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Kapitel 1

Einleitung

Im Jahre 1912 — und damit vor fast hundert Jahren — entdeckte Victor Franz
Hess in Ballonexperimenten die kosmische Strahlung, die er damals penetra-
ting radiation, zu deutsch: durchdringende Strahlung, nannte (Hess 1912) und
wofiir er 1936 den Nobelpreis fiir Physik verliehen bekam. Diese Strahlung be-
steht aus ionisierenden Teilchen, die Produkt von Wechselwirkungsprozessen
energiereicher Teilchen der kosmischen Strahlung mit Molekiilen in den oberen
Schichten der Erdatmosphére sind. Man unterscheidet hierbei zwischen einer
geladenen und einer ungeladene Komponente der kosmischen Strahlung.! Heu-
te wissen wir, dass die Teilchen dieser kosmischen Strahlung Energien von bis
zu 10%° Elektronvolt besitzen. Dies sind Teilchenenergien, die auf unserer Erde
technisch bislang nicht einmal annéhernd realisiert werden konnten. Es stellt
sich also die Frage, welche physikalischen Prozesse als kosmische Teilchenbe-
schleuniger dienen.

Der Erforschung der kosmischen Strahlung und ihres Ursprungs sind innerhalb
der Astro-Teilchenphysik eine Vielzahl an Experimenten gewidmet, die ver-
schiedene Energiebereiche abdecken und die dazu unterschiedliche Nachweis-
verfahren anwenden. FEin Gebiet ist hier die y-Astrophysik, die sich mit den
~v-Photonen der kosmischen Strahlung beschéftigt. Heute decken satelliten-
gestiitzte Experimente wie FERMI insgesamt den Energiebereich von 10keV
bis 300 GeV ab. Hieran schliefen bodengestiitzte Experimente wie MAGIC
und H-E-S-S-. Das H-E-S-S--Experiment deckt beispielsweise einen Energie-
bereich von ungefiahr 100 GeV bis etwa 100 TeV ab. Experimente wie CTA
werden den Energiebereich erweitern. Hohere Energien werden mit grofl ange-
legten Detektorfeldern anvisiert.

Aus der beobachteten Energiedichte der geladenen kosmischen Teilchen
der Milchstrae ons =~ 1eV/cm?® und ihrer energieabhiingigen Verweildau-
er 7 ~ 107 a ergibt sich die Leistung, die unsere Galaxie aufbringen muss,
um diese Teilchen zu halten, zu Lys ~ 10 erg/s (Klapdor-Kleingrothaus &
Zuber 1997). Supernovae sind hier die naheliegendste Energiequelle innerhalb
der MilchstraBe, da pro Supernova etwa 10°! erg an Energie frei werden. Unter

'In Kapitel 3 werden diese Prozesse und die beteiligten Teilchen ausfiihrlich beschrieben.
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4 KAPITEL 1. EINLEITUNG

der Annahme, dass 10% davon in die Beschleunigung der kosmischen Teilchen
geht und dass sich alle 30 bis 40 Jahre eine Supernova in der Milchstrafle er-
eignet,? stehen auf diesem Wege etwa 10*! erg/s zur Verfiigung. Gestiitzt wird
dieses Szenario durch die beobachtete Komposition der kosmischen Teilchen,
deren Elementh#ufigkeit in etwa dem der Sterne durch ihre Nukleosynthese
entspricht.

Allgemein favorisiert ist das Modell der Beschleunigung von Teilchen zu hohen
Energien an der Schockfront eines Supernova-Uberrestes. Diese Schockfront
breitet sich mit etwa 10 km/s in Uberschallgeschwindigkeit im interstellaren
Medium (ISM) aus, so dass nahe der Front eine hohere Dichte an Teilchen
vorliegt, was zu einem verdichteten Magnetfeld an der Schockfront fiithrt. Teil-
chen konnen nun durch Streuprozesse vor und hinter die Front stochastisch
gestreut werden und gewinnen beim Uberqueren jedes Mal an Energie. Dieser
Mechanismus wird Fermi I genannt und geht zuriick auf eine Arbeit von En-
rico Fermi (1949). Dieser entwickelte ein Modell, in welchem Teilchen durch
stochastische Streuung an Molekiilwolken im ISM an Energie gewinnen (Fer-
mi II). Die Nomenklatur dieser Prozesse basiert auf der Ordnung des ge-
schwindigkeitsabhéingigen relativen Energiegewinns AE/E. Der durchschnitt-
liche Energiegewinn eines Teilchens der Energie F und der Geschwindigkeit v
pro Streuung ist

. AF )
Fermi I : <E>1 o - (1.1)
) AE v\ 2

Da immer v < ¢ gilt, ist der Prozess 1. Ordnung effizienter, wobei die Flucht-
wahrscheinlichkeit der Teilchen aus der Schockfront mit jeder Streuung zu-
nimmt. Insgesamt sind hier Beschleunigungen innerhalb von 10° Jahren auf
Energien bis zu 100 TeV moglich. Hohere Energien kénnen durch Beschleuni-
gung in Supernovae-Uberresten nicht erzeugt werden, so dass es weitere Me-
chanismen — galaktische wie extragalaktische — geben muss (Longair 1994).
Bislang sind 53 galaktische und 23 extragalaktische Quellen bekannt. Un-
ter den galaktischen Quellen verbergen sich fiinf schalenférmige Supernova-
Uberreste, zwei Supernova-Uberreste gemischter Morphologie, zwei composite
Supernova-Uberreste, 20 Pulsarwindnebel, zwei stellare Assoziationen und vier
Rontgen-Doppelsysteme sowie 18 weitere Quellen ohne bislang bekannten Ge-
genpart. 21 Blazare, eine Fanaroff-Riley Typ I-Galaxie (Messier 87) und ein
Radio-Quasar mit flachem Spektrum (3C279) bilden die bislang bekannten
extragalaktischen Quellen (Horns 2008).3

Unter den zweifelsfrei identifizierten und gut verstandenen Quellen sehr
hochenergetischer v-Emission fehlen bislang Sternhaufen mit ihren masserei-
chen Sternen. Massereiche Sterne treiben starke Winde mit Geschwindigkeiten

2Dies ergibt sich aus Beobachtungen von anderen Galaxien.
3Eine Diskussion zu diesen Objekten findet sich ebenfalls in Horns (2008).



von einigen 10 km/s. Wie oben in der Betrachtung der Supernova-Uberreste
sind dies Geschwindigkeiten, die weitaus hoher sind als die Schallgeschwindig-
keit im ISM von etwa 10 km/s (Longair 1994). Schockartige Strukturen kénnen
entstehen, wenn diese schnellen Sternwinde auf das ISM treffen oder es zu Kol-
lisionen zwischen einzelnen Sternwindfronten kommt. Massereiche Sterne sind
vor allem in jungen Sternhaufen zu finden, in denen sie sich zumeist zeitgleich
aus der gleichen, kollabierenden Molekiilwolke gebildet haben. Ihre Lebens-
dauer betrdgt jedoch nur einige Millionen Jahre, so dass mit zunehmendem
Alter eines Sternhaufens wenige bis gar keine massereichen Sterne erwartet
werden.

Bislang sind, hier am Beispiel von HESS J1614-518 (Aharonian et al. 2006B)
— Pismis 22 oder TeV J2032+413 (Aharonian et al. 2005) — Cyg OB2, eini-
ge wenige Kandidaten gefunden, bei denen die beobachtete v-Emission einem
Sternhaufen oder einer stellaren Assoziation zugeordnet werden kénnte.

Im Hinblick auf Schockbeschleunigung initiiert durch stellare Winde mas-

sereicher Sterne ist Westerlund 1 — der massivste Sternhaufen der Milchstrafle
mit einer Vielzahl an massereichen, windtreibenden Sternen — der geeignetste
Kandidat, um dieses Modell zu iiberpriifen.
In Rahmen dieser Arbeit werden neben Westerlund 1 mit den Sternhuafen
Westerlund 2 und NGC 6242 insgesamt drei Sternhaufen analysiert, die mit
dem H-E-S-S--Experiment beobachtet wurden. Einige ihrer Eigenschaften sind
in der nachfolgenden Tabelle aufgefiihrt.

Westerlund 1 | Westerlund 2 | NGC 6242
Koordinaten (J2000) | 251.7°, -45.82° | 155.99°, -57.76° | 253.9°, -39.47°
Masse [Mg] ~ 10° 4.5-10° unbekannt
Alter [10° a 4.5-5.0 1-2 40.6
Distanz [kpc] 3.9+£0.7 8.0£14 1.0£0.1

Tabelle 1.1: Einige Daten zu den in dieser Arbeit analysierten Quellen. Die Koordi-
naten (in J2000) sind in Rektaszension und Deklination angegeben. Die Distanz ist
beziiglich der Entfernung zur Sonne. Referenzen sowie weitere Erlduterung zu diesen
Zahlen sind in den einzelnen Kapiteln zu finden.

NGC 6242 ist mit knapp 41 Millionen Jahren ein sehr alter Sternhaufen.
Man erwartet hier weder massereiche Sterne noch sollten sich noch Superno-
vae ereignen, an deren Schockfronten sich die oben beschriebenen Beschleuni-
gungsmechanismen abspielen. Westerlund 2 ist mit einem Alter von etwa zwei
Millionen Jahren jung genug, um massereiche Sterne zu beherbergen, die star-
ke Winde treiben und besitzt mit WR 20a das massivste Doppelsternsystem
innerhalb der Milchstrale. Im Gegensatz zu NGC 6242 sollten sich in Wester-
lund 2 noch keine Supernovae ereignet haben. Der Sternhaufen Westerlund 1
sollte aufgrund seiner hohen Masse viele massereiche Sterne beherbergen, sich
nun aber in der Phase befinden, in der sich Supernovae ereignen kénnen und
womdglich bereits ereignet haben.
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Dies bedeutet, dass eine Detektion von TeV-y-Emission auf unterschied-

liche Mechanismen in den Sternhaufen zuriickzufithren sein kann. Eine Un-
terscheidung zwischen der Beschleunigung in Supernova-Uberresten und der
Beschleunigung durch stellare Winde sollte zudem aufgrund des unterschied-
lichen Alters der Sternhaufen méglich sein.
Im Jahr 2007 wurde von der H-E-S-S--Kollaboration die Detektion ausgedehn-
ter TeV-y-Emission in der Néhe von Westerlund 2 verdffentlicht (Aharonian
et al. 2007). Die gemessene Emission, deren Morphologie nicht vollstindig
verstanden ist, l&sst sich im Rahmen einer aufgestellten Energiebilanz durch
Sternwinde in Westerlund 2 gut erkldren (Manolakou et al. 2007, Reimer et al.
2007).

Die hier untersuchten Beobachtungsdaten zu NGC 6242 und Westerlund
1 wurden bislang nicht publiziert. Im Rahmen dieser Arbeit werden ebenfalls
neuere Beobachtungsdaten von Westerlund 2 analysiert. Schwerpunkt ist die
Analyse und die Interpretation der Daten zu Westerlund 1. Hier liegt das Au-
genmerk auf die Ausarbeitung eines in sich konsistenten, neuen Modells zur
Erklarung der Kinematik und Energetik um Westerlund 1 — auch im Kontext
von Beobachtungen in anderen Energiebereichen.

Kapitel 2 liefert einen Uberblick iiber Westerlund 1. Die wichtigsten Pa-
rameter und die Besonderheiten dieses massiven Sternhaufens werden préisen-
tiert und die Dynamik von stellaren Winden in massereichen Sternhaufen wird
anhand bestehender Modelle beschrieben. Dieses Kapitel schliefit mit der Zu-
sammenfassung von Beobachtungen im Radio- und Rontgenbereich.

In Kapitel 3 wird das H-E-S-S--Experiment und das erfolgreiche Prinzip der
Stereoskopie vorgestellt. Ein wichtiger Punkt ist hier die Datenrekonstruktion.
Kapitel 4 stellt eine im Rahmen dieser Arbeit verbesserte Datenselektion durch
Bestimmung einer Vergleichsrate aus miionischen Ereignissen.

Die Analyse der H-E-S-S--Daten von Westerlund 1 ist in Kapitel 5 zu finden.
Hier wird unter Beriicksichtigung der zuvor erwdhnten Eigenschaften und der
Problematik in der Region um Westerlund 1 ein konsistentes Bild zur Er-
klarung der Beobachtungen vorgestellt.

Kapitel 6 beinhaltet eine Zusammenfassung der gesamten Arbeit und einen
Ausblick. Hier wird auch auf den nachfolgenden Anhang eingegangen. Dort
sind die Analyse-Ergebnisse zu NGC 6242 (Abschnitt A) und Westerlund 2
(Abschnitt B) aufgefiihrt. Ebenso findet sich in Abschnitt C eine Analyse
bereits publizierter H-E-S-S--Daten des Krebsnebels, die im Zuge der neuen
Datenselektion erneut analysiert werden.



Kapitel 2

Westerlund 1 — ein Uberblick

Abbildung 2.1: Zusammengesetztes Bild aus Beobachtungen von Westerlund 1
(im Zentrum) bei den Wellenldngen 550nm, 650 nm und 784nm mit dem 2.2m
MPG(Max-Planck-Gesellschaft) /ESO(European Space Observatory, Europiische
Siidsternwarte)-Teleskop mit der Kamera WFI (Wide Field Imager). Vordergrund-
sterne erscheinen blau, die heiflen Sterne in Westerlund 1 orange und die kiihleren
rot. Die Aufnahme hat eine Abmessung von 5 x 5" (www.eso.org).

Der Sternhaufen Westerlund 1 (siehe Abbildung 2.1) wurde von Bengt We-
sterlund am Stidhimmel mit dem Schmidt-Teleskop der Uppsala Siidstation
am Mount Stromlo nahe Canberra in Australien im Jahre 1961 entdeckt (We-
sterlund 1961). Die relativ spite Entdeckung des mit einer Masse von etwa
~ 10° Mg, (Clark et al. 2005) und einem Alter von etwa (4.5 —5.0) x 106 Jahren
(Crowther et al. 2006) sehr massiven und jungen Sternhaufens ldsst sich durch
die hohe Absorption im Optischen von Ay = 12.9 mag erklidren (Piatti et al.

7



8 KAPITEL 2. WESTERLUND 1 — EIN UBERBLICK

1998). Westerlund 1 besitzt eine Distanz von etwa 3.9 kpc zu unserer Sonne!

und befindet sich im Scutum-Crux-Arm der Milchstrafie (Kothes & Dougherty
2007).

Wie Clark et al. (2005) aus spektroskopischen und photometrischen Beob-
achtungen geschlossen haben, beherbergt Westerlund 1 ungefdhr 200 stellare
Objekte, von denen circa die Héilfte innerhalb des Sternhaufenzentrums mit
einem Radius von weniger als einem Parsec angesammelt sind. Unter diesen
sind mindestens 24 Wolf-Rayet(WR)-Sterne?, von denen sich mindestens 38%,
wahrscheinlicher aber sogar 62% in Doppelsystemen befinden — damit sind
fast ein Viertel der bekannten WR-Sterne in der Milchstrafle mit Westerlund
1 assoziiert (Crowther 2007). 53 dieser Sterne konnte ein 09.5-B0.5 Spektral-
typ zugeordnet werden (Clark et al. 2005). Alle O-Sterne in Westerlund 1
sind als Superriesen klassifiziert. Es gibt in Westerlund 1 mindestens 80 blaue
Superriesen (BSR), drei rote Superriesen (RSR), einen leuchtkriftigen blauen
Verénderlichen (LBV) und sechs von nur zwolf bekannten gelben Hyperriesen
(GHR) in unserer Galaxie (in Muno et al. (2006B) zusammengefasst). Unter
den O-Sternen verbringt sich mit W9 ein LBV mit einer Massenverlustrate von
103 Mg /a (Clark & Doughtery 2008). Zudem ist mit CXO J164710.2-455216
ein Neutronenstern gefunden worden, dessen Vorlduferstern eine Masse von
etwa 40 M gehabt haben muss, so dass sich hier mindestens eine Supernova
ereignet hat (Muno et al. 2006A).

Vom O- zum Wolf-Rayet-Stern Die grofle Anhdufung an Wolf-Rayet-
Sternen macht Westerlund 1 zu einem interessanten Objekt, da bislang in den
bekannten Sternentstehungsgebieten innerhalb der galaktischen Scheibe ins-
gesamt viel weniger WR-Sterne als erwartet nachgewiesen wurden.?

