TeV-y-Quelle HESS J1303-631 weist eine intrinsische Ausdehnung (Breite einer ein-
dimensionalen GauRfunktion) von iy = (0.19 + 0.01)° auf. Der integrale Photonenfluss
der gesamten Emissionsregion oberhalb der Energie von 380 GeV ist zeitlich konstant und
liegt im Bereich von (17 £ 3)% des Flusses des Krebs-Nebels (der Standardkerze in der
TeV-vy-Astrophysik). Die hohe Ereignisstatistik und die Ausdehnung von HESS J1303-631
erlaubten die Untersuchung einer moglichen Energieabhangigkeit der Quellmorphologie,
die jedoch nicht signifikant festgestellt werden konnte.

HESS J1303-631 konnte bislang keinem Objekt in einem anderen Energiebereich (z.B. Ra-
dio- oder Rontgenbereich) zugeordnet werden. Es handelt sich daher um eine unidentifi-
zierte TeV-v-Quelle, der nach der von HEGRA entdeckten TeV-v-Quelle TeV J2032+4130
zweiten Quelle dieser Art'. Aufgrund der Entdeckung von HESSJ1303-631 im TeV-v-
Bereich wurden Roéntgenbeobachtungen der entsprechenden Himmelsregion mit dem Chan-
dra-Satelliten, in denen jedoch keine Anzeichen einer Emission gefunden werden konnten,
sowie eine tiefe Beobachtung von 31.8 ks mit dem XMM-Rontgensatelliten initiiert, die sich
derzeit in der Auswertung befinden. Verschiedene mogliche Szenarien zur Erklarung der ge-
messenen TeV-y-Emission von HESS J1303-631 wurden diskutiert. Keines dieser Szenari-
en kann jedoch bislang als gesichert oder uneingeschrankt plausibel angesehen werden. Die
Mechanismen (hadronischer oder leptonischer Beschleuniger) spielen hierbei insbesondere
hinsichtlich der nicht endgultig geklarten Frage des Ursprungs der geladenen kosmischen
Strahlung eine wichtige Rolle. Fir die weiteren Untersuchungen dieser Fragestellung sind
daher zukiinftige Beobachtungen von HESS J1303-631 in anderen Wellenldngenbereichen
wichtig.

Etablierung der Radiogalaxie M 87 als TeV-v-Quelle

Die bislang einzigen etablierten TeV-v-Quellen extragalaktischen Ursprungs gehéren zur
Klasse der Blazare. Blazare sind aktive Galaxienkerne (AGN), die einen relativistischen
Plasma-Jet aufweisen, der in Richtung des Beobachters ausgerichtet ist. Die mit einer Ent-
fernung von etwa 16 Mpc relativ nahe gelegene FR-I-Radiogalaxie M 87 gehort ebenfalls
zur Klasse der AGN, es handelt sich wegen des geschatzten Jet-Winkels im Bereich von
20°—40° jedoch nicht um einen Blazar. Dennoch wird in verschiedenen Modellen die Emis-
sion hochenergetischer ~v-Photonen vorhergesagt. In den Jahren 1998/99 konnten mit den
HEGRA-Cherenkov-Teleskopen deutliche Anzeichen von TeV-v-Strahlung aus der Rich-
tung von M 87 mit einer statistischen Signifikanz von mehr als 4 o gemessen werden. Dies
war eine der Hauptmotivationen fiir weitere Beobachtungen von M 87 mit H-E-S-S-.

In der systematischen Himmelsdurchmusterung der galaktischen Ebene mit H-E-S-S- wurden inzwischen
weitere Quellen dieser Art entdeckt.
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KAPITEL 8. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSBLICK

Die im Rahmen der vorliegenden Arbeit ausgewerteten H-E-S-S--Beobachtungen von M 87
(Kapitel 7) wurden in den Jahren 2003 bis 2005 durchgeftihrt. Im gesamten Datensatz wur-
den 471 + 46 ~-Ereignissen mit einer statistischen Signifikanz von 11.2 o gemessen, wo-
durch M 87 als erste extragalaktische TeV-y-Quelle etabliert werden konnte, die nicht zur
Klasse der Blazare gehort. Die Verteilung der Uberschussereignisse ist kompatibel mit ei-
ner Punktquelle an der Position des Kerns von M 87. Die Energiespektren von M 87 im
GeV/TeV-v-Bereich aus den Jahren 2004 und 2005 lassen sich jeweils durch ein Potenzge-
setz dN/dE o< E~! mit Photon-Indizes von ' = 2.52 + 0.33 (2004) bzw. I' = 2.33 4 0.12
(2005) beschreiben. Sie spielen bei zukinftigen Modellierungen der spektralen Energie-
verteilung (SED) von M 87 eine wichtige Rolle, anhand derer verschiedene theoretische
Modelle zur Erzeugung der hochenergetischen Strahlung untersucht werden kénnen.

Es wurden deutliche Anzeichen einer zeitlichen Variabilitat des integralen Photonenflus-
ses von M 87 gefunden, die sich sogar auf Zeitskalen von wenigen Tagen andeuten. Aus
den Zeitskalen der Variabilitat lassen sich generell wichtige Ruckschliisse auf die Grole
der Emissionsregion ziehen. Desweiteren konnen verschiedene Modelle zur Erklarung der
TeV-y-Emission von M 87 ausgeschlossen werden, die einen zeitlich konstanten Fluss vor-
aussagen. Die deutlichen Anzeichen von variabler TeV-y-Emission untermauern zudem die
Notwendigkeit von zeitlich aufeinander abgestimmten Beobachtungen in den verschiedenen
Energiebereichen. In umgekehrter Weise sind zeitlich aufeinander abgestimmte Beobach-
tungen bei den Untersuchungen von mdglichen Flusskorrelationen verschiedener Energie-
bereiche wichtig, durch die der Erzeugungsort und die Erzeugungsmechanismen der TeV-
~-Strahlung von M 87 eingeschrankt werden kdnnen. RegelmaRige Réntgenbeobachtungen
mit dem Chandra-Satelliten in den Jahren 2003 bis 2005, in denen (im Gegensatz zu den
TeV-v-Beobachtungen) die Struktur des kpc-Jets aufgeldst werden kann, kénnen fur ent-
sprechende Untersuchungen herangezogen werden. Der im optischen und Réntgenbereich
hochvariable Knoten HST-1 konnte somit als (ausschliel3liches) Erzeugungsgebiet der TeV-
~-Emission als unwahrscheinlich eingestuft werden. Die entsprechende Rontgenlichtkurve
der Kernregion von M 87 ist bislang noch nicht veroffentlicht, diese wird aber in Zukunft
ebenfalls aussagekréftige Untersuchungen erlauben.
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Anhang A