Wolf-Rayet-Sterne sind eine kurze Phase im Leben eines Sterns der Spek-
tralklasse O. Ein sogenannter O-Stern hat eine untere Masse von etwa 16 Mg,
muss jedoch mindestens 25 Mg aufbringen, um in die WR-Phase zu kommen.
Je nach Initialmasse des O-Sterns verlduft die Entwicklung im Detail leicht
unterschiedlich, doch lisst sich diese meist als Abfolge von drei Stadien zu-
sammenfassen. Vereinfacht dargestellt entwickelt sich der O-Stern nach iiber
vier Millionen Jahren zu einem leuchtkréftigen blauen Verdnderlichen, oder
bei einer Masse von nur 25 Mg bis 40 M, eventuell zu einem roten Superrie-
sen. Die Phase als LBV dauert etwa 25 x 10% Jahre und die als RSR einige 103
Jahre (Waters & Morris 1997). Die letzte Phase vor dem Ende als Supernova
ist die Wolf-Rayet-Phase.

Man unterscheidet zwischen den Spektraltypen WN (prominente Stickstoffli-
nien) und WC (prominente Kohlenstofflinien). Massereiche O-Sterne ab 40 Mg
entwickeln sich zum Typ WC und enden als Supernova vom Typ Ic?. Sterne

'In dieser Arbeit steht dieser Zahlwert zur Diskussion, siche Abschnitt 2.3.

?Erstmals 1867 von Charles Wolf und Georges Rayet entdeckt und nach ihnen benannt.

3Im Folgenden wird, wenn nicht anders angegeben, auf Crowther (2007) Bezug genommen.

4Supernova durch Kernkollaps, bei welcher der Stern seine &ufere Wasserstoff- und Heli-
umbhiille bereits abgestoflen hat.



vom Typ WN sind hingegen bei kleineren Massen ihres O-Sternvorgéngers
zu finden und enden als Supernova vom Typ Ib®. WC-Sterne haben relativ
niedrige Massen zwischen 9 Mg und etwa 16 My, weil dem WC-Stadium ei-
ne Phase als WN-Stern vorausgeht, in der der Stern sehr viel Masse verliert.
WN-Sterne besitzen Massen zwischen 10 Mg und 83 M.% Die Lebenszeit ei-

Abbildung 2.2: Exemplarisch fiir die Sternwinde von WR-Sternen: der Wolf-Rayet-
Stern 124. Der Nebel um ihn herum ist Resultat seiner starken massereichen Win-
de. Aufgenommen mit dem ESO Very Large Telescope (VLT) in mehreren Béndern
(www.eso.org).

nes WR-Sterns betrigt in etwa 5 x 10° Jahre. Diese kurze Zeit ist geprigt
von starken Winden und einem groflen Massenverlust des Sterns. Diese Winde
konnen Geschwindigkeiten von einigen 10% km/s erreichen, withrenddessen ein
Massenverlust zwischen 107°% M, /a und 10~%4 M, /a beobachtbar ist. In Ta-
belle 2.1 sind die wichtigsten Parameter zu den O- und WR-Sternen aufgefiihrt
und in Abbildung 2.2 beispielhaft die Winde um einen WR-Stern gezeigt.

H O-Stern | WR-Stern

Masse M [Mg)] > 16 9-83
Lebensdauer ¢ [10° a] 4-5 ~ 0.5
Windgeschwindigkeit vy [km/s] ~2000 ~1700
Massenverlustrate M [Mg /a] ~ 1076 ~107°

Tabelle 2.1: Einige Parameter zu Sternen der Spektralklasse O und zu Wolf-Rayet-
Sternen (Crowther 2007, Muno et al. 2006B, Oskinova 2005, Prinja & Barlow 1990).

5Supernova durch Kernkollaps, bei welcher der massive Stern iiber keine dufiere Wasser-
stofthiille mehr verfiigt.
Diese Obergrenze stammt aus der Beobachtung von WR 20a, siche hierzu Anhang B.
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2.1 Sternhaufen und ihre Winde

Massereiche Sterne zeichnen sich durch ihre starken Winde aus. Diese Stern-
winde haben Geschwindigkeiten von ~ 10%km/s, mit denen sie Masse kon-
tinuierlich vom Stern wegtragen. In einem dichten und jungen Sternhaufen
mit vielen massereichen Sternen kommt es zu Wechselwirkungen dieser einzel-
nen stellaren Winde untereinander und man spricht von geschockten Winden.
Insgesamt ldsst sich so die Ausbildung eines kollektiven Sternhaufenwindes er-
kldren (Weaver et al. 1997), welcher den Sternhaufen verlésst (sieche Abbildung
2.3, links). Nach Silich et al. (2005) expandiert dieser kollektive Wind bis sich
seine Endgeschwindigkeit einstellt. Die Expansion als freier Wind sorgt dafiir,
dass unentwegt Leistung in eine aufgeheizte Superblase gepumpt wird (innerer
Schock). Diese immer grofler werdende Blase trigt die ausgestofiene Materie
der Sterne mit sich und trifft auf das ungestorte interstellare Medium (ISM),
so dass ein duflerer Schock entsteht, der von der heilen Superblase durch ei-
ne inhomogene Kontaktregion getrennt ist (vergleiche Abbildung 2.3, rechts).
In diesem Modell zeichnen sich die Zonen A und B durch intensive Roént-
genemission aus, die sich in Beobachtungen bemerkbar machen, wiahrend die
Rontgenemission innerhalb von Zone C zur duleren Schockfront hin abnimmt.

auferer Schock

Kontaktregion

innerer Schock

Abbildung 2.3: Links: Schematische und vereinfachte Darstellung zur Ausbildung ei-
nes kollektiven Sternhaufenwindes mit kleinen Kreisen, die einzelne sich ausbreitende
Sternwinde darstellen (Canto et al. 2000). Rechts: Leicht verédnderte Abbildung aus
Silich et al. (2005) zur Veranschaulichung der Wechselwirkung des kollektiven Stern-
haufenwindes mit dem interstellaren Medium (ISM). Zone A stellt den Sternhaufen
dar. Zone B ist die Freiwind-Zone. Zone C ist die heifle Superblase, die durch eine
Kontaktregion (Zone D) vom ISM getrennt ist und den &ufleren Schock treibt.
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Wenn ¢ das Alter der Blase ist und grsy die Dichte des ISM, lassen sich iiber
die gesamte mechanische Leistung des Sternhaufens Lgy und dem gemeinsa-
men Massenverlust seiner stellaren Objekte MSH die Radien des inneren R;,
und des dufleren Schocks R,us berechnen. Ebenso ergeben sich daraus die Ge-
schwindigkeit des adiabatischen Windes v, der den Sternhaufen verldsst, des
inneren Schocks vy, und der dufleren Schockfront vay,s (Silich et al. 2005). In
dieser Arbeit werden jene Gleichungen auf handliche Grofien normiert:

. ~1/2
Lsn  \'“? [ Mgy km

1.7-103 [ —2>2— — 2.1

(1039erg/s> Mg /a s (21)

Voo R
I 3/10 -3/10 2/5 ~1/2
R, ~ 20.3 _ USH e L _ Uo pc
1039 erg/s 0I1SM 105 a 103 km/s
Rin t 1 km
n ~ 3.9 —
Uin (pc) <1O5 a) s
I 1/5 ~1/5 ¢ \3/5
Raus ~ 30 wi L PPN pc
1039 erg/s OISM 105a
R, t -1 km
Vaus ™ 5'9<pc><105a> s

Diffuse Rontgenemission massereicher Sternhaufen Nach Modellen
wie in Oskinova (2005) sollte sich in massereichen Sternhaufen ab einem Alter
von ~ 2.5 x 10% Jahren der diffuse Rontgenfluss innerhalb von ~ 10° Jahren
auf logarithmischer Skala verdoppeln (siehe Abbildung 2.4, links). In dieser
Zeit dominiert der diffuse Rontgenfluss die Emission der Sterne, bis er nach
etwa einem Sternhaufenalter von ~ 40 x 10% Jahren (~7.6 in logarithmischer
Skala) rapide abfllt (siehe Abbildung 2.4, rechts). Dann sollte es keine mas-
sereichen Sterne mehr geben, die Winde treiben und in einer Supernova enden
konnen.

Da Westerlund 1 etwa eine Masse von 10° Mg, besitzt, ist die erwartete
diffuse Rontgenemission fiir diesen Sternhaufen in Abbildung 2.4 auf logarith-
mischer Skala um etwa 1 kleiner als im Modell von Oskinova (2005). Die Masse
von NGC 6242 ist unbekannt, doch aufgrund seines Alters befindet er sich in
der Phase, in der keine diffuse Rontgenemission mehr zu erwarten ist (siehe
Abbildung 2.4, rechts).
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Abbildung 2.4: Modellierung der Réntgenemission in einem Sternhaufen der Mas-
se 10 M. Links: Vergleich der diffusen Réntgenemission (schwarze Kurve) mit der
von massearmen (blaue gestrichelte Kurve), sonnenéhnlichen (rote Kurve) und mas-
sereichen Sternen (griine Kurve) durch Ubereinanderlegen der Kurven aus Oskinova
(2005). Rechts: Entwicklung der Réntgenemission in einem Zeitraum zwischen ~ 10°
und ~ 250 x 10% Jahren fiir einen Sternhaufen solarer Metallizitéit (durchgezoge-
ne Kurve) und einer Metallizitét wie in der Grofien Magellanschen Wolke (GMW,
gestrichelte Kurve) adaptiert aus Oskinova (2005). Der eingezeichnete violette Bal-
ken markiert das Alter von Westerlund 1 (Wd1), bestimmt in Clark et al. (2005).
Zusétzlich ist hier das Alter von NGC 6242 (bestimmt in Foellmi et al. (2006), siehe
Abschnitt A) mit der orangefarbenen, gestrichelten Linie markiert.

2.2 Beobachtungen von Westerlund 1

In diesem Abschnitt werden die Ergebnisse aus Beobachtungen im Radio- und
im Rontgenbereich vorgestellt.

Radiobeobachtungen Die Analyse der Beobachtungsdaten der 21cm-Linie
von neutralem Wasserstoff (HI) aus den SGPS”-Daten zeigt das Vorhandensein
von ausgedehnten, schalenartigen Strukturen (Blasen), die sich durch ein Defi-
zit an neutralem Wasserstoff bemerkbar machen (Kothes & Dougherty 2007).
Dies zeigt sich durch einen Schnitt in der Ebene bei einer Radialgeschwindig-
keit vyaq = (—55 £ 3) km/s. In Abbildung 2.5 sind diese Blasen eingezeichnet.
Eine kreisformige Blase 1 (B1) umschlieBt Westerlund 1 und liegt am Rand
einer ellipsenartigen Blase 2 (B2). Zusitzlich scheint es eine weitaus groere
nach Siiden gedfinete, dritte Blase (B3) zu geben. Anders als bei den Bla-
sen B1 und B2 ist keine relative Ausbreitungsgeschwindigkeit von Blase B3

“Southern Galactic Plane Survey ist eine HI-Beobachtungskampagne der siidlichen
MilchstraBe mit dem Australia Telescope Compact Array (ATCA) und dem Parkes Radiote-
leskop.
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im Geschwindigkeitsraum feststellbar;® lediglich eine schwache Ausbreitung
Richtung Norden ist erkennbar.
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Abbildung 2.5: Einzeichnung der im Text erwithnten drei Blasen. Links: Die Blase B1
(rot gestrichelter Kreis) und die Blase B2 (blau gepunktete Ellipse) eingezeichnet in
der Karte bei einer Radialgeschwindigkeit von -55km/s; beide Blasen stellen HI-arme
Regionen um Westerlund 1 (weile Konturen aus Radiobeobachtungen) dar. Dunkle
Flichen bedeuten hier HI-arme und helle HI-reiche Gebiete. Adaptiert aus Kothes &
Dougherty (2007). Rechts: Groflerer Ausschnitt mit beiden kleinen Blasen. Zusiitzlich
ist hier die grofie Blase B3 (griiner, unterbrochen gezeichneter Kreis) eingezeichet
worden.

Nach Kothes & Dougherty (2007) lassen sich die Blasen B1 und B2 durch
kollektive Sternwinde erkldren, die das restliche Material, das nach der Super-
nova, aus welcher der Neutronenstern CXO J164710.2-455216 hervorgegangen
ist, nach auflen treiben. Die Blase B3 wire demnach etwa so alt wie der Stern-
haufen Westerlund 1 selbst und durch die frithen Sternwinde getrieben.
Kothes & Dougherty (2007) bestimmen das Alter der Blasen B1 und B2 nach
McClure-Griffiths et al. (2002) mit dem Radius der Blase R in Parsec und der
Expansionsgeschwindigkeit vexp in km/s.

R ) -1
t = 029-10°( — =P 2.2
(1pc) <1km/s) ¢ (22)

Unter der Annahme, dass die Blase B3 in etwa so alt wie Westerlund 1 ist,
lasst sich so ihre Expansionsgeschwindigkeit errechnen. Hierzu wird jedoch
der Radius durch den Abstand von Westerlund 1 zur leicht expandierenden
Nordregion (~ 45pc) ersetzt (Kothes & Dougherty 2007). In der Tabelle 2.2
sind die so bestimmten Geschwindigkeiten sowie die Durchmesser und das
jeweilige Alter der Blasen 1 bis 3 aufgefiihrt.

8Erschwert wird dies, da die Blase B3 zum Siiden hin, weg von der galaktischen Ebene,
offen ist, so dass eine untere Begrenzung zur Bestimmung der relativen Geschwindigkeit
fehlt.
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Blase B1 | Blase B2 | Blase B3
Geschwindigkeit vexp [km/s] 5 >5 <3
Durchmesser D [pc] 5 18 x 10 ~50
Alter ¢ [10° a] ~0.15 <0.6 ~4.5

Tabelle 2.2: Parameter der Blasen B1, B2 und B3. Erlduterung hierzu im Text.

Aus der Beobachtung der Absorption von neutralem Wasserstoff und der
Betrachtung der galaktischen Rotationskurve haben Kothes & Dougherty (2007)
ebenso eine neue Distanz von Westerlund 1 zur Sonne errechnet (dyq1), die
unter Benutzung einer Distanz der Sonne zum galaktischen Zentrum dgy =
7.6kpc etwa vier Kiloparsec ergibt:”

d
dwai = (3.9£0.7) <7 6(1;<ch> kpc (2.3)

Rontgenbeobachtungen Mit dem Rontgensatelliten Chandra X-Ray Ob-
servatory der NASA'Y wurde der unmittelbare Bereich um Westerlund 1 be-
obachtet (Muno et al. 2006B). Das Ergebnis der Beobachtungen lisst sich in
zwei Punkten zusammenfassen:

(1) Ein Mangel an Eisenemissionslinien im gemessenen Spektrum und

(2) eine um einen Faktor 1075 zu niedrige diffuse Rontgenemission, die sich
mindestens fiinf Bogenminuten vom Sternhaufen in den interstellaren
Raum erstreckt und nicht mit einem Sternwindmodell (siehe oben Ab-
schnitt 2.1) erkldrt werden kann.

Wihrend Ersteres sich nach Muno et al. (2006B) durch etwa 4 x 10% nicht
aufgeloste massenarme und/oder sonnenéhnliche Sterne erklédren liele, so stellt
Punkt (2) ein Problem dar. Aus der Formel nach Leitherer et al. (1992) fiir
die Windleistung eines einzelnen Sternes

M VW 2 /N, erg
Lw = 3.10%° — ] = 2.4
w=3-10 (10—61\4@/&) <103km/s> ( 1 ) s 24)

errechnet sich die Windleistung fiir die 24 bekannten WR-Sterne, die eine hche-
re Massenverlustrate M ~ 6 - 1075 Mg /a besitzen und mit vy ~ 1700 km/s
schnelle Winde treiben, zu

M VW 2 N, erg
Ly ~1-10% =) = 2.5
W (6-10—5M@/a> (1.7-103km/s> (24) s (25)

9Dies wird weiter unten nochmals aufgegriffen.
National Aeronautics and Space Administration ist die US-amerikanische Raum- und
Luftfahrtbehorde.
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Die gemessene diffuse, zu knapp 95% nicht-thermische Rontgenluminositit Lx
innerhalb eines Radius von fiinf Bogenminuten von 2 bis 8keV betriigt:!!

dywar \ 2 Dy (2 — 8keV) erg
5kpc 9.3-10712ergecm—2s71 /) s

Lx ~ 2.78 - 10% < (2.6)

Der einfache Vergleich dieser Leistungen Lx/Lw ~ 3 - 107 zeigt, dass in die
Erzeugung von Rontgenstrahlung nur ein kleiner Bruchteil der Energie ein-
geht, die allein durch die Sternwinde der 24 bekannten Wolf-Rayet-Sterne zur
Verfiigung gestellt wird. Unter der Annahme, dass die massenreichsten Ster-
ne (M > 50Mg) in Westerlund 1 schon vor etwa 1.5 x 105 Jahren in einer
Supernova!? geendet sein miissten, so dass weitere ~ 10396rg/ s an Leistung
zur Verfiigung stehen miissten (Muno et al. 2006B), ist dieses Defizit eher eine
untere Abschéitzung.