Erganzende Darstellungen wichtiger
Analyse-Methoden

In diesem Kapitel werden einige Teilaspekte der in Kapitel 4 beschriebenen Analyse-Metho-
den eingehender dargestellt. Zundchst wird in Abschnitt A.1 die Ermittlung der Standard-
Schnitte anhand von Daten des Krebs-Nebels dargelegt. In den Abschnitten A.2 und A.3
werden die Techniken der korrekten Untergrundbestimmung und Akzeptanzmodellierung
im Falle starker TeV-y-Quellen im Gesichtsfeld am Beispiel von Himmelskarten verdeut-
licht. In Abschnitt A.4 werden die statistischen Tests auf ausbruchartiges Verhalten auf ihr
Ansprechverhalten untersucht.

A.1 Optimierung der Schnitte auf mscw/mscl, A6% und
Ohillas

Die Optimierung der in den Kapiteln 4.3 und 5.5.2 eingefiihrten Schnitte zur Untergrund-
Unterdrickung wird in diesem Abschnitt anhand eines Datensatzes des mit H-E-S-S- be-
obachteten Krebs-Nebels durchgefiihrt. Der Krebs-Nebel ist eine gut verstandene, konstant
emittierende TeV-y-Punktquelle und dient daher als Standardkerze in der Hochenergie-~-
Astronomie. Der verwendete, 12.9-stlindige Datensatz wurde in den Jahren 2003/2004 im
Zenitwinkelbereich zwischen 45° und 60° aufgezeichnet und beinhaltet nach Schnitten mehr
als 5500 TeV-vy-Photonen. Die hohen Zenitwinkel z > 45° sind durch die Position des
Krebs-Nebels in der nérdlichen Hemisphadre zu erkléaren. Die in dieser Arbeit ausgewerteten
Beobachtungen wurden unter dhnlich hohen Zenitwinkeln durchgefuhrt, so dass die Ver-
wendung des Krebs-Nebel-Datensatzes zur Schnitt-Optimierung, deren Resultate leicht von
Zenitwinkelbereich abhdngen, gerechtfertigt ist.

Das Energiespektrum des Krebs-Nebels folgt einem Potenzgesetz dN/dE o« E~T mit ei-
nem Photon-Index von I" = 2.6 (vergleiche Abschnitt 4.6.3), so dass die hieraus erhaltenen
Ereignisschnitte fur TeV-y-Quellen mit signifikant anderen spektralen Formen nicht mehr



ANHANG A. ANALYSE-METHODEN

A.1. SCHNITTOPTIMIERUNG

mscw/mscl-Schnitt-Optimierung bei A§? < 0.02 deg?

mscw /mscl 1.00/— 1.03/— 1.05/— 1.07/— 1.10/— 1.15/— 1.20/—
o/Vh[100%] | 23.6 (25.3) 25.8 (27.8) 26.8(28.9) 27.4(29.5) 27.5(29.7) 26.4(28.7) 24.7(27.0)
o/Vh[10%] | 3.69(4.14) 3.95(4.48) 4.04 (4.57) 4.07 (4.57) 3.95(4.48) 3.60 (4.08) 3.21 (3.66)
o/Vh[1%] | 0.41(0.47) 0.43(0.50) 0.44 (0.51) 0.44(0.50) 0.42(0.49) 0.38(0.44) 0.34 (0.39)
mscw /mscl 1.07/1.0  1.07/1.1 1.07/1.2 1.07/1.3 1.07/1.4 1.07/1.5 1.07/1.6
o/Vh[100%] | 23.0 (24.2) 26.9 (28.4) 28.4(30.0) 29.0(30.7) 29.1(30.9) 29.1(30.8) 29.0(30.7)
o/Vh[10%] |3.98(4.31) 4.61(5.02) 4.76(5.23) 4.77(5.25) 4.71(5.20) 4.64 (5.12) 4.57 (5.05)
o/Vh[1%] | 0.46(0.51) 0.53(0.59) 0.55(0.61) 0.54(0.61) 0.53(0.60) 0.52(0.58) 0.51 (0.57)
A6?-Schnitt-Optimierung bei mscw/mscl = 1.07/1.3
A6?[deg?] 0.0100 0.0125 0.0150 0.0175 0.0200 0.0300 0.0400
o/vVh[100%] | 26.7(28.0) 27.6(29.3) 28.3(30.0) 28.7(30.6) 29.0(30.7) 29.3(30.8) 29.0(30.7)
o/VRh[10%] | 4.87(5.31) 4.88(5.42) 4.86(5.38) 4.81(5.36) 4.77(5.25) 4.60 (4.99) 4.37 (4.78)
o/vh[1%] |0.58(0.65) 0.57(0.65) 0.56(0.64) 0.55(0.63) 0.54(0.61) 0.51(0.56) 0.48 (0.53)
onillas-Schnitt bei mscw /mscl = 1.07/1.3 und Af < 0.03 deg” (100%) bzw. Af < 0.0125 deg” (10%, 1%)
Onillas / 10° 0.00 2.00 2.25 2.50 2.75 3.00 4.00
o/vVh[100%] | 29.3 (30.8) 29.3(30.8) 29.0(30.6) 28.4(30.1) 26.3(27.7) 23.6(24.9) 11.2(12.2)
o/Vh[10%] | 4.88(5.42) 4.89 (5.43) 4.95(5.45) 5.01(5.54) 5.00(5.44) 4.78(5.13) 2.88(3.32)
o/Vh [1%] 0.57(0.65)  0.57 (0.66) 0.59 (0.67) 0.61(0.69) 0.63(0.71) 0.64(0.71) 0.53 (0.67)