Die viel zu niedrige Rontgenemission detektiert mit Chandra (Muno et al.

2006B) sowie ihre Ausdehnung lassen sich nicht mit Modellen wie in Canto
et al. (2000), Oskinova (2005) oder Silich et al. (2005) erkldren. Es bleibt die
Frage, wohin die Energie (aus Sternwinden und auch aus Supernovae) dissi-
piert ist.
Westerlund 1 stellt keinen Einzelfall dar. Es sind weitere Regionen mit soge-
nannten OB-Assoziationen bekannt, in denen grofie Blasen getrieben werden
und eine zu niedrige nicht-thermische Rontgenluminositéit gemessen wurde,
so dass der Verbleib der mechanischen Energie ungeklart bleibt. Zu diesen
gehoren 30 Doradus C, DEM L192 und N11 in der Groflen Magellanschen
Wolke; aufgelistet in Maddox et al. (2009). Nach Butt & Bykov (2008) ist dies
die Energiekrise.

Die in dieser Arbeit analysierten und interpretierten Beobachtungsdaten
von Westerlund 1 mit dem H-E-S-S--Experiment werden Aufschluss dariiber
geben konnen, wieviel der kinetischen Energie des Sternhaufens in die Emission
von TeV-v-Photonen geht und ob damit die offene Frage nach dem Verbleib
der kinetischen Energie fiir Westerlund 1 geklart werden kann.

2.3 Korrekturen

Aufgrund der Tatsache, dass je nach Experiment unterschiedliche Distanzen
von Westerlund 1 zur Sonne angenommen wurden, ist es im Hinblick auf eine
konsistente Betrachtung wichtig, sich auf eine festzulegen. Hierzu wird eine
neue Distanz berechnet, indem der Wert von 3.9kpc (Kothes & Dougherty

"Unter Benutzung einer Distanz zu Westerlund 1 von ca. 5kpc (Clark et al. 2005).

12AuBer dem Neutronenstern (Muno et al. 2006A) gibt es keine Evidenz fiir einen
Supernova-Uberrest aus Rontgenbeobachtungen. Dies liee sich dadurch erkldren, dass die
Supernova in einer bereits von den Winden leergefegten Umgebung ausbreitet, so dass kei-
ne Radio- und Rontgenemission zu erwarten sind, bis der Supernovaiiberrest auf dichtere
Strukturen trifft (Muno et al. 2006B).
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2007) korrigiert wird. Damit wird dann ebenfalls die Rontgenleistung, gemes-
sen mit Chandra, korrigiert und die Radien der HI-Blasen der neuen Distanz
angepasst.

Distanz zu Westerlund 1 Die Distanz der Sonne zu Westerlund 1 wird
in Kothes & Dougherty (2007) mit (3.9 + 0.7) kpc angegeben, hierbei geht
eine etwas éltere Berechnung der Distanz zum galaktischen Zentrum von (7.6
+ 0.3) kpc ein (Eisenhauer et al. 2005). In dieser Arbeit wird die Distanz
zum galaktischen Zentrum dgz = (8.33 £ 0.35) kpc aus Gillessen et al. (2009)
verwendet.

Damit folgt aus einfachen geometrischen Uberlegungen fiir die Entfernung von
Westerlund 1 zur Sonne:'?

R
dwar = (4.27+0.77) (833%)0) kpc (2.7)

Dieser Wert fiir die Distanz der Sonne zu Westerlund 1 im Folgenden in allen
Berechnungen verwendet.

Ausdehnung von Westerlund 1 Die Grofie des Sternhaufens wird in
Clark et al. (2005) unter Benutzung einer Obergrenze der Distanz zu We-
sterlund 1 von 5.5kpc berechnet. Dort ist der Kern, in dem sich etwa die
Hilfte der stellaren Objekte befindet, etwa 0.6 pc im Radius grofl. Die duflere
Radius des Sternhaufens, in dem sich ~95% der Sterne befinden, wird mit
2.9pc angegeben. Unter Benutzung der oben neu errechneten Distanz dywq;
ergeben sich fiir den Innen- R; und Auflenradius Ra:

dwadi ~
~ 0. k ~0.01° 2.
Ry 05(4'271%) pe (R0.01°) (2.8)
N dwd1 =0 020
Ry ~ 23 (4,27pc> kpe (=0.03°) (2.9)

Ausdehnung der HI-Blasen Aufgrund der neu errechneten Distanz des
Sternhaufens muss die Ausdehnung der drei in Kothes & Dougherty (2007)
gefundenen Blasen ebenfalls korrigiert werden. Analog zur Korrektur oben
folgt fiir die Radien der Blasen B1, B2 und B3:

dwa1

~ 2. k 2.1

R 7<4_27pc) e (2.10)
dwd1

~ B5. k 2.11

R 55<4.27pc> e (2.11)
dwa1

~ . 1

RBg 274(4‘271)(:) kpC (2 2)

13 dwar = 3.9/7.6 - 8.33kpc
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Rontgenemission Muno et al. (2006B) benutzen in ihrer Berechnung der
Rontgenleistung eine Distanz der Sonne zu Westerlund 1 von 5kpe (Clark et
al. 2005). Das Ergebnis in Gleichung 2.6 wird also mit Gleichung 2.7 zu:

dwar \> Py (2 — 8keV) erg
Lx ~2-10% -2 2.13
X <4.27 kpc 9.3-10712ergecm—2s71 /) s (2.13)

2.4 Energetische Betrachtungen

Westerlund 1 beinhaltet mindestens 24 Wolf-Rayet-Sterne, mindestens 80 blaue
und drei rote Superriesen sowie mindestens sechs gelbe Hyperriesen und einen
leuchtkraftigen blauen Variablen (siche oben Abschnitt), deswegen ist fiir die
folgende Rechnung eine Anzahl von 100 O-Sternen in Westerlund 1 gerecht-
fertigt. Mit Werten vorgestellt in Tabelle 2.1 folgt iiber Gleichung 2.4 eine
Windleistung von

M VW 2 N, \ erg
Ly ~ 1.2.10% =)= (2.14
W (10—61\4@/3) (1.7-103km/s> <100 s (219

Nach Kothes & Dougherty (2007) werden die beiden inneren Blasen Bl
und B2 nach der letzten Supernova vor maximal 6 x 10° Jahren und die grofle
duflere Blase B3 seit Beginn des Sternhaufens von stellaren Winden getrieben
(vergleiche Abschnitt 2.2). Diese Annahme lisst sich durch die in Silich et al.
(2005) vorgestellten kinematischen Uberlegungen anzweifeln. In Tabelle 2.3
sind die Zahlenwerte (aufgeschliisselt nach O- und WR-Stern) aufgefiihrt, die
zur Berechnung der in Gleichung 2.1 vorgestellten Groéflen verwendet werden.
In Tabelle 2.4 ist das Ergebnis aufgefiihrt.

# | Lw [erg/s] | Msu [Mo/a] | t [a]
WR-Stern || 24 1.0 - 10%9 1.2-1073 5-10°
O-Stern 100 1.2-10%8 1.0-107% 4.5-10°

Tabelle 2.3: Die Windenergie Lyw von den 24 WR- und den hier angenommenen 100
O-Sternen und der abgegebenen Masse Mgy an das ISM.

# | Rin [Pc] | vin [km/s] | Rout [PC] | Vout [km/s]
WR-Stern 24 30.3 23.8 85.4 100.7
O-Stern 100 35.2 3.1 207.3 27.2

Tabelle 2.4: Berechnung der Ausdehnung und der Geschwindigkeit von windgetrie-
bene Blasen fiir Westerlund 1 nach dem Modell in Silich et al. (2005).

Durch Vergleich der Ergebnisse aus Kothes & Dougherty (2007) in Ta-
belle 2.2 auf Seite 14 mit der Tabelle 2.4 wird klar, dass die Blasen B1, B2
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und B3 nicht primér durch stellare Winde des Sternhaufens getrieben wor-
den sein konnen, da sie zum einen im Radius zu klein sind und zum ande-
ren eine zu niedrige Ausbreitungsgeschwindigkeit besitzen. Lediglich zwischen
der Geschwindigkeit der inneren Schockfront getrieben durch Winde von O-
Sternen (3.1km/s) und der Geschwindkeit von Blase B3 (<3km/s) konnte
ein Zusammenhang bestehen, doch da die entsprechenden Radien mit ~ 35 pc
respektive ~ 27.4pc differieren und keine ~ 400 pc groflen Blase gefunden
wurde (McClure-Griffiths et al. 2002), ist eine Korrelation unwahrscheinlich.
Die Blasen B1 und B2 sind ebenfalls zu klein, um durch eine Supernova ge-
trieben worden zu sein.'* Eine Supernova mit einer kinetischen Energie von
Egn ~ 10°! erg, die sich adiabatisch fiir etwa ~ 10* Jahre ausbreitet und mit
der Sedov-Taylor-Lisung

R (ESN . t%edov) 18 (215)
01ISM
beschrieben werden kann, hat demnach nach Ende der freien Expansionsphase
einen Radius von mindestens R < 29.2 pc. Tang & Wang (2005) haben iiber-
dies gezeigt, dass bei einer Expansion in eine Umgebung von geringer Dichte!®
ein groflerer Radius zu erwarten ist, so dass der oben berechnete Wert eine
Untergrenze darstellt. Weder Blase B1 (2.7 pc) noch Blase B2 (~ 5.5 pc) haben
annéhernd einen derart groflen Radius, so dass eine Supernova als treibende

Kraft beider oder einer der beiden Blasen ausgeschlossen werden kann.

Im Folgenden wird nun eine Bilanz der insgesamt in Westerlund 1 zur

Verfiigung stehenden kinetischen Energie Elyi\;dl aufgestellt. Hierzu werden die

Windenergie der O- (Ey,) und WR-Sterne (EWR) sowie die Energie der einzig
nachgewiesenen Supernova (Egn) summiert. Fiir die einzelnen Komponenten

gilt:16
L9 twdl N.
EQ ~ 1.7-10% W W x 2.16
W 12 10%erg/s ) \15.105a ) \ 100 ) @& (216)

EWR 1.9-10% Lyt bwe N o (2.17)
w ' 1.0-10¥erg/s ) \5-10°a) \ 24 ) % \*

l

N,
Esy ~ 1-10% <1SN> erg (2.18)
Hiermit ergibt sich fiir Westerlund 1 nun:
BN = By + Ew" + Esy (2.19)
EV ~ 2.107erg (2.20)

In Tabelle sind die wichtigen Parameter und Gréflen von Westerlund 1
summiert.

14Blase B3 ist andererseits zu alt, um durch eine Supernova getrieben worden zu sein.

15Wie dies bei Westerlund 1 aufgrund seiner starken Winde gegeben ist.

161n dieser Bilanzierung wird der Beitrag des Magnetars CXO J164710.2-455216 mit nur
Lx =~ 3-10*erg/s (Muno et al. 2006A) respektive fiir ¢t =~ 6 - 10° a (Kothes & Dougherty
2007) und dwa1 = 4.27kpc mit resultierenden Fx =~ 1.3 - 1033 erg vernachléssigt.
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Parameter von Westerlund 1 ‘

thl (4.5 - 50) . 106 a
twWR 0.5-10%a
Lw(24WR) | 1.0-10% erg/s
Lw(1000) | 1.2-10%erg/s
Lx 2.0-10%* erg/s
Egn 1-10° erg

EWE 1.9-10°

ES 1.7 -10%

EyYdl 2.0 - 10 erg
dwa1 (4.27 £0.77) kpc
Rp1 2.7pc

Rpo 5.9 pc

Rp3 27.4pc

19

Tabelle 2.5: Auflistung der Parameter von Westerlund 1, die fiir die nachfolgenden
Rechnungen wichtig sind. Hierbei ist twq1 das Alter von Westerlund 1, twg die Le-
bensdauer eines Wolf-Rayet-Sterns, Ly ist die jeweilige Windenergie der WR- bzw.
O-Sterne, Lx ist Luminositit im Rontgenbereich (korrigiert), Esy ist ungefihre Ener-
gie der einzig (indirekt) nachgewiesenen Supernova in Westerlund 1, EW® und EY
sind die kinetischen Energien der WR- und O-Sterne, dwq; ist die in dieser Arbeit
bestimmte Distanz von Westerlund 1 zur Sonne und R; ist der jeweilige korrigierte
Radius der Blasen B1 bis B3.
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Kapitel 3

Luftschauer und das
H-E-S-S-—Experiment

Abbildung 3.1: Die vier H-E-S-S--Teleskope in Namibia.

In diesem Kapitel wird das grundlegende Prinzip und die Funktionsweise
des H-E-S-S--Experiments (Abbildung 3.1) vorgestellt. Schwerpunkt hierbei
sind — neben einer Einfithrung in die Physik der ausgedehnten Luftschauer —
die Datennahme sowie die wichtigsten Parameter, die die Rekonstruktion eines
aufgezeichneten Luftschauers erméglichen und die essenzielle Bestimmung des
Untergrundes wéhrend einer jeden Messung.

3.1 Luftschauer

Kosmische Strahlung besteht zu mehr als 99% aus Hadronen, vorwiegend aus
Protonen aber auch aus schwereren Atomkernen wie z.B. Eisen und zu einem
sehr geringen Anteil auch aus Elektronen und Positronen sowie Neutrinos und
Photonen.! Die Atomkerne und die geladene Leptonen werden von den inter-
stellaren Magnetfeldern abgelenkt und treffen daher isotrop auf die Erde. Im
Gegensatz dazu kann aus der Detektion von Photonen die Quelle, also der
Herkunftsort, bestimmt werden. Die kosmische Strahlung wechselwirkt in den

!Die genaue Komposition ist jedoch energieabhingig.

21
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oberen Schichten der Erdatmosphire (genauer: in der Stratosphire) mit den
sich dort befindlichen Teilchen (Stickstoff, Sauerstoff) und 16st ausgedehn-
te Luftschauer aus. Diese Luftschauer werden nach Art ihrer ersten Wech-
selwirkung (bzw. ihres schauerauslésenden Primiérteilchens) in elektromagne-
tisch und hadronisch kategorisiert und kénnen von bodengestiitzten Experi-
menten wie dem H-E-S-S--Experiment, einem abbildenden atmosphérischen
Cherenkov-Teleskopsystem, beobachtet werden.

3.1.1 Elektromagnetische Luftschauer

Ein elektromagnetischer Luftschauer entsteht, wenn hochenergetische geladene
Leptonen oder Photonen auf die oberen Schichten der Erdatmosphire treffen.
Im vereinfachten Modell von Heitler (1954) entwickelt sich ein elektromagne-
tischer Luftschauer als eine alternierende Abfolge von Bremsstrahlungs- und
Paarbildungsprozessen in Intervallen, die Strahlungslinge Xy genannt (siehe
Abbildung 3.2).
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m

Paarbildung

e’ e’
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Bremsstrahlung /\‘ ( \
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Paarbildung /\
\,\e X,
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Abbildung 3.2: Vereinfachte Darstellung eines photoninduzierten Luftschauers.

Ein hochenergetisches Photon vgg zerstrahlt im Coulomb-Feld eines Atoms
der oberen Erdatmosphérenschicht bzw. wechselwirkt mit einem virtuellen
Photon jenes Atoms Yatom und zerstrahlt in ein Elektron-Positron-Paar?, man
spricht von Paarbildung:

YHE + YAtom — € + et

Leptonen verlieren ihre Energie hauptsiichlich durch Bremsstrahlung? und sen-

2 Aufgrund der Impulserhaltung kann ein Photon nicht allein in zwei Teilchen zerfallen.
Seine Zerfille in = /p™ und 77 /7 sind wegen ihrer relativ kleinen Wirkungsquerschnitte
hier von geringer Bedeutung.

3 Aufgrund der 1/m3-Abhingigkeit ist Bremsstrahlung hier nur fiir Elektronen und Po-
sitronen von Bedeutung.
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den ihrerseits Photonen ypg aus:
e:t + YAtom — ei + BS

Wihrend Paarbildung und Bremsstrahlung verantwortlich fiir die Entwick-
lung einer elektromagnetischen Kaskade sind, tragen Ionisation fiir Elektronen
und Photo- und Comptoneffekt fiir Photonen zum Energieverlust und somit
Aussterben des Luftschauers bei.

Fiir Photonenergien von einigen keV (bei hoheren Energien ist der dominieren-
de Mechanismus die Paarbildung) stellt der Comptoneffekt den dominierenden
Verlustmechanismus von Photonen dar. Hierbei streut das Photon elastisch an
einem Hiillenelektron eines Atoms und verliert dabei an Energie. Bei Energien
von einigen eV spielt der Photoeffekt eine Rolle: das Photon tibertréagt seine
Energie auf ein Hiillenelektron des Atoms, welches dann vom Atom emittiert
wird.

Beim Durchgang durch die Atmosphére kann ein geladenes Teilchen Atome
ionisieren, indem es ein Hiillenelektron anregt und so selbst Energie verliert.*
Bremsstrahlungsverluste dominieren oberhalb einer kritischen Energie, unter-
halb dominieren Ionisationsverluste. Die kritische Energie Fi,;; ist demnach
der Punkt, an dem beide Strahlungsverluste im Gleichgewicht sind. Fiir Elek-
tronen in Luft errechnete sich diese mit der Kernladungszahl Z des beteiligten
Atoms aus der Formel in Hagiwara et al. (2002)

710 MeV
Byt = — 3.1
it Z +0.92 (3.1)

Mit Z =7 fiir Stickstoff folgt
Eyie ~ 90MeV (3.2)

Ein elektromagnetischer Luftschauer stirbt aus, wenn die mittlere Energie der
Teilchen der kritischen Energie Fy.i entspricht. Wahrenddessen hat sich die
Teilchenanzahl mit jeder Wechselwirkungsldnge verdoppelt, so dass hier die
maximale Anzahl an Teilchen Ny,.x vorliegt. Aus der Anzahl der Teilchen und
der kritischen Energie liasst sich aufgrund der Energieerhaltung die Energie
des Primérteilchens Ey ermitteln:

EO - Nmax . Ekrit (33)
Dies entspricht einer Messung mit der Erdatmosphére als Kalorimeter.

3.1.2 Hadronische Luftschauer

Hadronische Luftschauer entstehen in Folge der inelastischen Streuung zwi-
schen Protonen der kosmischen Strahlung ppg und Atomen der Atmosphére.

4Wenn Atomkern und Elektron rekombinieren, kommt es zu elektromagnetischer Strah-
lung (Fluoreszenz), die mit eigens dafiir gebauten Fluoreszenzteleskopen, wie z.B. beim
Auger-Experiment, nachgewiesen werden kann.
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Dieser Prozess unterliegt der starken Wechselwirkung und es entstehen dabei
viele Kernfragmente und Mesonen (vor allem m-Mesonen) sowie deren Reso-
nanzen. Das primére Proton wie auch die neu entstandenen Protonen konnen
weiterhin Atome fragmentieren und so weitere hadronische Subkaskaden er-
zeugen (siehe Abbildung 3.3). Die Mesonen zerfallen in der Regel bevor sie
mit weiteren Atome kollidieren und tragen ebenfalls zur Schauerentwicklung
bei. Das neutrale mgp-Meson zerfillt in zwei Photonen, die elektromagnetisch
wechselwirken und so zwei elektromagnetische Subkaskaden initiieren (vgl. Ab-
schnitt 3.1.1).

m — Y+

Die Mesonen 7+ und 7~ zerfallen schwach in Miionen® und Neutrinos respek-
tive Antineutrinos:

+

™ e ,U++VH

™ e M_ + ylu,

Die entstandenen Neutrinos tragen nicht zur weiteren Schauerausbildung bei.
Der Miionzerfall in Elektronen oder Positronen findet nur selten statt, da ein
Grofiteil dieser relativistischen Miionen einige Kilometer in der Atmosphére
zuriicklegt und den Erdboden erreicht.

pto— et me

B e F Vet

Y
/
)

EM-Subkaskaden / e’
EM-Subkaskade

Abbildung 3.3: Vereinfachte Darstellung eines hadroninduzierten Luftschauers.

SDer Elektron/Positron-Zerfallskanal ist aus Helizit4tsgriinden stark unterdriickt.
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3.1.3 Cherenkov-Licht

Wenn sich geladene Teilchen mit einer Geschwindigkeit v in einem Medium
mit Brechungsindex n schneller fortbewegen als die Lichtgeschwindigkeit in
diesem Medium

c
> —, 3.4
0> (3.4)
so emittieren sie elektromagnetische Strahlung. Diese Strahlung wird Cherenkov-
Licht genannt und wird unter einem bestimmten Winkel 6, dem Cherenkov-
Winkel, ausgesendet:

1
cosbc = 3.5
ni- B (3:5)
Der Brechungsindex der Atmosphére ist abhéngig von der Dichte ¢ je nach
Altitude h iiber Normalnull und der Frequenz v. Es gilt ndherungsweise § =

v
— =& 1 fiir relativistische Teilchen, so dass vor allem Elektronen und Positro-

c
nen eine Rolle spielen, da die iibrigen geladenen Leptonen und Baryonen viel
hohere Massen haben. Gleichung 3.5 wird also zu

cosfc(h,v) =~ (o). 0] (3.6)

In der Erdatmosphére betrégt der Cherenkov-Winkel bei einer Hohe h =
8km etwa fc = 1° und leuchtet am Boden eine Fliche mit einem Radius von
etwa 120 m aus (siche Abbildung 3.4).

hochenergetische Gammas

‘ Effektive Flache:

Abbildung 3.4: Ein Cherenkov-Lichtkegel bei einem Cherenkov-Winkel §¢ =~ 1° in
8km Hohe mit Markierung der ausgeleuchteten Flidche (www.uni-heidelberg.de).
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Die Anzahl der Cherenkov-Photonen, die pro Wegléinge dz eines geladenen
Teilchens der Ladungszahl z und pro Wellenldngenintervall d\ des Photons
emittiert werden, ergibt sich zu (Hagiwara et al. 2002):

d’Nc 22 1
drdx © 32 (1 " B nle) N A>> (3.7)

Aufgrund der 1/A2-Abhingigkeit iiberwiegt blaues Licht.

3.1.4 Vergleich und Betrachtung von elektromagnetischen und
hadronischen Luftschauern

In Abbildung 3.5 ist die Cherenkov-Lichtdichte aus Monte Carlo-Simulationen
fiir einen photonischen und einen hadronischen Luftschauer dargestellt. Der
Schnitt in Einfallsrichtung des Primérteilchens (Photon der Energie E. =
1TeV respektive Proton der Energie E;, = 6 TeV) zeigt die groiere Lateralver-
teilung von hadronischen Luftschauern gegeniiber photonischen. Bei Betrach-
tung des protoninduzierten Luftschauers wird die Ausbildung von elektroma-
gnetischen Subkaskaden innerhalb der hadronischen Gesamtkaskade deutlich.

Photon 1 TeV Proton 6 TeV

20 km
|
20 km
|

10 km
10 km

Beobachtungsniveau Beobachtungsniveau

0.0Km 0.6 km 0.0Kkm 0.6 km

Abbildung 3.5: Cherenkov-Lichtdichte aus Monte Carlo-Simulationen fiir einen
photon- (links) und einen protoninduzierten Luftschauer (rechts). Erliuterung im
Text; aus Horns (2000).

Anders als Photonen und Elektronen oder Positronen sind Protonen keine
Punktteilchen, sondern bestehen aus drei Quarks. Diese tragen einen Transver-
salimpuls mit sich, der in jeder Wechselwirkung erhalten ist und so zur Schau-
eraufweitung fiihrt. Die Tiefe der Atmosphiére ldsst sich in Einheiten der ver-
schiedenen Wechselwirkungslidngen angeben. Die Massenbelegung der Wech-
selwirkungslidnge eines Protons betrigt x, ~ 90 g/ cm? und die eines Elektrons
Xe = 36.6 g/cm?. Die Atmosphére mit einer Tiefe von etwa 1035 g/cm? ist also
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etwa elf hadronische bzw. 28 elektronische Strahlungsléngen lang. Die Wech-
selwirkungsldnge von Photonen ist mit der der Elektronen iiber x, = 9/7xe
verkniipft (Simon 2008).

3.2 Das H-E-S-S--Experiment

Das Akronym H.E.S.S. steht fiir High Energy Stereoscopic System und ist
zu Ehren des Osterreichers Victor Franz Hess, der 1912 in einem Ballonex-
periment die kosmische Strahlung entdeckte (siehe Einleitung). Das H-E-S-S--
Experiment ist in Namibia nahe dem Gamsberg im Khomashochland auf einer
Hohe von 1800 m {iber Normalnull gelegen und besteht aus vier Cherenkov-
Teleskopen, von denen das erste im Juni 2002 sein erstes Licht sah und das
letzte im Dezember 2003 in Betrieb genommen wurde. Seitdem ist H-E-S-S-
Phase 1 abgeschlossen und nimmt fortlaufend Daten.

In den folgenden Abschnitten wird das H-E-S-S--Experiments beschrie-
ben. Detailliertere Beschreibungen zu den einzelnen Punkten sind, wenn nicht
zusétzlich im Text angegeben, in Aharonian et al. (2006) und in den dort
referenzierten Quellen zu finden.

3.2.1 Die Teleskope

Abbildung 3.6: Die vier H-E-S-S--Teleskope von oben betrachtet.

Die vier Cherenkov-Teleskope des H-E-S-S--Experiments sind an den Eck-
punkten eines gedachten Quadrats mit einer Seitenléinge von 120 m aufgestellt
(sieche Abbildung 3.6). Die Platzierung dieser Teleskope ist so gewihlt, dass
die Teleskope jeweils dort stehen, wo der Cherenkov-Lichtkegel eines benach-
barten Teleskops den Boden trifft (vergleiche hierzu Abbildung 3.4 auf Seite
25).
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Ein Teleskop besteht aus einem Spiegeltriger mit einem Durchmesser von
etwa 13m, in dessen Fokus in 15m Abstand eine Photomultiplier®-Kamera
(Beschreibung folgt weiter unten) angebracht ist, und einer Stahlkonstrukti-
on, die die gesamte Struktur hilt. Das Gewicht eines jeden Telekops betréigt
in etwa 60 Tonnen.

Pro Teleskop sind zwei CCD”-Kameras in Betrieb: die Lid3-CCD dient der Ju-
stierung der Spiegelelemente und befindet sich im Zentrum des Spiegeltrégers
mit Blick auf die Photomultiplier-Kamera. Die Sky?-CCD ist auf dem Spie-
geltrager selbst angebracht und beobachtet den Himmel. Anhand von Refe-
renzsternen wird so die Ausrichtung des Teleskops wiahrend der Datennahme
stindig iiberpriift. Die Teleskope in ihrer Az-Alt-Montierung'® kénnen von
0.0° (Zenit) und bis 89.9° in Hohe ausgerichtet werden. Thre computergesteu-
erte Ausrichtung erfolgt mit bis zu 100° /min.

Anders als bei Einzelteleskop-Experimenten!! zeichnet sich H-E-S-S- da-
durch aus, dass im sogenannten Stereo!?-Modus Beobachtungen gemacht wer-
den. Mindestens zwei Teleskope!? miissen hierzu das gleiche Ereignis sehen,
damit dieses als solches klassifiziert und aufgenommen wird.

Der Spiegeltriger Der Spiegeltriager ist im Dawvies-Cotton-Design gebaut
(Davies & Cotton 1957). Auf ihm sind 382 kreisrunde Spiegel angebracht (Ab-
bildung 3.7, links), die in einem Wellenldngenbereich von 300 nm bis 600 nm
eine Reflektivitdt von nahezu 80% aufweisen, wobei aufgrund von Alterungs-
prozessen und Materialermiidung diese Reflektivitit nunmehr bei etwa 60%
liegt. Insgesamt ergeben die Spiegelfacetten eine effektiv ausgekleidete Flédche
von 107 m?, deren Justierung und Ausrichtung computergesteuert mittels einer
Uberpriifung durch die Lid-CCD geschieht.

Die Teleskop-Kamera Die Photomultiplier-Kamera eines Teleskops (Ab-
bildung 3.7) befindet sich im Abstand von 15m in der Fokalebene des Spiegel-
tragers. Nur eine solche Kamera gewahrleistet ein schnelles Auslesen im Na-
nosekundenbereich, um die Cherenkov-Lichtblitze von einigen ~10ns Dauer
erfassen zu konnen. Der Nachteil einer im Vergleich zu CCD-Kameras niedri-
gen Quanteneffizienz von nur 20% bis 30% muss in Kauf genommen werden,

S Photomultiplier (engl.) heifit iibersetzt Fotovervielfacher. Hierbei 16st ein einzelnes, ein-
fallendes Photon iiber den Comptoneffekt ein Photoelektron aus, das iiber Dynoden zu meh-
reren 10° Photoelektronen verstirkt wird.

"Charge Coupled Device (engl.) heifit iibersetzt ladungsgekoppeltes Geriit, welches dazu
dient, ein einfallendes Photon abzuspeichern und spéter mit hoher Quanteneffizienz (> 80%)
auszulesen.

8 Lid (engl.) heiBt iibersetzt Deckel.

9Sky (engl.) heifit iibersetzt Himmel.

10Art der Montierung. Alt steht fiir Altitude und Az fiir Azimut.

"'Wie z.B. bei MAGIC Phase 1 auf La Palma (Kanarische Inseln).

12 Stereo (griech.) heifit raumlich.

3Da mit mindestens zwei Teleskopen die Rekonstruktion des Fluchtpunktes eines Luft-
schauers gewéhrleistet ist. Siehe Abschnitt 3.2.4.
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weil CCD-Kameras nur etwa im Millisekundenbereich arbeiten. Dies bedeutet,
dass das Signal stark verrauscht und somit klein ist, da iiber einen grésseren
Zeitraum hauptséchlich Untergrund aufgesammelt wird. Das Signal S ist ver-
einfacht dargestellt proportional zum Cherenkov-Photonenfluss ¢ pro Wurzel
des Photonflusses des Nachthimmels ®ny und der Zeit At:

O

S -~
O A

(3.8)
Es wird deutlich, dass ein grofies At zu einem kleineren Signal S fiihrt.

Die Kamera besteht aus insgesamt 960 Photomultiplier-Rohren. Jedes die-
ser Elemente hat ein Gesichtsfeld von 0.16° und besitzt zwei Verstarkungs-
kanéle: den stark verstidrkten Kanal high gain (<200 Photoelektronen) und
den low gain-Kanal (5 - 1600 Photoelektronen). Auf jedes Element ist ein so-
genannter Winston-Kegel aufgesetzt, der Licht, das normalerweise zwischen
die Spiegelfacetten fiele, auf das einzelne Photomultiplier-Element lenkt und
seitliches Streulicht von ihm ablenkt. 16 dieser Rohren samt Winston-Kegel
sind zu sogenannten Drawern'* (sieche Abbildung 3.7, rechts) zusammenge-
fasst, so dass insgesamt 60 dieser Drawer mit jeweils eigener Elektronik und
Hochspannungszufuhr sowie einem eigenen Trigger'® eine Kamera bilden. Die
Zeit zwischen zwei nachgewiesenen Ereignissen, in der ein Photomultiplier-
Element nicht sensitiv ist, wird Totzeit genannt. Das Gesichtsfeld der gesamten
Teleskop-Kamera betriagt etwa 5° im Durchmesser.

Abbildung 3.7: Links: zwei der vier H-E-S-S--Teleskope. Rechts oben: die
Photomultiplier-Kamera mit den Winston-Kegeln als Aufsatz zur besseren Ausleuch-
tung der einzelnen Photomultiplier durch Fokussierung der einfallenden Photonen;
die Anordnung in 60 Drawer ist ebenfalls zu erkennen. Rechts unten: geéffneter Ver-
schluss der Kamera, die an der Stahlhalterung (rot) in der Fokalebene angebracht
ist.

' Drawer (engl.) heifit iibersetzt Fach oder Schublade.
15 Trigger (engl.) heiBt wortlich iibersetzt Abzug oder Ausloser.
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3.2.2 Die Datennahme

Die Datennahme bei H-E-S-S- erfolgt in mondlosen Néchten bei gutem Wetter
das ganze Jahr iiber.'® Ein Beobachtungszyklus, eine Schicht, dauert in der
Regel knapp mehr als drei Wochen. Eine einzelne Beobachtungsnacht ist un-
terteilt in mehrere Beobachtungslidufe, sogenannte Runs, die in der Regel eine
Zeitdauer von ~28 min haben. Die Datennahme funktioniert computergesteu-
ert und die Quelle bzw. deren Zielkoordinaten liegen in Form eines langfristigen
Beobachtungsplans vor. Die im Schnitt dreikdpfige Schichtmannschaft iiber-
wacht wiahrend der Datennahme die Teleskope und die Elektronik sowie das
Wetter.

Am Ende eines Runs werden die Daten vor Ort vorldufig kalibriert, so dass
eine zeitnahe erste Analyse moglich ist. Am Ende einer Schicht werden die
Daten auf Magnetbidndern abgespeichert und nach Europa geschickt, wo die
vollstéindige Kalibration der Daten und die Rekonstruktion stattfindet. Da-
nach stehen diese Daten jedem Mitglied der H-E-S-S--Kollaboration fiir eine
eigene, unabhéngige Analyse zur Verfiigung.