Tabelle A.1: Optimierung der Ereignisschnitte auf m.scw/mscl zur y-Hadron-Separation (oben) und den Winkelschnitt A2 (Mitte). Zum
direkten Vergleich ist die Schnittoptimierung auf die in Kapitel 5.5.2 eingefiihrte GroRe oniias €benfalls dargestellt (unten). Die Optimierung
wurde anhand von gemessenen Daten des Krebs-Nebels durchgefiihrt. Dargestellt ist die Sensitivitat o/ /A fiir verschiedene Quellstarken
(100%, 10% und 1%) in Abhéngigkeit der angewandten Schnitte. Die Optimierung wurde am mscw-Schnitt unter festgehaltenen Schnit-
ten von Amp > 80p.e. und A#? < 0.02deg? begonnen (ganz oben). Danach wurden sukzessive unter Verwendung der jeweils schon
optimierten Schnitte die weiteren Schnitte mscl, A#? und oniilas Optimiert. Die Optimierungen wurden unter Verwendung des (5; 10) p.e.
Tailcuts durchgefiihrt, die entsprechenden Ergebnisse des (4; 7) p.e. Tailcuts sind in runden Klammern aufgefiihrt. Optimale Schnittwerte
sind jeweils fett gedruckt.
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optimal sind. Dies ist jedoch generell unvermeidbar, da das Energiespektrum einer neu ent-
deckten TeV-v-Quelle zundchst unbekannt ist. Da die Wirkung der Schnitte vom Signal-zu-
Untergrund-Verhéltnis einer Messung abhéngt, wurde die Optimierung durch entsprechen-
de Skalierung des Krebs-Nebel-Signals fiir verschiedene Quellstarken (100%, 10% und 1%)
durchgefuhrt.

Es zeigt sich, dass der optimale A#2-Schnitt weitestgehend unabhéngig vom verwendeten
mscw- und mscl-Schnitt ist. Aus diesem Grunde wurde sequenziell der mscw-, mscl- und
anschlieBend der A#2-Schnitt optimiert!. Die Ergebnisse sind in Tabelle A.1 zusammen-
gestellt. Hierbei wurde die jeweils nach Gleichung (4.7) berechnete Signifikanz Sy, des
Ereignis-Uberschusses nach Anwendung der entsprechenden Schnitte auf die Wurzel der
Totzeit-korrigierten Beobachtungszeit von 7' = 11.9 h normiert, um ein allgemeingiil-
tiges MaR fur die Schnitt-Sensitivitat zu erhalten. Die Ergebnisse der Optimierung des in
Abschnitt 5.5.2 diskutierten gnijas-Schnittes sind ebenfalls mit in Tabelle A.1 aufgefunhrt.
Die Schnitt-Optimierung wurde fur die Tailcut-Paare (ampmin; ampiyin) = (5;10) p.e. sowie
(4;7) p.e. durchgefihrt. Die optimalen Schnitte unterscheiden sich diesbeziglich nicht sy-
stematisch, es zeigt sich jedoch eine im Bereich von 10% hoher liegende Sensitivitéit o /v/h
des (4;7)p.e. Tailcuts gegeniiber dem restriktiveren (5;10) p.e. Tailcut, insbesondere fiir
schwache Quellen. Der Vorteil des (4; 7) p.e. Tailcuts hdngt vom Spektrum der analysierten
Quelle ab: Fir Quellen mit deutlich weicherem Spektrum I' > 2.7 ist eine weitere Verbes-
serung der Sensitivitdt gegentiber dem (5; 10) p.e. Tailcut zu erwarten. Fur hértere Spektren
gleichen sich die Effizienzen beider Schnitte an, hier kann im Gegensatz dazu eine Erhéhung
des Bildamplituden-Schnittes zu einer weiteren Verbesserung der Sensitivitat fihren.

A.2 Erstellung von Himmelskarten

In diesem Abschnitt soll die Erstellung einer in Kapitel 4.6.2 eingefuhrten Himmelskar-
te exemplarisch unter Verwendung des Ring-Untergrundes (vergleiche Kapitel 4.5) darge-
stellt werden. Durch die in Kapitel 4.4 behandelte Kamera-Akzeptanz und die durch die
Alt/Az-Montierung der Teleskope begriindete Rotation der Himmelskoordinaten RA/Dec
im Koordinaten-System der Kamera, kommt es zu teilweise stark unterschiedlichen Nor-
mierungen « Uber das untersuchte Gesichtsfeld. Aus diesem Grunde wird zur Berechnung
einer zweidimensionalen Himmelskarte von Uberschuss-Ereignissen neben den Karten der
On- und Off -Ereignisse auch eine separate Himmelskarte der mittleren Normierungsfakto-
ren a(RA, Dec) bendtigt. Somit I&sst sich fiir jede Himmelsposition (RA, Dec) im Gesichts-
feld der photonische Ereignis-Uberschuss N., berechnen:

N, (RA, Dec) = Non(RA, Dec) — a(RA, Dec) - Nyt (RA, Dec) (A1)

Die statistische Signifikanz berechnet sich mit Hilfe von Gleichung (4.7) analog.

1Um maoglichen Korrelationen der verschiedenen Bild- und Ereignisschnitte Rechnung zu tragen, miissten
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Abbildung A.1: Zur Berechnung des Ring-Untergrundes nach Gleichung (4.5) mit den Ring-
Radien von rj = 0.5° und r; = 0.6° bei gleichzeitigem Ausschluss einer Quellregion (ge-
strichelter, schraffierter Kreis mit dem Radius von 0.4°, zentriert um die Position des Krebs-
Nebels). Links: Gezeigt ist die Berechnung des Ring-Untergrundes an einer gegebenen Him-
melsposition (Kreuz). Die Signal-Ereignisse (On) werden hierbei innerhalb eines Winkelschnit-
tes von Af < 0.11° um die jeweilige Himmelsposition aufsummiert (Oversampling, Kreis um
das Kreuz). Der Kasten mit durchgezogener Linie markiert den in die Analyse eingehenden
Himmelsausschnitt, der wegen des Oversamplings leicht vermindert wird (Kasten mit gestri-
chelter Linie). Die Rauten-Symbole geben die vier Tracking-Positionen der Teleskope wéahrend
der Beobachtung an. Die Konturlinien stellen die (iber die Beobachtung gemittelte photonische
Kamera-Akzeptanz im untersuchten Himmelsbereich dar, deren leichte Asymmetrie durch un-
terschiedliche Beobachtungsdauern der verschiedenen Tracking-Positionen begrlindet ist. Die
Graustufen- bzw. Farbskala gibt die photonische Kamera-Akzeptanz wieder, die Uber die Fl&-
che des Untergrund-Ringes gemittelt wird. Teilbereiche des Ringes, die (iber den Rand des Ge-
sichtsfeldes hinausgehen oder wie im gezeigten Beispiel eine ausgeschlossene Himmelsregion
Uberschneiden, werden nicht berticksichtigt. Rechts oben: Dargestellt ist der mittlere Normie-
rungsfaktor « fur die verschiedenen Himmelspositionen, der sich aus der flichengemittelten
Akzeptanz des Ringes, der Akzeptanz an der jeweiligen Himmelsposition (Signalregion, On),
sowie dem Flachenverhéltnis der Signal- und Ringregion errechnet. Rechts unten: Der hiermit
gewichtete Untergrund entspricht dem auf die photonische Akzeptanz normierten Erwartungs-
wert photonischer Ereignisse, die geméaR Gleichung (A.1) von der On-Karte abgezogen werden.
Die Nichtbeachtung einer starken Quelle bei der Untergrund-Bestimmung kann zu starken Ver-
falschungen der Himmelskarte flihren, vergleiche Abbildung A.4.
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Abbildung A.1 zeigt die Erstellung der zweidimensionalen Normierungs- und der Unter-
grundkarte anhand des Ring-Modells. Die Region des Krebs-Nebels, der sich im Zentrum
des untersuchten Gesichtsfeldes befindet, wurde von der Untergrundbestimmung ausge-
schlossen. Wird die Region einer starken TeV-y-Quellen nicht ausgeschlossen, so kommt
es an bestimmten Himmelspositionen zu einem systematisch tiberschatzten Untergrund, der
entsprechende Strukturen in der Himmelskarte zur Folge hat, was in Abbildung A.4 deutlich
wird.

Fur das Template-Modell (siehe Gleichung (4.6)) zur Untergrundbestimmung ergibt sich
eine analoge Vorgehensweise zur Erstellung von Himmelskarten. Wegen des disjunkten
mscw-Intervalls missen im Gesichtsfeld vorhandene TeV-~-Quellen im diesem Falle jedoch
nicht von der Untergrundregion ausgeschlossen werden. Diese ist beim Template-Modell
ohnehin ortlich deckungsgleich mit der Signalregion A. Der Ausschluss einer TeV-v-Quelle
bei der Modellierung der Kamera-Akzeptanz ist wegen der starkeren Abhéngigkeit des Tem-
plate-Modells jedoch um so wichtiger.

A.3 Kamera-Akzeptanz und Kontamination des Untergrun-
des durch TeV-v-Quellen im Gesichtsfeld

In diesem Abschnitt soll die Wichtigkeit der Anwendung der in Abschnitt 4.4 eingefuhrten
Akzeptanz iber das Gesichtsfeld einer Beobachtung (Kamera-Akzeptanz), sowie die kor-
rekte Behandlung von TeV-v-Quellen bei der Untergrundbestimmung untersucht werden.
Die Akzeptanz wird aus den Daten modelliert. Eine Quantifizierung der Auswirkungen der
Effekte der Kamera-Akzeptanz ist stark mit der Starke der im Gesichtsfeld vorhandenen
TeV-v-Quelle korreliert. Aus diesem Grund sollen im Folgenden nur qualitative Betrach-
tungen anhand des in Kapitel 4 schon h&ufiger verwendeten 6.3-stlindigen Datensatzes des
Krebs-Nebels durchgefiihrt werden. Fur die Untersuchungen eignet sich am besten die in
Kapitel 4.6.2 bzw. A.2 beschriebene Erstellung von Himmelskarten, da hier die Effekte der
Kamera-Akzeptanz unmittelbar sichtbar werden. Diese spielen jedoch auch fir die ande-
ren, in Kapitel 4.6 dargestellten Analyse-Methoden eine wichtige Rolle, ebenso, wie der
korrekte Ausschluss von bekannten TeV-v-Quellen von der in Abschnitt 4.5 beschriebenen
Untergrundbestimmung.

Zur besseren Verdeutlichung von systematischen Verlaufen im Gesichtsfeld, sowie zur Aus-
glattung von statistischen Fluktuationen wurden die folgenden Himmelskarten mit korre-
lierten, also sich tberlappenden Bins erstellt. Hierzu wurden fur jedes Bin der Himmelskar-
te die Ereignisse aus der Signal- und Untergrundregion innerhalb eines Kreises mit Radius
A6 < 0.11° aufsummiert. Die Untersuchungen wurden anhand der nach Gleichung (4.7) be-
rechneten statistischen Signifikanzen der Ereignistiberschiisse durchgefihrt. Fir einen fla-
chen Untergrund werden keine systematischen Verldufe Giber das Gesichtsfeld, sowie keine

strenggenommen alle Schnitte simultan optimiert werden, worauf jedoch an dieser Stelle wegen des hohen
Rechenaufwands verzichtet wurde.

\%
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Abbildung A.2: Zur Veranschaulichung der Bedeutung der Anwendung der Kamera-
Akzeptanz-Korrektur. Dargestellt ist die Signifikanzkarte (korrelierte Eintrage, Integrationsra-
dius Af < 0.11°) eines 4.8° x 4.8° grofRen Gesichtsfeldes, das um die Himmelsposition des
Krebs-Nebels (Kreuz) zentriert ist. Der Untergrund wurde mit dem Template-Modell bestimmt.
Die Farbskala der Signifikanzen wurde zur besseren Sichtbarkeit der Strukturen auf den Bereich
von +6 o beschrénkt, was zu einer starken Sattigung des Signals des Krebs-Nebels fiihrt. Links:
Die Korrektur auf die Kamera-Akzeptanz wurde nicht durchgefiihrt, so dass es zu einer syste-
matischen Inhomogenitét tiber das Gesichtsfeld kommt. Rechts: Die gleiche Himmelskarte wie
links, nur mit der Korrektur durch die unter Ausschluss der Region um den Krebs-Nebel (Kreis)
modellierten Kamera-Akzeptanz.

statistischen Fluktuationen des Ereignistiberschusses — abh&ngig von der Anzahl untersuch-
ter Bins — mit Signifikanzen von mehr als +4 o erwartet. Die Verteilung der Signifikanzen,
die man aus einer quellfreien Himmelsregion erhalt, folgt einer Normalverteilung mit einem
Schwerpunkt bei S = 0 und einer Breite von o = 1.