Die Trigger-Bedingungen

Wihrend eines Beobachtungslaufs ist es nicht sinnvoll, fiir die gesamte Dauer
Daten aufzuzeichnen. Das Ziel ist es, nur das Cherenkov-Licht der Luftschauer
zu beobachten und abzuspeichern. Um dies sicherzustellen, beginnt die Daten-
nahme erst, wenn zwei Bedingungen sequenziell in einem kurzen Zeitintervall
erfiillt werden: die Trigger-Bedingungen. Da die H-E-S-S--Teleskope durchge-
hend im Stereo-Modus betrieben werden, gibt es neben einem Einzel- einen
Mehrteleskop-Trigger. Ein ausfiihrliche Beschreibung ist hierzu in Funk et al.
(2004) zu finden, das grundlegende Prinzip der Koinzidenz-Bedingung ist nach-
stehend erlautert:

(1) Kamera-Trigger : Jede Kamera ist in 38 iiberlappende Sektoren mit
je 64 Photomultiplier-Rohren pro Sektor eingeteilt. Damit eine Kamera
triggert, miissen innerhalb eines Sektors in einem Zeitintervall von 1.5ns
mindestens drei Photomultiplier-Rohren zusammen einen Wert von 5.3
oder mehr Photoelektronen aufweisen. Hiermit wird gewéhrleistet, dass
die Kamera nicht von dem néchtlichen Himmelshintergrund getriggert
werden kann.

(2) System-Trigger : Erst wenn ein einzelnes Teleskop die erste Trigger-
Bedingung erfiillt, greift die zweite Bedingung und verhindert so, dass
das Cherenkov-Licht von einzelnen Miionen', die eine Kamera triggern,
den System-Trigger auslosen. Hierzu muss in einem Zeitfenster von 80 ns
mindestens ein weiteres Teleskop getriggert haben, damit die Datennah-
me startet.

16Wshrend der saisonalen Regenzeit sind Beobachtungen zwischen Oktober und November
sowie Ende Dezember bis Mitte Januar nur eingeschrankt moglich.
"Eine genaue Diskussion zu den Miionen findet sich in Kapitel 4.
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Der Wobble-Modus

Im Allgemeinen werden Beobachtungen mit H-E-S-S- im sogenannten Wob-
ble'8-Modus ausgefiihrt. Hierbei werden die Teleskope so ausgerichtet, dass
das Kamerazentrum nicht auf die Koordinaten der Zielposition zeigt, sondern
in einem Winkelabstand (wobble) dazu beobachtet wird. Dieser Abstand von
den Quellkoordinaten wird so gewahlt, dass er meistens zwischen 0.5° und 0.8°
betrigt.

Der Grund ist die Moglichkeit einer genauen Bestimmung des Untergrundes
aus dem gleichen Datensatz. Eine Erlduterung findet sich im Abschnitt 3.2.7.

3.2.3 Die Datenkalibration

Die gemessenen Photoelektronen fithren aufgrund der angelegten Hochspan-
nung zu einem Strom, der linear iiber einen Analog-zu-Digital-Konverter in
Zéhlpulse umgewandelt wird. Diese miissen kalibriert werden, bevor eine Ana-
lyse erfolgt. Hierzu werden unterschiedliche Kalibrations- Runs unternommen:
Einzel-Photoelektron- Runs, Pedestal-Runs und Flatfielding-Runs. Diese wer-
den nachfolgend kurz erldutert. Eine ausfiihrliche Beschreibung ist Aharonian
et al. (2004B) zu finden.

In Einzel-Photoelektron- Runs wird das gepulste Licht einer LED so eingestellt,
dass es durchschnittlich etwa ein Photoelektron pro Photomultiplier-Element
auslost. Hieraus werden dann jeweils die Konvertierungsfaktoren fiir beide
Verstarkungskaniéle werden bestimmt.

Die Pedestal-Runs dienen der Bestimmung des elektronischen Rauschens, in-
dem bei geschlossener Kamera und eingeschalteter Hochspannungszufuhr das
Signal ausgelesen wird.

Bei Flatfielding-Runs wird die Photomultiplier-Kamera mit einer gepulsten
LED in 5ns-Intervallen in einem Wellenldngenbereich 390 nm bis 420 nm ho-
mogen ausgeleuchtet, so dass die relative Effizienz der einzelnen Bildelemente
bestimmt werden kann.'?

Innerhalb der H-E-S-S--Kollaboration gibt es zwei unterschiedliche Kali-
brationen, von denen eine in Heidelberg und die andere in Lyon durchgefiihrt
wird.

3.2.4 Rekonstruktion

Nachdem die Daten kalibriert wurden, beginnt die Rekonstruktion des Luft-
schauers. Einen wichtigen Aspekt stellt hierbei die Unterscheidung von pho-
tonischen und hadronischen Ereignissen dar.

In dieser Arbeit wird das H-E-S-S--Hamburg Rekonstruktions- und Analyse-
programm verwendet (Raue 2003, Raue 2007).

18 Wobble (engl.) heifit wortlich iibersetzt Pendeln oder Wackeln.
9Es wird eine Fliche von 10° im Durchmesser ausleuchtet, die somit groBer ist als das
Gesichtfeld der Kamera.
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Die Hillas-Bildparameter

Nach der Kalibration der Daten liegen folgende Informationen vor: die Inten-
sitdt pro Photomultiplier-Element in Einheiten von Photoelektronen (P.E.)
sowie eine dazugehorige Zeitinformation. An diesem Datensatz wird ein erster
Schnitt durchgefiihrt, der tail-cut. Ziel ist es, Fluktuationen im Bereich von
vereinzelten Photomultiplier-Elementen aus dem Datensatz zu filtern, obgleich
so auch intensitdtsarme Ereignisse verworfen werden kénnen. Hierzu wird eine
Mindestschwelle I(p) gewihlt, die ein Photomultiplier-Element p aufbringen
muss und eine zweite Schwelle I(p’), die ein direkt anliegendes Element p’/
minimal besitzten muss, damit das Element p im Datensatz behalten wird.
In dieser Arbeit werden die Werte I(p) = 5P.E. respektive I(p’) = 10P.E.
verwendet.

Objekt
Q

A6 Bild2

amerazentrum

;o rek. Richtung K

dist
RSO LTS Bild1

Abbildung 3.8: Darstellung der Kamera samt ihrer 960 Photomultiplier-Bildpunkte.
Eingezeichnet sind die Hillas-Parameter Lange [, Breite w, Bildschwerpunkt cog und
Abstand des Bildschwerpunktes vom Kamerazentrum dist. Das Prinzip der Richtungs-
rekonstruktion eines Schauers {iber zwei Bilder ist ebenfalls angedeutet. A# stellt die
Winkeldistanz zwischen der Objektposition und dem Fluchtpunkt des Schauers dar.
Aus Beilicke (2005).
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Aus diesem Datensatz werden nun die Momente einer Ellipse bestimmt, aus
welchen sich dann die Hillas-Bildparameter eines Luftschauers (Hillas 1985)
bestimmen lassen (Abbildung 3.8):

1. die Lange [, die grofle Halbachse der Ellipse,
2. die Breite w, die kleine Halbachse der Ellipse,
3. der Bildschwerpunkt cog?’ der Ellipse und

4. der Abstand dist des Bildschwerpunktes der Ellipse vom Kamerazen-
trum.

Zusammen mit der Information iiber die Amplitude Amp einer jeden El-
lipse und der Anzahl der Bildelemente [V, innerhalb einer Ellipse kann sowohl
die Richtung eines Schauers, sein Auftreff- und sein Fluchtpunkt als auch die
Energie des Primérteilchens rekonstruiert werden (siche Abschnitt 3.2.4).

Qualitéitsschnitte

Die Qualitdt der Rekonstruktion hinsichtlich der Schauerparameter (Richtung
und Energie) héngt von der Qualitét der Bilder samt ihrer darin enthaltenen
Informationen ab. Um eine verbesserte Rekonstruktion zu ermdglichen, werden
Qualitétsschnitte an die Bildparameter angewandt. Bilder, die zu weit vom
Kamerazentrum und nicht vollstdndig in der Kamera liegen, kénnen falsch
rekonstruiert werden?! und zu einer falsch bestimmten Richtung und einer
falsch bestimmten Energie des Primérteilchens fithren. Dieser erste Schnitt ist
der sogenannte Nominal-Distance-Schnitt. Zusétzlich wird ein Schnitt an die
Bildamplitude ausgefiihrt, um Bilder mit sehr niedriger Bildamplitude Amp zu
verwerfen.?? Ein Schnitt bei wenigen Photoelektronen ist bei bekannt schwa-
chen TeV-y-Quellen angebracht, verringert aber die Qualitét der Rekonstruk-
tion. Ein grofler Schnitt an die Bildamplitude fithrt zu einer verbesserten Rich-
tungsrekonstruktion und zu einer besseren Unterdriickung des Untergrundes,
erhoht aber die Energieschwelle, ab der das Teleskop-System sensitiv ist.

In dieser Arbeit wird mit dem Standard-H-E-S-S--Schnitt von 80 P.E. und
dem harten Schnitt von 200 P.E. gearbeitet (Tabelle 3.1).
Wihrend der Standardschnitt hauptséchlich fiir die Erstellung eines Datensatz
zur Gewinnung eines Energiespektrums Verwendung fand, wurde der harte
Schnitt zur Erstellung von Himmelskarten genutzt.

20 centre of gravity (engl.) heifit tibersetzt Massenschwerpunkt.

21Ein unvollsténdiges Bild kann zur Bildung eines falschen Bildschwerpunktes cog fiihren.
22 Je weniger Photoelektronen ein Bild besitzt, desto ungenauer ist seine Rekonstruktion.
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Standard-Schnitt | Harter Schnitt
Nrel > 2 > 2
Nominal Distance 0.035rad 0.035rad
Amp >80 P.E. >200P.E.

Tabelle 3.1: Auflistung der Qualitéitsschnitte, die in dieser Arbeit angewandt werden.

Die Richtungsrekonstruktion

Schauermaximum

Fokalebene Tel. 3

Kamerazentrum

J

Fokalebene Tel. 2

Einfallsrichtung

J

. =

o

kombinierte Schauerbilder

Fokalebene Tel. 1

=

Kernort 7

Abbildung 3.9: Drei Teleskope befinden sich im Lichtkegel eines Luftschauers,
wahrend das vierte dieses Ereignis nicht sieht. Zur Rekonstruktion werden die drei
Kamerabilder in ein gemeinsames Koordinatensystem iiberfithrt und so Auftreff- und
Fluchtpunkt des Schauers geometrisch bestimmt, aus Beilicke (2005).

Die Richtungsrekonstruktion geschieht durch die Transformation von zwei
Bildern in ein gemeinsames Koordinatensystem (siehe Abbildung 3.9). Der
Schnittpunkt der groBen Halbachsen stellt den Fluchtpunkt des Schauers dar?3,
was aufgrund der winkeltreuen Abbildung der Teleskope zur Schauerrichtung
fithrt. Analog zur Rekonstruktion der Schauerrichtung erfolgt die Rekonstruk-
tion des Auftreffpunktes, also des Kernortes des Luftschauers. Hierzu werden
die Bilder der Teleskope wiederum in ein gemeinsames Koordinatensystem
transformiert, das sich auf Detektor-Niveau befindet und von der Ausrichtung
der Teleskope abhingt. Die Verldngerung der groflien Halbachsen der Bilder,
deren jeweiliger Bildschwerpunkt cog am Orte des dazugehorigen Teleskops
ist, fiihrt hier zur Rekonstruktion des Kernorts.

Die Winkelauflosung im H-E-S-S--Experiment betrégt etwa d0 ~ 0.1°.

2Wenn mehr als zwei Teleskope triggern, so berechnet sich der Fluchtpunkt aus der Mit-
telung der paarweise erzeugten Fluchtpunkte, was zu einer erhthten Genauigkeit in der
Richtungsrekonstruktion fiihrt.
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v-Hadron—Separation

Nachdem die Richtung der Luftschauer rekonstruiert ist, werden die photoni-
schen, da nur diese Riickschliisse iiber ihre Quelle zulassen, von den hadroni-
schen Luftschauern separiert. Ein hadronischer Luftschauer ist im Vergleich
zu einem photonischen breiter und ausgedehnter. Dies ist der Ansatz fiir die
sogenannte y-Hadron-Separation.

Zur Unterscheidung verwendet man die bereits bestimmten Parameter Ellip-
sen, namlich Breite w und Lénge [. Diese sind energieabhéngig und werden auf
Werte aus Monte Carlo-Simulationen normiert; man erhélt die skalierte Breite
scaled width, kurz: scw und die skalierte Lénge scaled length, kurz: scl.?* Fiir
diese gilt allgemein, wenn (x) der aus Monte Carlo-Simulationen bestimmte
Erwartungswert ist, der eine Funktion der Bildamplitude Amp, des Abstandes
vom Kamerazentrum r und des Zenitwinkels z ist, also (x) = (x)(Amp,r, 2),
jeweils fiir die entsprechende skalierte Grofle:

x
scx = —, wobei z = w, [ (3.9)
(z)
Da das H-E-S-S--Experiment im Stereo-Modus betrieben wird, werden fiir jedes
getriggerte Teleskop die skalierten Gréflen scx bestimmt. Uber ihre Mittelung
erhélt man die mittlere skalierte Breite mean scaled width, kurz: mscw und
die mittlere skalierte Lange mean scaled length, kurz: mscl.

N
1
mscw = NZscwi (3.10)
i=1
| X
mscl = NZ;SCQ (3.11)
1=

Beispielhaft ist in Abbildung 3.10 die mscw-Verteilung fiir photonische
und hadronische Ereignisse aus Daten des Krebsnebels und aus Monte Carlo-
Simulationen aufgetragen. Das photonische Signal (schwarz ausgefiillte Krei-
se) wird sehr gut durch die GauB-Kurve aus den Monte Carlo-Simulationen
(rote, durchgezogene Kurve) beschrieben. Die Maxima der Verteilungen von
photonischen und hadronischen Datenpunkten (blaue Kreise) fallen nicht zu-
sammen, so dass die Schnittparameter so gewéhlt sind, dass im Intervall 0.1
< mscw, < 1.1 der Hauptteil der photonischen Ereignisse liegt. Im Intervall
1.3 < mscwpadron < 2.0 sind keine photonische Ereignisse zu erwarten und
das Maximum der hadronischen Verteilung ist hier beinhaltet. Diese Wahl der
Parameter ist das Ergebnis einer Optimierung und im Detail nachzulesen in
Piihlhofer et al. (2003).

2Indem die gemessenen Breiten w und Léngen ! durch die entsprechenden Werte fiir
Photonen aus Monte-Carlo-Simulationen geteilt werden, erwartet man einen Wert von etwa
1, wenn es sich beim rekonstruierten Luftschauer um ein photonisches Ereignis handelt.
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Abbildung 3.10: Normierte Verteilung des Schnittparameters mscw fiir Photonen
(schwarz ausgefiillte Kreise) und Hadronen (blaue Kreise) sowie die Anpassung an die
Daten (gestrichelte Linie) und durch Monte Carlo-Simulation (rote Linie) an Daten

aus Beobachtungen des Krebsnebels; adaptiert aus Beilicke (2005). Erldauterung im
Text.

In dieser Arbeit wird mit den Schnittwerten gearbeitet, die in Tabelle 3.2
zusammengetragen sind und spéter in Abschnitt 3.2.7 aufgegriffen werden.

MSCWmin | MSCWmax | MSClmin | MSClax
vy 0.1 1.1 0.1 1.325
Hadron 1.3 2.0

Tabelle 3.2: Schnittparameter an die mittlere skalierte Breite mscw und an die mitt-
lere skalierte Lange mscl fiir photonische und hadronische Ereignisse, wobei bei letz-
teren nicht an mscl geschnitten wird. Ein hadronischer Schnitt die mscl betreffend
kann gemacht werden, doch der Schnitt an mscw ist derjenige, der Photonen und
Hadronen genauer separiert, da hier die Maxima der Verteilungen (Abbildung 3.10)
rdumlich starker getrennt sind.

Die Energie-Rekonstruktion

Die Energie Fy des Primérteilchens ist abhéingig von der Teilchenanzahl im
Luftschauer. Die Anzahl der Teilchen wiederum ist proportional zum emit-
tierten Cherenkov-Licht, so dass aus der Bildamplitude Amp die Energie Ey



3.2. DAS H-E-S-S--EXPERIMENT 37

bestimmt werden kann. Es ist
Ey = Cyve - Amp (3.12)

Der Faktor Cyic wird in Monte Carlo-Simulationen bestimmt und ist abhéngig
vom Kernort r und dem Zenitwinkel z. Bei der Rekonstruktion wird ein Bild
nach den bereits vorgestellten Schnitten ausgewertet und die entsprechende
Energie aus look-up-Tabellen?> gewonnen. Dieses geschieht fiir jedes Bild jedes
beteiligten Teleskops, so dass die rekonstruierte Energie des Primérteilchens
FE)y sich aus der Mittelung der Energie Eé von mindestens zwei Teleskopen und
ihren Bildern ergibt.