Berucksichtigung der Kamera-Akzeptanz: Zundchst wurde die generelle Notwendigkeit
der Anwendung der Kamera-Akzeptanz untersucht. In Abbildung A.2 sind die Signifikanz-
Karten des Himmelsbereiches um die Position des Krebs-Nebels dargestellt. Der Untergrund
wurde mit dem in Abschnitt 4.5 beschriebenen Template-Modell bestimmt. Auf der linken
Seite wurde die Normierung des Untergrundes nicht auf die modellierte Kamera-Akzeptanz
korrigiert. Deutlich zu erkennen sind in diesem Fall die systematischen Strukturen der be-
rechneten Uberschuss-Signifikanzen. Auf der rechten Seite der Abbildung A.2 wurde die
unter Ausschluss der Position des Krebs-Nebels (vergleiche Abbildung A.3) modellierte
Kamera-Akzeptanz bei der Untergrundbestimmung berticksichtigt, was zu dem bei Quell-
freiheit aulRerhalb der Region des Krebs-Nebels erwarteten, flachen Verlauf der Himmels-
karte fuhrt.

Ausschluss von Quellen aus der Modellierung der Akzeptanz: In Abbildung A.3 ist der
Einfluss des Krebs-Nebels als stark emittierende TeV-v-Quelle auf die Modellierung der
Kamera-Akzeptanz veranschaulicht. Die Modellierung der Kamera-Akzeptanz ohne Aus-
schluss einer im Gesichtsfeld vorhandenen, starken TeV-v-Quelle fiihrt zu einer starken

Vi
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Abbildung A.3: Zur Veranschaulichung des notigen Ausschlusses einer starken TeV-y-Quellen
von der Modellierung der Kamera-Akzeptanz. Gezeigt ist die Himmelskarte (korrelierte Ein-
trage, Template-Modell) des Krebs-Nebels, dargestellt in einem Gesichtsfeld von 2.8° x 2.8°.
Links: In diesem Fall wurde die Himmelsregion um den Krebs-Nebel (durchgezogener Kreis)
nicht von der Modellierung der Kamera-Akzeptanz ausgeschlossen. Dies flihrt generell zu ei-
ner starken, systematischen Uberschatzung der Akzeptanz in Bereichen des Abstandes um
Ar = 0.5° vom Kamerazentrum, in dem sich der Krebs-Nebel wahrend der Beobachtung befin-
det. Durch die Korrektur dieser durch den starken Einfluss des Krebs-Nebels falsch modellierten

Akzeptanz kommt es daher in Bereichen von Ar um die jeweilige Teleskop-Ausrichtung (ge-
strichelte Kreise) zu stark negativen Ereignis-Uberschiissen, was zudem zum kompletten Ver-
schwinden des realen TeV-v-Signals an der Stelle des Krebs-Nebels fiihrt. Rechts: Die gleiche
Himmelskarte wie links, nur mit der korrekt modellierten Kamera-Akzeptanz, d.h. unter Aus-
schluss der Region des Krebs-Nebels (Kreis). Zur besseren Vergleichbarkeit wurde die Signifi-
kanzskala auf den Bereich der linken Abbildung festgesetzt.

Uberschatzung der photonischen Akzeptanz an Positionen mit entsprechenden Kamera-
Absténden, vergleiche Abbildung 4.4. Dies fuhrt insbesondere bei der Normierung im Tem-
plate-Modell (4.6) zu einer starken Uberschatzung des Untergrundes. Da die Kamera-Ak-
zeptanz eine primére Abhdangigkeit vom radialen Abstand Ar zwischen Schauerrichtung
und Kamerazentrum aufweist, wird der Himmelskarte eine von den Beobachtungspositionen
der Teleskope abhangende Struktur aufgepragt. Diese fihrt an der Stelle des Krebs-Nebels
zum Verschwinden des TeV-~-Signals. Es muss an dieser Stelle hervorgehoben werden,
dass nicht die Akzeptanz tber das Gesichtsfeld des Himmelsausschnittes modelliert wird,
sondern diejenige in der Kamera, in der die Himmelsobjekte wahrend der Beobachtung ro-
tieren (vergleiche Abschnitt 4.4). Der korrekte Ausschluss einer starken TeV-~-Quelle von
der Modellierung fuhrt zum erwarteten Verlauf der Himmelskarte, siehe Abbildung A.3,
rechts.

Ausschluss von Quellen von der Untergrundbestimmung: Der Einfluss einer starken
TeV-v-Quelle auf die Bestimmung des Ring-Untergrundes (vergleiche Abbildung A.1) istin
Abbildung A.4 gezeigt. Sobald der Ring in Teilen durch die Quellregion des Krebs-Nebels
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Abbildung A.4: Zur Veranschaulichung des Ausschlusses einer starken TeV-y-Quelle von der
Untergrundbestimmung. In diesem Fall wurde der Untergrund mit dem Ring-Modell (siehe Ab-
schnitt 4.5 oder Abbildung 4.5) mit den Ringradien rj = 0.5° und r, = 0.6° bestimmt. Links:
Die Region des Krebs-Nebels wurde nicht von der Untergrundbestimmung ausgeschlossen. Dies
fiihrt zu einer starken Uberschatzung des Untergrundes in den Himmelsregionen (Kreuz), in de-
nen der Ring (gestrichelte Kreise) die Region des Krebs-Nebels durchlduft. Rechts: Durch den
korrekten Ausschluss der Region um den Krebs-Nebel (Kreis) ist die Verteilung der Uberschuss-
Ereignisse aulierhalb der Quellposition flach. Der Bereich der Signifikanzen wurde entsprechend
der linken Abbildung festgesetzt. Zum Ausschluss von bekannten Quellpositionen bei der Un-
tergrundbestimmung mittels des Ring-Modells siehe auch Abbildung A.1.

verlauft, wird der Untergrund systematisch tiberschétzt. Dies fiihrt zu einer charakteristisch-
en, von den Radien r; und r, des Ringes abhdngenden Struktur in der Himmelskarte, die sich
symmetrisch um die TeV-y-Quelle anordnet. Der korrekte Ausschluss von einer ausreichend
groR gewéhlten Region um die Quelle fuhrt zum erwarteten Verhalten des Untergrundes.

Aus den vorigen Betrachtungen wird deutlich, dass der Ausschluss bekannter Quellpositio-
nen aus der Untergrundbestimmung und der Modellierung der Kamera-Akzeptanz — sowie
deren Anwendung Uberhaupt — essenziell fur die korrekte Interpretation des Ubrigen Ge-
sichtsfeldes sind. Es muss jedoch an dieser Stelle betont werden, dass die obigen Unter-
suchungen anhand des Krebs-Nebels, und somit der bislang starksten bekannten, konstant
emittierenden TeV-+-Quelle durchgefiihrt wurden. Effekte, die durch schwéchere Quellen
im Gesichtsfeld verursacht werden, fallen in ihrer Wirkung entsprechend geringer aus.

A.4  Ansprechverhalten der Tests auf ausbruchartiges Ver-
halten

In diesem Abschnitt werden die in Kapitel 4.6.5 vorgestellten Variabilitats-Tests nach Kol-
mogorov und nach Prahl auf ihr Ansprechverhalten untersucht. In Abschnitt A.4.1 wird
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das Verhalten bei Abwesenheit eines Uberschusses (Null-Hypothese 1), in Abschnitt A.4.2
das Verhalten im Falle einer konstant emittierenden Quelle (Null-Hypothese 2) und in Ab-
schnitt A.4.3 das Verhalten im Falle einer variablen TeV-~v-Quelle untersucht.

Sowohl der Kolmogorov- als auch der Prahl-Test sind auf relative Anderungen zwischen den
Ereignisraten aus der Quell- zu einer entsprechenden Untergrundregion sensitiv. Daher ist
fiir die folgenden Untersuchungen ein genaues Verstandnis der Raten aus den verschieden
definierten Untergrundregionen (vergleiche Kapitel 4.5), sowie der Rate der ~-Photonen
wichtig. Die entscheidende Abhangigkeit der Raten, welche in Abbildung A.5 dargestellt
sind, ist hierbei durch den Zenitwinkel z der Beobachtung und durch den radialen Ab-
stand der Quellposition vom Kamerazentrum AR gegeben. Die Raten der TeV-vy-Photonen
wurden hierbei aus MonteCarlo-Simulationen bestimmt. Die Raten der Untergrundereig-
nisse des gespiegelten und des Ring-Untergrundes (photonisch klassifizierter Untergrund:
0.1 < mscw < 1.07), sowie des Template-Modells (hadronisch klassifizierter Untergrund:
1.3 < mscw < 1.9) entstammen im Falle der Abbildung A.5 (links) aus einem 30.5-
stlindigen Datensatz des galaktischen Zentrums, der einen entsprechend grofien Zenitwin-
kelbereich abdeckt. Die entsprechenden Untergrundraten auf der rechten Seite der Abbil-
dung A.5 entstammen aus dem Datensatz der in Kapitel 6 behandelten Quelle HESS J1303-
631, vergleiche auch Abbildung 4.4.

Zur Beschreibung der Abh&ngigkeit der Raten vom Zenitwinkel = wurden die Verteilungen
durch eine Funktion a - cos®(z) + (1 — a) - cos¢(z) angepasst, wobei der Ubersicht halber
in Abbildung A.5 auf die Darstellung der Datenpunkte des Untergrundes verzichtet wurde,
so dass nur die angepasste Funktion gezeigt ist. Deutlich zu erkennen ist der starke und un-
terschiedliche Abfall der Raten mit wachsendem Zenitwinkel. Die Verteilungen der Raten
als Funktion von A R wurden jeweils durch eine Polynomfunktion angepasst. Insbesonde-
re im Falle des Template-Modells ist hier ein deutlicher Unterschied der Abhangigkeiten
von Quell- und Untergrundrate zu erkennen. Die Abhéngigkeit der Ereignisrate der Sig-
nalregion (On) setzt sich jeweils aus einer Linearkombination der Rate der als photonisch
Klassifizierten Untergrund-Ereignisse und der Rate der realen TeV-+-Ereignisse einer gege-
benenfalls vorhandenen Quelle zusammen. Je starker der Photonenfluss einer TeV-v-Quelle
ist, desto groRer wird auch der Unterschied in den Ratenabhéngigkeiten zwischen On- und
Off -Region.

Da die Zeitserien, auf die die Variabilitats-Tests angewandt werden, im Gegensatz zur Fluss-
Berechnung nicht durch die effektiven Nachweisflachen Aeq(z, AR, ...) korrigiert werden
konnen, sind bei Beobachtungen, die sich (iber einen grolien Zenitwinkelbereich erstrecken,
systematische Effekte im Ansprechverhalten der Variabilitats-Tests zu erwarten, wie im Ab-
schnitt A.4.2 deutlich wird. Auch ein innerhalb eines Datensatzes stark variierender radialer
Abstand AR zwischen der Quellposition und dem Kamerazentrum kann vergleichbare Ef-
fekte hervorrufen. Fir die folgenden Untersuchungen wurden zuféllige Zeitserien fir die
Signal- und die Untergrundregion simuliert. Die hierbei verwendeten Parameter sind:

e Die Anzahl der zuféllig verteilten Untergrundereignisse Ny, der Signalregion.
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Abbildung A.5: Links: Die Abhangigkeit der relativen Akzeptanzen vom Zenitwinkel z. Die
Datenpunkte stellen die Akzeptanzen flr reale TeV-v-Photonen dar, erhalten aus MonteCarlo-
Simulationen. Die durchgezogene Linie entspricht der Anpassung einer Funktion a - cos®(z) +
(1 —a)-cos®(z). Ebenfalls dargestellt sind die Anpassungen dieser Funktion an die aus Messda-
ten gewonnenen Akzeptanzverlaufe des gespiegelten und des Ring-Untergrundes (photonisch
klassifizierter Untergrund: mscw < 1.07, gestrichelte Linie) sowie des Template-Untergrundes
(hadronisch Klassifizierter Untergrund: 1.3 < mscw < 1.9, gepunktete Linie), vergleiche Kapi-
tel 4.5. Rechts: Die Abhangigkeit der relativen Akzeptanzen vom radialen Kamera-Abstand
AR zwischen Quellposition und Kamerazentrum fir reale TeV-y-Photonen (Datenpunkte,
aus MonteCarlo-Simulationen erhalten), sowie photonisch und hadronisch klassifizierte Unter-
grundereignisse aus Daten der HESS J1303-631-Beobachtung, dargestellt in Form der Anpas-
sung einer Polynomfunktion (vergleiche Abbildung 4.4).