1 &
Ey = NZ;E{) (3.13)
(3.14)

Das H-E-S-S--Experiment hat eine relative Energieauflosung von AE/E ~
10% bis 30% in einem Energiebereich von etwa 100 GeV bis ungefihr 100 TeV.26

3.2.5 Die Kamera-Akzeptanz

Die Akzeptanz der Kamera variiert mit der Entfernung vom Kamerazentrum.
Dieser Umstand muss vor allem bei der Bestimmung des Untergrundes (Ab-
schnitt 3.2.7) und bei der Erstellung von Himmelskarten (Abschnitt 3.2.8)
beriicksichtigt werden, da sonst eine systematische Fehleinschiatzung des Si-
gnals vorliegt. Die Kameraakzeptanz differiert fiir photonische und hadroni-
sche Ereignisse, so dass auch diese Tatsache durch eine Normierung der Daten
korrigiert werden muss.

In Abbildung 3.11 ist beispielhaft der Verlauf der hadronischen (rot mit
Kreisen) und die photonische Akzeptanzkurve (blau mit Dreiecken) darge-
stellt. Nachdem die beiden Kurven bei sehr kurzen Distanzen eine identische
Akzeptanz besitzen, fallt die der Photonen stiarker ab als die hadronische.
GroBlere Wobble-Distanzen als 0.5° bis 0.8° (graue Fléche) fithren zu Messun-
gen mit geringerer Akzeptanz, da bereits bei einem quadriertem Winkelab-
stand von 1.5 ein Abfall der photonischen Akzeptanz um 50% festzuhalten ist,
wogegen die hadronische Akzeptanz noch bei iiber 80% liegt. Mehr Details
sind in Aharonian et al. (2004B) zu finden.

%Diese Nachschlagetabellen beinhalten Ergebnisse aus Monte Carlo-Simulationen, auf die
bei Bedarf zuriickgegriffen wird.

26Der Aufbau des Systems wurde fiir eine untere Schwelle von 100 GeV im Zenit ausgelegt;
die obere Schwelle ist der Tatsache geschuldet, dass der Photonen-Flufl im Bereich von hohen
TeV-Energien sehr gering ist. Infolge von Alterungsprozessen der reflektiven Elemente (eine
ausfiihrliche Diskussion hierzu findet sich in Kapitel 4) wird die untere Schwelle von 100 GeV
nicht mehr erreicht.
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Abbildung 3.11: Normierte Akzeptanzkurven, gewonnen aus dem Westerlund 1-
Datensatz (sieche Kapitel 5). Die rote Kurve mit den runden Datenpunkten stellt
die hadronische und die blaue Kurve mit ihren Dreiecken die photonische Akzeptanz-
kurve dar. Die graue Fliche beschreibt den Bereich der Wobble-Distanz zwischen 0.5°
(0.25 Grad?) und 0.8° (0.64 Grad?).

3.2.6 Effektive Nachweisflachen

Die effektive Nachweisflache, kurz: effektive Fliache, wird benétigt, um die
gemessenen Ereignisraten in einen Photonenfluss umzurechnen. Die effektive
Flache F.g ist abhéingig von einer Vielzahl von Parametern, wie

o der Energie des Primérteilchens: F,

e dem Zenitwinkel: z,

dem Winkelabstand der Quelle relativ zum Kamerazentrum: AR,

der Ausrichtung der Teleskope die magnetischen Pole der Erde betref-
fend: &,

der Anzahl der aktiven Teleskope: Nrg
e und den angewandten Schnitten: Schnitt

Die Abhéngigkeit von der Nord-Siid-Ausrichtung der Teleskope ist der Tat-
sache geschuldet, dass die Luftschauer vom Erdmagnetfeld beeinflusst wer-
den. Fiir das H-E-S-S--Experiment bedeutet dies, dass, wenn die Teleskope in
Richtung Siiden schauen, breiter sind, weil sie nahezu senkrecht zu den Ma-
gnetfeldlinien der Erde fliegen und an ihnen gestreut werden, wiahrend bei
Beobachtungen in Richtung Norden die Luftschauer schmaler erscheinen, da
sie von den Magnetfeldlinien fokussiert werden. Nach Anwendung aller Schnit-
te reduziert sich im Allgemeinen die Anzahl der detektierten Photonen Np.
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N, ist die Anzahl der Photonen, die in Monte Carlo-Simulationen {iber eine
Fliache F, gestreut werden. Es ist also

ND(E, zZ, AR,f, NTelv Schnitt)

Fg = - F 1
. No(B, = AR, € ' 319

Die Werte fiir die effektiven Flachen werden aus Monte Carlo-Simulationen be-
stimmt und werden fiir die Analysen aus Tabellen eingelesen und gegebenfalls
interpoliert. Hiermit wird dann die Anzahl der Photonen N, eines Schauers
bestimmt, die pro Zeitintervall und Flache detektiert werden. Dies ist der
Photonenfluss.

3.2.7 Die Bestimmung des Untergrundes

Trotz Anwendung der in Abschnitt 3.2.4 diskutierten ~-Hadron—Separation
verbleiben immer noch unerwiinschte hadronische Ereignisse im photonisch
klassifizierten Datensatz. Nachfolgend werden drei verschiedene Methoden zur
Bestimmung des hadronischen Untergrundes vorgestellt.

Im weiteren Verlauf dieser Arbeit werden die beiden Begriffe ON und
OFF des Ofteren fallen. ON beschreibt die Kreisregion, aus der man TeV-y-
Ereignisse erwartet, wihrend OFF Regionen beschreibt, auf die die Nullhy-
pothese (keine photonischen Ereignisse) zutrifft.2” Die Festlegung der GroBe
der ON-Region — und somit der OFF-Regionen — erfolgt durch seinen Radius
6 (siehe hierzu auch Abschnitt 3.2.7). Da im Allgemeinen mehr als eine OFF-
Region zur Bestimmung des Untergrundes verwendet wird, wird dies durch
einen Faktor a korrigiert, der den Quotienten der Raumwinkel A); aus ON
und OFF darstellt: a = AQon/AQorr

Die Methode der gespiegelten OFF-Regionen

Die Akzeptanz der Kamera (Abschnitt 3.2.5) féllt vom Zentrum nach auflen
radial ab. Diesen Sachverhalt macht sich die Methode der gespiegelten OFF-
Regionen zunutze. Sowohl die ON-Region als auch die OFF-Regionen sind im
gleichen radialen Abstand zum Kamerazentrum und erfahren deswegen den
gleichen Akzeptanzverlust beziiglich des Kamerazentrums. Ein weiterer Vor-
teil des Wobble-Modus’ ist, dass die Signalregion wie auch die Regionen zur
Bestimmung des Untergrundes zeitgleich gemessen werden. Hiermit wird si-
chergestellt, dass alle Regionen unter den gleichen Bedingungen aufgenommen
wurden, also z.B. bei gleichem Wetter, gleicher Konfiguration der Elektronik
als auch bei gleicher Ausrichtung des Teleskopsystems.

In der Abbildung 3.12 ist das grundlegende Prinzip dargestellt. Die ON-
Region A befindet sich in einem Abstand AR vom Kamerazentrum. Spiegelt
man diese am Kamerazentrum auf die ihr gegeniiberliegende Seite, so erhalt
man eine Region, die den gleichen Abstand zum Kamerazentrum aufweist wie

2TEs gilt im einfachsten Fall: ON — OFF = Signal.
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Abbildung 3.12: Veranschaulichung zur Bestimmung des Untergrundes mittels der
Methode der gespiegelten OFF-Regionen und der des Ringuntergrundes; Abbildung
entnommen aus Beilicke (2005). Erlduterungen finden sich im Text.

die Signalregion. Aus dieser Region (U/) ldsst sich der Untergrund bestim-
men. Analog lassen sich weitere OFF-Regionen neben der ersten erstellen (U1
bis U7), die alle im gleichen Abstand AR zum Kamerazentrum platziert sind
und so eine genauere Bestimmung des Untergrundes erméglichen. Regionen
von bekannten TeV-Quellen sowie Sterne®® im Gesichtfeld der Kamera miissen
ausgeschlossen werden, sofern sie die OFF-Regionen schneiden (V7). Die Nicht-
beachtung dieses Umstandes fiihrt zur Uberschitzung des Untergrundes und
so zu einer Unterschétzung des Signals.

Diese Methode, den Untergrund zu bestimmen, ist der Grund, dass im H-E-S-S--
Experiment hauptséchlich die Beobachtungen im Wobble-Modus ausgefiihrt
werden.

Beobachtungen im Wobble-Modus und der Verwendung der Methode der
gespiegelten OFF-Regionen sind Grenzen gesetzt, wie man der Abbildung 3.13
entnehmen kann. Bei der Wahl der Anzahl der OFF-Regionen muss darauf
geachtet werden, dass sich die ON- und OFF-Regionen nicht iiberlappen. Je
nach Ausdehnung der Quellregion ist es unter Umstéinden nur noch mdoglich,
mit drei oder weniger OFF-Regionen zu arbeiten.?”

28Entsprechende Bildelemente werden hier vom Trigger genommen.
27Zum Vergleich: in der Punktquellenanalyse wird mit elf OFF-Regionen gearbeitet.
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Abbildung 3.13: Limitierungen im Wobble-Modus. Links: Wenn die ON-Region sehr
grofl gewiihlt wurde und grofler ist als der Wobble-Abstand, also > AR, dann {iber-
lappen sich ON- und OFF-Region (rote Fliche), so dass eine Bestimmung des Unter-
grundes nicht moglich ist. Rechts: Sei die ON-Region auf 9Uhr, so ist die Platzierung
der drei OFF-Regionen 12Uhr, 3Uhr und 6Uhr. Erlduterung im Text.

Der Ring-Untergrund

In Abbildung 3.12 auf der vorherigen Seite ist ebenfalls die Ring-Methode zur
Bestimmung des Untergrundes skizziert. Hier wird um die ON-Region A ein
Kreisring mit dem Innenradius r; und dem AuBenradius r, (griine Ringflache)
zur Bestimmung des Untergrundes gelegt. Wie oben miissen hierbei bekannte
TeV-v-Quellen ausgeschlossen werden, um eine Kontamination des Untergrun-
des mit photonischen Ereignissen zu verhindern. Dies erfolgt durch Ausschluss
der Regionen innerhalb des Kreisringes, in denen eine Uberlappung zwischen
Ring und Ausschlussregion vorliegt (vergleiche hierzu die Uberlappung des
Kreisringes RU und der Ausschlussregion V7).

Die Methode hat den Vorteil, dass sie praktisch iiberall in der Kamera ange-
wendet werden kann. Gradienten im Gesichtsfeld werden durch die Anordnung
des Rindes um die ON-Region weggemittelt. Bei grofleren Signalregionen be-
steht jedoch das Problem, dass die Kamera-Akzeptanz beriicksichtigt werden
muss, weil der Kreisring dann im Vergleich zur ON-Region in Bereichen lie-
gen, die eine stérker abfallende Akzeptanz ausweisen und bei Nichtbeachtung
zu einem unterschétzten Untergrund fithren. Die Sensitivitédt ist zudem bei
untergrunddominierten Signalen limitiert.

Das Template-Modell

Eine weitere Methode, den Untergrund zu bestimmen, ist das Template-Modell
(Rowell 2003). Anders als bei den beiden vorangehenden Methoden der Un-
tergrundbestimmung wird hier nicht mit rdumlich definierten OFF-Regionen
gearbeitet, sondern mit der schon in Abschnitt 3.2.4 zur v-Hadron-Separation
vorgestellten mittleren skalierten Breite mscw. Dort wurden Ereignisse iiber
das Intervall 0.1 < mscw, < 1.1 als photonisch und {iber das Intervall 1.3
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< mScWhadron < 2.0 als hadronisch klassifiziert. Hieraus werden zwei vonein-
ander unabhéngige Datensétze bestehend aus nur photonischen und nur ha-
dronischen Ereignissen extrahiert. Diese miissen normiert werden, wobei der
Normierungsfaktor die unterschiedlichen Kamera-Akzeptanzen fiir Photonen
und Hadronen fiir jeden Punkt des Gesichtsfelds der Kamera (siehe Abschnitt
3.2.5) sowie eine leichte Abhéngigkeit vom Zenitwinkel berticksichtigt .

Das Template-Modell kann fiir TeV-vy-Quellen iiber das gesamte Gesichts-
feld der Kamera verwendet werden, doch beschrinkt sich seine Anwendung
auf die Erstellung von Himmelskarten. Um ein Spektrum rekonstruieren zu
konnen, muss die Energieabhéingigkeit der mittleren skalierten Breite mscw
beriicksichtigt werden und so eine Normierung fiir jedes Energie-Intervall be-
rechnet werden. Wie auch oben, miissen Sterne im Gesichtsfeld ausgeschlossen
werden.

In dieser Arbeit werden alle Ergebnisse wie die Anzahl der ON- und der
OFF-Ereignisse sowie die daraus errechneten Signifikanzen (Li & Ma 1983)
eines Datensatzes iiber die Methode der gespiegelten OFF-Regionen gewonnen.
Die Ringuntergrund-Methode sowie das Template-Modell finden Anwendung
bei der Erstellung von Himmelskarten (sieche Abbschnitt 3.2.8).

3.2.8 Die Analyse

Um die rekonstruierten Daten zu analysieren, gibt es verschiedene Metho-
den. Je nach Aufgabenstellung werden zumeist Himmelskarten oder Spektren
erzeugt. Aus den Himmelskarten lassen sich Informationen iiber die Struk-
tur des photonischen Signals aus der Quellregion als auch von umliegenden
TeV-vy-Quellen gewinnen, wihrend differenzielle Energiespektren Aufschluss
iiber Beschleunigungsmechanismen zu den rekonstruierten TeV-Energien ge-
ben kénnen.

Erzeugen von Himmelskarten

Ein hilfreiches Instrumentarium zur Interpretation einer Quelle und zur Un-
tersuchung ihrer Struktur ist die Himmelskarte. Diese zweidimensionale Karte
ist entsprechend der Teleskopkamera mit 5° x 5° dimensioniert und enthélt
neben den Koordinaten die aus ON- und OFF-Ereignissen errechnete stati-
stische Signifikanz3® an jedem Punkt (Li & Ma 1983). Bei ihrer Erstellung
wird die anvisierte Quelle als ON-Region mit Radius 6 definiert®! und von der
Bestimmung des Untergrundes genauso ausgeschlossen wie bereits bekannte
TeV-vy-Quellen, die als weitere Ausschlussregionen festzulegen sind, damit es

30Fine Verteilung der Signifikanzen auf der Himmelskarte, auf die die Nullhypothese zu-
trifft, besitzt eine durchschnittliche Signifikanz von S =0+ 1o (Standardabweichung).

31Der Radius 0 kann aus der Himmelskarte neu bestimmt werden und die Analyse anhand
des neu ermittelten Wertes wiederholt werden. Eine andere Mo6glichkeit besteht darin, aus
der Verteilung des Uberschusses gegen den quadrierten Winkel 6% den Radius abzulesen.
Siehe hierzu Kapitel 5.
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zu keiner Uberschiitzung des Untergrundes kommt. Eine gut verstandene und
modellierte Kameraakzeptanz (Abschnitt 3.2.5) ist wichtig, um TeV-vy-Quellen
nahe des Kamerarandes erkennen zu kénnen. Die Bestimmung des Untergrun-
des zur Erstellung von Himmelskarten erfolgt entweder iiber das Template-
Modell oder iiber die Ringuntergrund-Methode, wobei die Limitierungen bei
letzterem dazu fithren, dass vor allem bei ausgedehnten Quellregionen aus-
schlieflich das Template-Modell verwendet wird.

Beim Erstellen der Himmelskarten besteht die Moglichkeit, diese sowohl in
korrelierten als auch in unkorrelierten Segmenten darzustellen. Die Darstel-
lung in korrelierten Segmenten dient dazu, zum einen statistische Fluktuation
auszugléitten und zum anderen die Himmelskarten detailreicher zu gestalten,
indem sich benachbarte Himmelskartensegmente mit einem bestimmten Inte-
grationsradius i, liberlappen. Die Wahl des Integrationsradius’ ist wichtig
bei der Suche nach Quellen unterschiedlicher Grofe. 3?2

In dieser Arbeit werden vorwiegend Himmelskarten prisentiert, die aus
dem Template-Modell gewonnen werden und mit einem Integrationsradius von
Oint = 0.2° erstellt sind.