e Die Anzahl der zufallig verteilten Ereignisse Nq aus der Untergrundregion, angege-
ben in Form des die Normierung beschreibenden a-Faktors: o = Ngn /Nog.

e Die Gesamtanzahl IV, der TeV-v-Photonen einer konstant oder variabel emittierenden
Quelle in Einheiten von Nyy: b = N, /Nop.

e Die relative Dauer d des Ausbruchs in Einheiten der gesamten Messzeit (duty cycle),
mit d € [0; 1], wobei d = 0 keiner und d = 1 einer konstanten Emission entspricht.

A.4.1 Ansprechverhalten bei Quellfreiheit (Null-Hypothese 1)

Zuné&chst soll das Ansprechverhalten der Variabilitdts-Tests bei einer reinen Untergrund-
messung (b = 0, Null-Hypothese 1) untersucht werden. Hierzu wurden zuféllig verteilte
Zeitserien mit verschiedenen Ereignisanzahlen aus der Signalregion N,, und verschiedenen
Untergrundniveaus « simuliert und mit dem Kolmogorov- und Prahl-Test ausgewertet. Fir
jede Konfiguration wurden 10000 Zeitserien simuliert, wobei die Verteilungen der hieraus
erhaltenen Signifikanzen durch eine GauB-Funktion angepasst wurden. Die Schwerpunkts-
position und die Breite o der angepassten Funktion sind in Abbildung A.6 dargestellt. Bei
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Abwesenheit eines Signals wird ein Schwerpunkt bei einer Signifikanz von Sy, = 0 und
eine Breite der \Verteilung von ¢ = 1 erwartet. Beim Kolmogorov-Test ist dies erst ab
Non =~ 1000 erfllt, fir kleinere Ereigniszahlen wird die Test-Signifikanz Sy, geringfu-
gig unterschatzt. Der Prahl-Test erftllt die Erwartungen der Null-Hypothese beziiglich der
Schwerpunktsposition schon ab etwa Ny, ~ 100 Ereignissen, weist aber eine von « abhéan-
gige, geringfligig schmalere Verteilung der Signifikanzen auf, die sich erst furr ein gegentiber
der Signalregion sehr dominantes Untergrundniveau der Breite o ~ 1 annahert. Dies ist fur
die in den Analysen dieser Arbeit verwendeten Werte von o ~ 0.1 anndhernd erfullt.

Wie im folgenden Abschnitt der Null-Hypothese 2 deutlich wird, setzt das ausbleibende
Ansprechen der Variabilitats-Tests bei Quellfreiheit jedoch eine gleiche Abhangigkeit der
Ereignisraten aus der On- und Off -Region vom Zenitwinkel der Beobachtung und vom ra-
dialen Abstand AR voraus. Dies ist fur das Template-Modell nicht gegeben, da hier fur
die Untergrundereignisse (Off) ein anderes mscw-Intervall verwendet wird als fur die On-
Region?, vergleiche Abbildung A.5. Beim gespiegelten und beim Ring-Untergrund werden
die Off-Ereignisse jedoch aus dem Intervall 0.1 < mscw < 1.07 erhalten und weisen

2Ein naher am photonischen Bereich gewéhltes mscw-Intervall (vergleiche Abbildung 4.2, unten) fir ha-
dronische Ereignisse zur Untergrundbestimmung wiirde die Unterschiede in den Akzeptanzen vermindern.
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Abbildung A.7: Ansprechverhal-
ten des Kolmogorov-Tests (oben)
Kolmogorov- und des Prahl-Tests (unten) im
(2000 Iterat./Bin, a=0. Falle einer konstant emittierenden
Quelle  mit  unterschiedlicher
Signalstarke b und verschiedener
Ereignis-Statistik Non. Die simu-
lierte Verteilung der Zenitwinkel
der Beobachtung ist in der ein-
gelagerten Abbildung dargestellt.
Fir den Verlauf der Akzeptanz
der Off-Region wurde der ge-
spiegelte bzw. Ring-Untergrund
angenommen. Die nach (4.7)
berechneten Signifikanzen Sy des

on

on

z Prahl-Test —06®  Ereignis-Uberschusses sind je-
=z (2000 tterat/B (AR ad weils als Konturlinien dargestellt.
a 1500 Pro Bin wurden 2000 Simulatio-

nen durchgefuhrt. Der konstant
emittierende Krebs-Nebel weist
in der Standard-Analyse eine
Signalstarke im Bereich von
b ~ 13 auf, was trotz konstanter

0.2
. I Emission  bei  entsprechender

—0.4

Zenitwinkelverteilung und Er-
eigniszahlen von Ng, > 103
10° N ein deutliches Ansprechen des
> Kolmogorov-Tests mit Skoi > 50
zur Folge hétte.

somit die gleiche Abhangigkeit wie die Ereignisse der On-Region auf. Durch die Verwen-
dung dieser Untergrundregionen ist das Verhalten der Variabilitats-Tests im Falle der Null-
Hypothese 1 daher unabhéngig vom Zenitwinkel, so dass die Verwendung des gespiegelten
oder des Ring-Untergrundes der Verwendung des Template-Modells vorzuziehen ist.

A.4.2 Ansprechverhalten bei konstanten Quellen (Null-Hypothese 2)

Im Falle einer konstant emittierenden TeV-v-Quelle (Null-Hypothese 2) sollten die Variabi-
litats-Tests ebenfalls nicht ansprechen. Fur diese Untersuchung wurden Sétze von jeweils
1000 Zeitserien mit verschiedenen Anteilen konstanter Emission 0 < b < 25 simuliert. Es
wurden Ereigniszahlen bis N, = 2000 bei verschiedenen Untergrundniveaus (0.1 < a <
1.0) simuliert. In keinem der Félle sprachen der Kolmogorov- oder der Prahl-Test an.