Erstellung eines differenziellen Energiespektrums

Das differenzielle Energiespektrum ist das Auftragen des gemessenen Photo-
nenflusses pro Energieintervall. Hierzu werden photonische Ereignisse aus der
ON-Region mit hadronischen Ereignissen aus der OFF-Region (bzw. den OFF-
Regionen) pro Energieintervall verglichen, und iiber die effektiven Flichen
wird dann das differenzielle Energiespektrum berechnet. Anhand des differen-
ziellen FEnergiespektrums lédsst sich der beobachtete Photonenfluss mit theo-
retischen Modellen vergleichen und Aussagen iiber den vorherrschenden Be-
schleunigungsprozess zu den TeV-Energien machen.

Die Sensitivitit liegt im Bereich von nur ~1% des Krebsnebel-Flusses?? fiir
eine Beobachtungszeit von knapp 25h (Benbow 2005).

Da sich die Spektren der bislang beobachteten TeV-v-Quellen meist gut
mit einem Potenzgesetz beschreiben lassen, werden in dieser Arbeit die er-
zeugten differenziellen Energiespektren durch drei verschiedene Potenzgesetze
parametrisiert. Diese sind ein einfaches Potenzgesetz (Gleichung 3.16), ein
gebrochenes Potenzgesetz (Gleichung 3.17) und ein Potenzgesetz mit expo-
nentiellem Abfall (Gleichung 3.18), wobei bei den beiden letztgenannten die
Funktion bei einer bestimmten Energie F,ppn, abbricht und entweder einem

3290 fithrt ein zu grof gewihlter Integrationsradius zu einer Verschmierung, da sich mehr
Segmente iiberlappen und deshalb kleinere Strukturen des Emissionsgebietes nicht erkennbar
sind.

33Der integrale Fluss des Krebsnebels (die bislang stérkste, detektierte TeV-y-Quelle) ge-
messen mit H-E-S-S- betriigt oberhalb 1TeV etwa 2.3 - 107" cm™2?s™" (Aharonian et al.
2006).



44 KAPITEL 3. LUFTSCHAUER UND H-E-S-S-

zweiten Potenzgesetz folgt oder exponentiell abfallt.

O(E) = <I)o-<]];f:)>_F (3.16)
d(E) = ¢o-<]§)>_r-e—E/Eabbr (3.18)

In Gleichung 3.17 ist die Schérfe S ein freier Parameter, der hier 0.3 be-
tragt und FEy eine Normierung der Energie. Fiir die Anpassung erfolgt nur
fiir die Datenpaare (Energie-Intervall/Flusspunkt), die eine vorher gewé&hl-
te Mindestsignifikanz aufweisen. Der Einsatz einer Mindestsignifikanz dient
dazu, Fluktuationen um Null herum bei Energie-Intervallen bei hohen TeV-
Energien nicht in die Auswertung einflieBen zu lassen.?* Fiir starke TeV--
Quellen wie z.B. den Krebsnebel mit einem Datensatz von mehr als hundert
Sigma, Skrebsnebel > 1000 (vergleiche hierzu Abschnitt C), kann eine hohe-
re Mindestsignifikanz gefordert werden, wiahrend fiir schwéichere Quellen eine
niedrigere Schwelle zu wéhlen ist, weil sonst zumeist Energieintervalle jenseits
von 10 TeV nicht in die Anpassung eingehen. Diese Anpassung ist im Allge-
meinen ein iterativer Vorgang, bei dem die Wahl der effektiven Flédchen nach
jedem Anpassungsschritt korrigiert wird.

3.3 H-E-S-S:- Phase 2

Momentan befindet sich die zweite Phase des H-E-S-S--Experiments im Auf-
bau. Ein sehr grofles fiinftes Teleskop wird im Zentrum der quadratischen An-
ordnung der vier Teleskope platziert (Abbildung 3.14). Es ist geplant, dieses
fiinfte Teleskop sowohl im Einzel- als auch im Stereo-Modus mit mindestens
einem der vier H-E-S-S- Phase 1-Teleskope zu betreiben. Durch die grofie Spie-
gelfliche wird sowohl eine hohere Flusssensivitdt als auch eine tiefere untere
Schwelle des gesamten Experiments von etwa 20 GeV erreicht, was die De-
tektion von niederenergetischen Luftschauern erméglicht (Horns et al. 2007).

34Meist sind in den hohen Energie-Intervallen, jenseits von ~10 TeV, zu wenig Ereignisse,
die deswegen einen grofien statistischen Fehler mit sich fithren.
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Abbildung 3.14: Kiinstlerische Darstellung von H-E-S-S- Phase 2 mit dem neuen (sich
derzeit im Bau befindlichen) Cherenkov-Teleskop in der Mitte von H-E-S-S- Phase 1;
Abbildung aus Horns et al. (2007).
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Kapitel 4

Verbesserte Datenselektion

Beobachtungen mit den H-E-S-S--Teleskopen, wie in Abschnitt 3.2.2 beschrie-
ben, werden durch eine Schichtmannschaft iiberwacht. Diese stoppt gegeben-
falls die Datennahme, wenn technische Probleme auftreten oder die Wetterbe-
dingungen eine einwandfreie Beobachtung nicht mehr zulassen. Wéhrend das
Erkennen von technischen Problemen aufgrund von Kontrollroutinen leicht zu
bewerkstelligen ist, ist die Erfassung der Wetterqualitét ein subjektiver Vor-
gang, der von Mannschaft zu Mannschaft variiert. Trotz erfolgter Datennahme
konnen die Daten gegebenenfalls unter z.B. unterschiedlichen atmosphérischen
Bedingungen genommen worden sein.

4.1 Standard-Datenselektion

Die Datenselektion geschieht durch Zugriff auf Informationen in einer Daten-
bank, die dort zeitnah eingetragen werden, nachdem eine Beobachtungsschicht
beendet wurde und die aufgenommenen Daten kalibriert in sogenannten DST's
(Data Summary Tapes — einem zusammenfassenden Datenformat) — vorlie-
gen. Die Arbeit des Standardprogramms zur Datenselektion ldsst sich in zwei
Schritte aufteilen:

(1) die Uberpriifung, ob die nétigen Informationen fiir den gewiinschten Run
vorliegen und

(2) die Uberpriifung, ob die Daten der einzelnen Teleskope innerhalb eines
Runs gewisse Kriterien erfiillen.

Damit die Daten rekonstruiert und dann analysiert werden koénnen, muss
gewihrleistet sein, dass alle hierzu notwendigen Daten zu jedem Run in den
DSTs abgespeichert sind. Hierzu wird zunéchst iiberpriift, ob folgende Bedin-
gungen gegeben sind:

e Information iiber die Start- und Endzeit des Runs miissen vorhanden
sein,

e der Run muss ein Beobachtungslauf' sein und

!Kalibrations- und sonstige Testliufe werden nicht fiir die Analyse einer Quelle verwendet.

47
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e das DST zu diesem Run muss vorhanden sein.

Wenn diese drei Bedingungen erfiillt sind, wird {iberpriift, ob folgende Da-
tensétze vorliegen:

’ Datensatz Information

Triggerraten Einzelteleskop- und Systemtrigger-
rate pro Run

Ausrichtung und Nachfithrung | Zielkoordinaten, Awusrichtung der
Teleskope

Kamera Durchschnittstemperatur pro Dra-
wer fiir jedes einzelne Teleskop so-
wie die angelegte Hochspannung

Radiometer Himmelstemperatur einige Kilome-
ter iiber den Teleskopen in Beobach-
tungsrichtung

Ceilometer Hohe der wolkenfreien Atmosphére

Pedestals Bestimmung des Dunkelrauschens
der Photomultiplier

Bildelemente Defekte und wihrend der Datennah-

me ausgefallene Bildelemente

Tabelle 4.1: Datensiitze, die zu einem gesamten Run vorhanden sein miissen. Erldute-
rung: neben den Informationen zu den gemessenen Triggerraten, der Ausrichtung und
Nachfithrung der Teleskope und der Anzahl funktionsfihiger Bildelemente wird auch
iiberpriift, ob die Temperatur des Himmels {iber den Teleskopen bestimmt wurde.
Diese schwankt zwischen -60°C und -35°C, da Wolkendurchgénge einen Anstieg der
Temperatur verursachen und somit festgestellt werden kénnen. Im Ceilometer (engl.:
Wolkenhshenmesser) wird pro Run die Information abgespeichert, die sich aus dem
reflektierten Laserlicht ergibt. Hierzu wird ein Laser in den Himmel gerichtet. Anhand
des reflektierten Lichtes lisst sich die Hohe der freien Atmosphére bis zu den ersten
Wolken bestimmen, da diese ndmlich das Licht zuriickstreuen. Im Datensatz zu den
Pedestals wird hinterlegt, wie grofl das Signal der Kamera bei geschlossenem Deckel
und angeschalteter Hochspannung ist.

Wenn alle Datensétze in einem DST vorliegen, werden fiir jedes einzelne

Teleskop die Werte der Triggerraten, der Ausrichtung und Nachfithrung und
der Bildelemente der jeweiligen Photomultiplier-Kamera einer Priifung unter-
zogen, indem sie mit Mindestwerten verglichen werden.
In der nachfolgenden Tabelle ist Rate; die Triggerrate des Teleskops 4, aus der
sich die Systemtriggerrate Ratesys zusammensetzt. Hierbei miissen die einzel-
nen Triggerraten eine relativen Mindestanteil Ry, am Systemtrigger aufwei-
sen, der abhingig vom Zenitwinkel ist:

Rpin(z) = 0.5- (0.9 — 0.25 - cos z) (4.1)

In der Tabelle 4.2 sind die Kriterien zur Datenselektion fiir ein einzelnes Te-
leskop aufgelistet. Hierbei ist Ratejgea) €ine Rate, die in jeder Teleskopkonfi-
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guration messbar sein muss. Des Weiteren wird verlangt, dass ein Teleskop
mit einer Genauigkeit von jeweils deutlich unter einem Grad in Altitude und
Azimut (Alt-Az) respektive Rektaszension und Deklination (RA-Dek) ausge-
richtet ist. Runs dauern im Allgemeinen etwa 28 min. Die Zeit zwischen dem
ersten und dem letzten aufgezeichneten Ereignis innerhalb eines Runs muss al-
so kleiner sein als die Dauer des Runs. Dies dient der technischen Uberpriifung,
ob die Datennahme erfoglreich abgeschlossen wurde.

Trigger-Rate
Rateiqeal > 1Hz
Auslesefehler < 5% der Ereignisse
Rate;/ Rategys > Ruin(2)

Ausrichtung und Nachfithrung

Abweichung (Alt-Az) <107
Abweichung (RA-Dek) <71

Bildelemente
defekt zu Beginn des Runs <120
ausgefallen wahrend des Runs <50

Allgemein

Dauer des Runs trun > Dauer der Datenaufzeichnung

Tabelle 4.2: Selektionskriterien fiir jedes Teleskop innerhalb eines Runs. Es sei ange-
merkt, dass es verschiedene Moglichkeiten gibt, die Systemtriggerrate zu berechnen.
Diese miissen zu einem konsisten Ergebnis kommen. Eine Erlduterung zur Tabelle
findet sich im Text.

Nach Abschluss der Standarddatenselektion wird die Qualitéit eines Runs
in einem bit-kodierten Zahlenwert festgehalten. Die maximale Bewertungszahl
eines Beobachtungslaufes ist 30. Sie bedeutet, dass alle Daten vorliegen und
diese auch die Auswahlkriterien erfiillen; sie setzt sich wie folgt zusammen:

30 =2+4+8+16, (4.2)

wobei die aufsteigenden Summanden die Teleskope Eins bis Vier darstellen.
Jede Zahl kleiner 30 lisst sofort auf das jeweilige Teleskop schlieflen, das von
der Analyse ausgeschlossen wurde.?2 Wenn einzelne Datensitze wie z.B. die
Kalibrationsdaten oder die Triggerraten fehlen, dann erhélt der gesamte Run
die Zahl 0, da eine sinnvolle Rekonstruktion der Daten nicht moglich ist, wenn
essenzielle Informationen nicht vorliegen. Wenn einzelne Teleskope den Be-
dingungen nicht geniigen, dann werden die entsprechenden Summanden in
Gleichung 4.2 mit einer 0 versehen — wenn jedoch mehr als zwei Teleskope
die Kriterien nicht erfiillen, so erhélt dieser Run ebenfalls eine 0, da hier die
Stereo-Bedingung nicht mehr gegeben ist. In der Standard-Datenanalyse wer-
den nur Runs verwendet, deren Qualitéit grofler Null ist.

27.B. bedeutet eine 28, dass Teleskop Eins aus der Analyse genommen wurde und z.B.
eine 18, dass die Teleskope Zwei und Drei die Selektionskriterien nicht erfiillen.
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4.2 Verbesserte Datenselektion

Die objektive Erfassung und Beschreibung der Wetterbedingungen erweist sich
als schwierig. Auf den nachfolgenden Seiten wird ein hier neu entwickeltes
Kriterium zur Bestimmung der atmosphérischen Bedingungen wéhrend der
Datennahme vorgestellt. Dieses wird im Anschluss an die Standardatenselek-
tion angewandt. Hierzu wird die iiber miionische Ereignisse kontinuierlich be-
stimmte Effzienz der Teleskope verwendet, um einen Erwartungswert fiir die
Systemtriggerrate zu errechnen.

4.2.1 Streuung in der Atmosphére

Hinsichtlich einer Bestimmung einer Effizienz von optischen Systemen ist es
notig, die dominierenden Streumechanismen beim Durchgang von optischem
Licht durch die Erdatmosphire zu verstehen. Beim Durchgang von optischem
Licht durch die letzten ~ 20km der Erdatmosphére durchquert das Licht die
Stratosphére und trifft {iber die Troposphére den Boden. Diese beiden Schich-
ten unterscheiden sich in der Art ihrer Streuung sowie der an der Streuung
beteiligten Teilchen. Man unterscheidet hier zwischen der Rayleigh3- und der
(Lorenz-)Mie?-Streuung.

Rayleigh-Streuung :
Bei der Rayleigh-Streuung wird Licht stark wellenldngenabhéingig an
Molekiilen wie Stickstoff Ny oder Ozon Oz gestreut.® Fiir die Streuung
von Licht der Intensitiit Iy und der Wellenlinge X gilt I’ o< Iy - A4, so
dass das Licht kleinerer Wellenléngen sehr viel stéarker gestreut wird als
das groflerer. Diese Streuung stellt im Gegensatz zur Raman-Streuung
keinen Energieverlustmechanismus dar, da sie ein elastischer Prozess ist.

Mie-Streuung :
Bei Streuung von Licht an Teilchen, deren Durchmesser mindestens der
Wellenlédnge A entsprechen, spricht man von Mie-Streuung. Diese ist der
dominierende Streuprozess wenige Kilometer iiber dem Erdboden. Streu-
partner ist zumeist Wasserdampf. Bei der Mie-Streuung wird das Licht
nur schwach wellenlingenabhéngig gestreut.

Im Zusammenhang mit moglichen Streupartnern ist der Begriff Aerosol zu
nennen. Aerosole, Suspensionen aus festen oder fliissigen Bestandteilen in
Luft, finden sich vorwiegend in der unteren Schicht der Troposphére an und
bestehen aus Teilchen der Gréfe zwischen 10 nm und knapp 102 nm. Thre Zu-
sammensetzung kann neben Wasserdampf auch Rufl- und Staubpartikel sowie
Mineralien beinhalten. Diese Teilchen sind hauptséichlich Streupartner in der
Mie-Streuung. Aerosole sind zu einem kleinen Teil auch in der Stratossphére
anzutreffen. Dort ist die Verweildauer dieser Teilchen, die zum Beispiel durch

3Benannt nach Lord Rayleigh.
“Benannt nach Gustav Mie und Ludvig Lorenz.
5Genauer: zuniichst absorbiert und dann reemittiert.
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Vulkaneruptionen hochgeschleudert werden, um einiges gréfler als die in der
unteren Troposphére, da sie im Gegensatz zu letzteren schwer vom Regen aus
der Luft gewaschen werden kénnen. Die Konzentration von Aerosolen ist regio-
nal als auch saisonal unterschiedlich. In Zeiten der saisonalen Regenschauer ist
die Konzentration der Aerosole in Bodennéhe gering, wihrend lange Trocken-
perioden zu einer Anreicherung von z.B. Staub fiihren.