Simuliert man jedoch zusatzlich eine Verteilung der Zenitwinkel der Beobachtung, so ms-
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sen die TeV-~- und Untergrund-Raten gemaR ihrer in Abbildung A.5 (links) gezeigten Ab-
héngigkeiten korrigiert werden. Dies flhrt auch bei einer konstant emittierenden Quelle
zu einem (in der Regel schwachen) Ansprechen der Variabilitits-Tests, das neben der Si-
gnalstarke b und dem Ereignisniveau N, vor allem von der Verteilung der Zenitwinkel
der Beobachtung abhéngt. Hierbei ist weniger der Schwerpunkt der Zenitwinkelverteilung
als vielmehr deren Streuung von Bedeutung. Das Ansprechverhalten des Kolmogorov- und
des Prahl-Tests ist in Abbildung A.7 flr verschiedene Signalstarken 0 < b < 25 und ver-
schiedene Ereignisanzahlen N, flr eine angenommene Zenitwinkelverteilung dargestellt.
Fur die Untergrundabhangigkeit der Off -Region wurde der photonische Verlauf des gespie-
gelten bzw. des Ring-Untergrundes angenommen. Deutlich zu erkennen ist das systemati-
sche Ansprechen insbesondere des Kolmogorov-Tests. Auch wenn die Test-Signifikanzen
Skot Und Syra gegentiber der nach (4.7) berechneten Signifikanz Sy des Ereignistiberschus-
ses klein sind (fur die gegebene Zenitwinkelverteilung ist Skoi/Sac < 5% und Spra/Sac <
0.3%), birgt der Kolmogorov-Test bei Nichtbeachtung der Zenitwinkelabhangigkeit die Ge-
fahr einer Fehlinterpretation der Ergebnisse. Obwonhl sich der Einfluss der Zenitwinkelver-
teilung auf das Test-Ergebnis relativ zuverl&ssig abschatzen lasst, ist eine Korrektur des
Test-Ergebnisses nicht unmittelbar méglich.

Befindet sich eine TeV-y-Quelle innerhalb eines Datensatzes in verschiedenen Abstanden
A R vom Kamerazentrum, so kommt es wegen der unterschiedlichen Akzeptanzen insbeson-
dere bei der Verwendung des Template-Untergrund-Modells (siehe Abbildung A.5, rechts)
ebenfalls zu verféalschenden Ergebnissen. Der Verlauf der radialen Akzeptanzen hangt vom
Zenitwinkel und der Energie ab, so dass der Einfluss auf die Variabilitats-Tests nicht unmit-
telbar quantitativ abzuschatzen ist. Der Template-Untergrund sollte daher nur bei geringen
Streuungen des Zenitwinkels und konstantem Quellabstand zum Kamerazentrum fur die
Variabilitats-Tests verwendet werden. Beim Ring-Untergrund spielen wegen vergleichbarer
Akzeptanzen aus On- und Off -Region (vergleiche Abbildung A.5, rechts) Variationen von
AR hingegen nur noch eine geringe Rolle, wobei zu beachten ist, dass der Ring per defi-
nitionem immer einen anderen Bereich der Kamera abdeckt, als die On-Region, vergleiche
Abbildung 4.5. Beim gespiegelten Untergrund verbleibt wegen der gleichen radialen Ab-
stdnde zwischen Signal- und Untergrundregionen keine A R-Abhéngigkeit. Fluktuationen
der Raten durch verdnderte Wetterbedingungen kénnen zudem ahnliche Auswirkungen auf
die Variabilitats-Tests haben. Daher sind hohe Qualititsanforderungen bei der Datenselekti-
on im Falle der Suche nach variabler Emission besonders wichtig.

A.4.3 Ansprechverhalten bei variablen Quellen

Die Untersuchungen des Ansprechverhaltens der Variabilitats-Tests bei variabler TeV-+-
Emission wurden unter Vernachldssigung des zuvor erwahnten Einflusses der Zenitwinkel-
und A R-Verteilung durchgefuhrt. Es wurden exemplarisch fur Ny, = 500 Untergrundereig-
nisse der Signalregion und einem Untergrundniveau von «« = 0.1 jeweils 1000 Zeitserien
mit Ausbriichen verschiedener Stérke b und verschiedener Dauer d (duty cycle) simuliert.
Die Ergebnisse sind in Abbildung A.8 dargestellt.
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Abbildung A.8: Ansprechverhal-
ten der Variabilitats-Tests Kolmo-
gorov (oben) und Prahl (unten)
fiir verschiedene Signalstarken b
und Ausbruchdauern d (duty cy-

S 10" 1 cle). Pro Bin wurden 1000 Zeitse-
duty cycled rien mit je No, = 500 Ereignis-
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Im Vergleich zur nach Gleichung (4.7) berechneten Signifikanz Sy des Ereignisuberschus-
ses eines Ausbruchs im gesamten Datensatz stellen die Variabilitats-Tests nur fur relativ kur-
ze Ausbriiche mit einem duty cycle von d < 0.1 eine generelle Verbesserung der Analyse-
Sensitivitat bei der Suche nach neuen TeV-v-Quellen dar. Dies betrifft jedoch nicht die ge-
nerelle Aussage uber variable Emission, die unabhéngig von der Signifikanz Sy, des Ereig-
nistiberschusses getroffen werden kann. Der Prahl-Test ist bei einer hohen Ausbruchsdauer
d weniger sensitiv als der Kolmogorov-Test und Uberschreitet dessen Sensitivitat erst fir
d < 0.01 und grof3e Signalstérken b.
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Abbildung B.1: Die in Abbildung 7.10 dargestellte TeV-v-Lichtkurve von M 87. Zusétzlich ist
in dieser Abbildung die 2—10 keV Réntgenzéhlrate (skaliert) des RXTE-ASM-Satelliten gezeigt
(offenen Dreiecke). Die Rontgenzéhlrate wurde in der jahreweisen Lichtkurve (Mitte) mit einem
Faktor von 0.6 - 10~'2 und in den nichsteweisen Lichtkurven (oben und unten) mit einem Faktor
von 1.2 - 10712 skaliert.
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