4.2.2 Einfiihrung und Nomenklatur

Verschiedene Einfliisse miissen beriicksichtigt werden, um aus der im Experi-
ment rekonstruierten Energie E.x eines Ereignisses seine tatséchliche (wahre)
Energie Eyany zu bestimmen. So gilt mit einem Korrekturfaktor € allgemein:

€ Erek = Ewahr (43>

Wie schon in Abschnitt in 3.2.8 gesagt, folgen die meisten TeV-v-Quellen
einem einfachen Potenzgesetz der Form:

dd

EL 4.4
d Ewahr x wahr ( )
do -r -r
. E 4.5
dEwahr xoc rek ( )

Ohne eine richtige Bestimmung von ¢ ist der differenzielle Fluss um einen
Faktor e~ T verschoben. Diese Effizienz des Experiments ist abhingig von der
Effizienz der Teleskope e1e und der Effizienz der Atmosphire €atm, weil der
Anteil an Rayleigh- und an Mie-Streuung zeitlich variabel ist, so dass die
Transparenz der Atmosphére fluktuiert. Ende 2004, Anfang 2005 wurde die
Effizienz des Systems iiber Monte Carlo-Simulationen eyrc einmalig berechnet.

€ = ETel * EAtm * EMC (4.6)

Dies bedeutet, dass zu jenem Zeitpunkt (an dem ey berechnet wurde) e = 1
gesetzt wurde. Aufgrund von Alterungsprozessen der Teleskope gilt vor diesem
Zeitpunkt € < 1 und danach € > 1. Diese Alterungsprozesse mit ihrem Einfluss
auf die Effizienz der Teleskope werden im H-E-S-S--Experiment permanent be-
stimmt. Dies geschieht durch Messung von Miionereignissen, wihrend eine
quantitative Bestimmung des Einflusses der Atmosphére nicht moglich ist.

Die Notwendigkeit der permanenten Bestimmung der Effizienz spiegelt ein
Problem der TeV-Astrophysik wider: das Fehlen einer exakt bestimmten Re-
ferenzquelle. Der Krebsnebel ist zwar die stirkste (angenommen) stabilste
TeV-v-Quelle, doch differieren die Messungen der verschiedenen Experimente
voneinander (siehe Abschnitt C), da die Rekonstruktion des Spektrums al-
lein auf Monte Carlo-Simulationen basiert. So ist zwar eine absolute Eichung
der Teleskope und somit der Experimente anhand dieser (oder einer anderen)
Quelle moglich, doch setzt dies voraus, dass die Physik der gewéhlten Quelle
sehr gut verstanden ist und eine Variabilitit ausgeschlossen werden kann.%

SErschwert wird dies zusétzlich, weil es keine Emissions- oder Absorptionslinie im TeV-
Bereich gibt, an der diese extrem sensitiven Detektoren geeicht werden kénnten.
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Die Effizienzen der Teleskope und der Atmosphére kéonnen zu einer op-
tischen Effizienz e, zusammengefasst werden. Diese optische Effizienz eines
Teleskops beschreibt das Verhéltnis zwischen einfallenden und tatséchlich re-
gistrierten Photonen. Sie ist abhéngig von allen optischen Elementen des Ex-
periments (den Spiegelflichen, den Winston-Kegeln und der Photomultiplier-
Kamera) und der Atmosphire (z.B. Wolken und Luftpartikel bzw. Streuung
an diesen) einige hundert Meter iiber dem Boden. Aufgrund dieser Abhéingig-
keiten variiert die optische Effizienz — fiir jedes Teleskop unterschiedlich — mit
der Zeit. Reinigungen der Spiegel und der Winston-Kegel bewirken eine zeit-
weise Verbesserung. Andererseits verursachen Bewolkungen oder ein erhohter
Anteil an Schmutzpartikeln (Staub oder Rulpartikel) in der Luft eine zeitwei-
se Verschlechterung. Wie weiter unten gezeigt werden wird, sind diese Effekte
nur Fluktuationen um einen langfristigen Trend herum: dem Alterungsprozess
der Teleskope geschuldeten Verlust an optischer Effizienz.

4.2.3 Miionereignisse und Teleskopeffizienzen

Die Bestimmung der Teleskopeffizienz et erfolgt iiber die Auswertung von
Bildern, die durch relativistische Miionen aus den hadronischen Luftschauern
entstehen. Ein Grofiteil dieser relativistischen Miionen zerfillt ndmlich nicht
in den oberen Schichten der Atmosphire (vergleiche Abschitt 3.1.2), sondern
emittiert in Teleskopndhe Cherenkov-Licht. Dieses Licht der Miionen triggert
die einzelnen Teleskope” und wird withrend der Runs fortwihrend aufgezeich-
net. Die Cherenkov-Photonen dieser Ereignisse werden etwa ab einer Hohe von
350 m emittiert und bilden einen sogenannten Miionring in der Kamera (Abbil-
dung 4.1). Dieser Miionring entsteht durch das Cherenkov-Licht von Miionen,
die nahezu senkrecht auf das Teleskop treffen und einen anndhrend homogen
ausgeleuchteten Kreisring erzeugen. Je mehr die Flugbahn der Miionen vom
senkrechten Einfall abweicht, desto elliptischer wird der Kreisring und desto
starker wird der Gradient der Ausleuchtung.

Bei der Selektion dieser Ereignisse werden die Miionereignisse beibehalten,
die einen nahezu homogen ausgeleuchteten Ring aufweisen, der vollsténdig in
der Kamera liegt. Anhand der ringférmigen Intensitétsverteilung lasst sich die
Anzahl der erzeugten Photonen iiber Monte Carlo-Simulationen bestimmen
und mit denen in der Kamera vergleichen, da der Cherenkov-Winkel 8¢ be-
kannt ist (siche Abschnitt 3.1.3.

Da die Korrektur et mit der Zeit ansteigt, wird im Folgenden ihr rezipro-
ker Wert, hier genannt: die relative Effizienz €, verwendet, um den zeitlichen
Abfall zu verdeutlichen.

1
€rel = 4.7
el €Tel ( )

"Dies stellt bei Einzelteleskopen den groften Beitrag zum Untergrund dar, wird jedoch
durch die Stereobedingung stark unterdriickt.
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Abbildung 4.1: Ein Miionereignis im Bild einer Teleskopkamera; deutlich zu sehen
ist die Ringstruktur, genannt Miionring.

4.2.4 Der Schnitt an die optische Effizienz

Die zeitliche Entwicklung der Teleskopeffizienz gibt Aufschluss {iber den Al-
terungsprozess aller beteiligten optischen Teleskopelemente. Da die Messung
der Miionen in jedem einzelnen Run geschieht und daher fiir jeden einzelnen
Run eine Effizienz vorliegt, ldsst sich so ein Kriterium zum Verwerfen von
Beobachtungsdaten aus der Analyse motivieren, die unter ungiinstigen Bedin-
gungen der Atmosphére erfolgt sind. Hierzu muss aus Teleskopeffizienz eine
Grofe errechnet werden, die die Dimension einer Triggerrate besitzt, so dass
diese mit der Systemtriggerrate in Relation gesetzt werden kann.

Die Bestimmung einer mittleren relativen Effizienz des Teleskopsystems
wird im Folgenden beschrieben. Parallel dazu erfolgt die Bestimmung einer
maximalen Sytemtriggerrate, die dann miteinander verkniipft werden und der
Optische-Effizienz-Schnitt eingefiihrt wird.

Die Bestimmung der relativen Effizienz und der maximalen Systemtrigger-
rate geschieht durch den Datensatz aus dem Zeitraum April 2004 bis August
2008. Dieser erfiillt folgende Bedingungen:
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Bedingung Erliduterung ‘

Run = Beobachtungs- | Es werden keine Test- und

lauf Kalibrations- Runs genommen.

cosz >0 & z < 90° Aussortierung fehlerhafter Runs, da
die Teleskope nicht entlang des Ho-
rizonts (z = 90°) beobachten und

eine gemessene Rate bei cosz = 0
auf Probleme bei der Datennahme
hindeutet.

Rategys > 0 Fiihrt ebenfalls zum Ausschluss von
mangelhaften Runs.

tRun > D min Ausschluss von Runs, die aufgrund
verschiedener Probleme nach weni-
gen Minuten abgebrochen wurden.
N > 3 Drei oder mehr aktive Teleskope
gewdhrleisten eine genauere Rekon-
struktion der Luftschauer.

Tabelle 4.3: Selektionskriterien zur Auswahl von Beobachtungsléufen zur Analyse
der optischen Effizienzen und der Systemtriggerraten.

Der hieraus resultierende Datensatz umfasst ~9000 Runs, was etwa 4200 h
Beobachtungszeit pro Teleskop bedeutet. Aus diesem wird nun aus den Ein-
zelteleskopmessungen zu den Miioneffizienzen eine mittlere relative Effizienz
der vier Teleskope bestimmt. Aus den gemessenen Systemtriggerraten fiir je-
de Messschicht wird ein Maximalwert errechnet, indem zu Werten im Zenit
extrapoliert wird.

Bestimmung der mittleren relativen Effizienz

Im oberen Diagramm in Abbildung 4.2 ist die zeitliche Entwicklung der re-
lativen Effizienzen dargestellt.® Es ist deutlich zu sehen, dass diese seit April
2004 abnimmt und die einzelnen relativen Effizienzen 671;“131 sich in etwa nahe-
zu identisch verhalten. Betrachtet man jedoch eine einzelne Messschicht (un-
teres Diagramm in Abbildung 4.2), so ist festzustellen, dass wéhrend eines
Beobachtungszyklus die optischen Effizienzen in etwa konstant bleiben. Beide
Sachverhalte, ndmlich die

(a) in etwa identische Einbufle der realtiven Effizienz der Teleskope und

(b) der relativ schwache Abfall der relativen Effizienzen withrend einer Schicht,”

8 Auf Fehlerbalken wurde verzichtet, um die Diagramme nicht zu undeutlich erscheinen
zu lassen. Die relativen Fehler auf die einzelnen optischen Effizienzen A€’ gilt weitesgehend
A€ty < 10%. Dieser wird spiter im Zuge der Mittelung noch kleiner.

9Dem zugrunde liegt die Annahme, dass der altersbedingte Verlust an Effizienz innerhalb
einer Messschicht langsam geschieht und Variationen auf kleineren Zeitskalen auf Wetterein-

fliisse innerhalb von 350 m iiber den Teleskopen zuriickzufiihren sind.
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Abbildung 4.2: Oben: Verlauf der relativen Effizienz fiir die einzelnen Teleskope
von Anfang April 2004 bis Ende August 2008. Unten: Messschicht September 2004
(09-2004) mit Aufschliisselung nach den Teleskopen Eins (blaue Dreiecke), Zwei (um-
gedrehte rote Dreicke), Drei (griine Kreise) und Vier (violette Quadrate). Erlduterung
im Text.

lassen eine Mittelung der einzelnen relativen Effizienzen € in einem zeitlichen
Intervall von einer Messschicht motivieren.

1.,
€rel = N Zl Eiel (48)
1=

Schicht

Dies ist in Abbildung 4.3 dargestellt. Aus diesem Diagramm l&sst sich heraus-
lesen, dass die Teleskope in etwas mehr als vier Jahren eine Verschlechterung
von 30% erfahren haben, so dass die untere Schwelle von urspriinglich 100 GeV
nunmehr bei ~130 GeV liegen diirfte.!”

10 Auch wenn zwischen Inbetriebnahme des ersten und des vierten Teleskops ca. 1.5 Jahre
liegen
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Abbildung 4.3: Mittlere relative Effizienz der vier H-E-S-S--Teleskope. Deutlich zu
sehen ist der Verlust an Effizienz seit April 2004 (entspricht Schicht 0).

Zenitwinkelkorrektur

Die System-Triggerrate ist stark abhéngig vom Zenitwinkel. Bei Beobachtun-
gen nahe des Zenits ist die Rate an Ereignissen hoher als bei Beobachtungen
unter hohen Zenitwinkeln. Dies lésst sich einfach erkldren: wenn die Teleskope
nahezu senkrecht (Zenit) in den Nachthimmel blicken, so ist der Weg, den ein
Luftschauer bis zu den Teleskopen zuriicklegen muss am kleinsten. Je hoher
der Zenitwinkel desto linger ist der Weg durch die Atmosphére. Diese Pho-
tonen werden stérker in der Atmosphére absorbiert, so dass nur Luftschauer
hoherer Energie die Teleskope erreichen und daher zu einer héheren unteren
Energieschwelle fithren. Es ist also zu erwarten, dass es je nach Zenitwinkel
eine optimale Rate an Ereignissen gibt.

Die Bestimmung der maximalen Systemtriggerrate erfolgt einzeln fiir jede
Schicht und in zwei Schritten:

(1) die Bestimmung des Zusammenhangs zwischen Zenitwinkels und gemes-
sener Triggerrate und

(2) die Bestimmung des Medianwertes aus den maximierten Triggerraten
innerhalb einer Schicht.

Wie in Abbildung 4.4, links zu sehen, lasst die Anordnung der Datenpunkte
(cosz, Systemtriggerrate) pro Schicht einen linearen Zusammenhang zwischen
dem Kosinus des Zenitwinkels und der Systemtriggerrate vermuten. Des Wei-
teren sind dort mehrere Streifen zu beobachten, die je eine Aneinanderreihung
zeitnaher Runs mit steigendem Zenitwinkel unter dhnlichen atmosphérischen
Bedingungen darstellen. Um die maximale Rate pro Schicht zu erhalten, wird
an jede Schicht eine Funktion der Form f(x) = A - z" angepasst. Mit der ze-
nitwinkelabhéngigen Rate Rgys(2), der maximalen Systemtriggerrate im Zenit
Ry und dem Kosinus des Zenitwinkels cos z ergibt sich

Rgys(2) = Ry - cos(2) (4.9)
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Abbildung 4.4: Die Schicht 09-2004 mit den Runs aus dem Monat September 2004.
Links: Alle Runs der Schicht mit den dazugehérigen System-Triggerraten (rote Punk-
te). Rechts: Anpassungsgerade (blaue Gerade) und die nach Schnitten verbleibenden
Runs zur Bestimmung der Relation von der System-Triggerrate und dem Kosinus des
Zenitwinkels. Weitere Erlduterung finden sich im Text.

In einer Abfolge von zehn Iterationsschritten werden diejenigen Datenpunkte
verworfen, die 5% unterhalb der der Anpassungskurve liegen. Exemplarisch
ist dies in Abbildung 4.4 anhand der Schicht vom September 2004 vor (links)
und nach den zehn Iterationsschritten (rechts) gezeigt. Nach Mittelung von 43
Schichten'! zwischen April 2004 und August 2008 ergibt sich fiir den gesuchten
Parameter 77 mit der Anzahl der Schichten S

15

n = EZm (4.10)
i=1

7 o~ 0.973+0.028 (4.11)

Dies entspricht dem eingangs vermuteten annéhernd linearen Zusammenhang
zwischen der Rate und dem Kosinus des Zenitwinkels.

Es gilt also fiir eine beliebige gemessene Systemtriggerrate Rgys(2) folgen-
der Zusammenhang:

Ryys(2) = R - cos™973(2) (4.12)

Jede gemessene Systemtriggerrate Rategsys ldsst sich so zu einem Wert am
Zenit (cosz = 1) Ry extrapolieren. Um die maximale Systemtriggerrate fiir
eine Schicht zu bestimmen, wird fiir jeden Run innerhalb einer Schicht, der den
Bedingungen in Tabelle 4.3 geniigt, iiber Gleichung 4.12 die Systemtriggerrate
im Zenit ermittelt und anschliefend der Median (bzw. der untere Medianwert)
dieser extrapolierten Systemtriggerraten Ratepieqian gebildet.

1 Aus dem Gesamtsatz an Schichten wurden diejenigen zur Mittelwertbildung verworfen,
bei denen eine Anpassung durch root (www.root.cern.ch) aufgrund von zu wenig verblei-
benden oder einer ungiinstigen Verteilung der Runs nicht zufriedenstellend moglich war. So
ergab die Mittelung aller 55 Schichten 7 & 0.92 4+ 0.04. Siehe Abbildung 4.5.
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Abbildung 4.5: Hiufigkeitsverteilung des Anpassungsparameters 7. Erliuterung sie-
he Text.

Der Optische-Effizienz-Schnitt

Wie in Abschnitt 4.2.4 beschrieben, entspricht die Effizienz ¢ einer Skalierung
des differenziellen Energiespektrums. Die Triggerrate wird vom hadronischen
Hintergrund dominiert, dessen differenzieller Fluss einem Potenzgesetz mit
I' = 2.7 folgt. Damit ein Vergleich der relativen Effizienz und der gemessenen
Systemtriggerrate moglich ist, muss die ermittelte relative Effizienz die Dimen-
sion einer Rate besitzen. Diese Rate ist proportional zum integralen Fluss. Die
Normierung geschieht durch Normieren der Werte anhand der ersten Schicht.
Der Normierungsfaktor Cnorm ergibt sich somit zu

(4.13)

— P P
C(Norm = RateMedlan €rel ‘Schicht 1

Nun ist es moglich, aus der gemittelten relativen Effizienz pro Schicht eine
entsprechende, reskalierte Rate Rate, zu bestimmen, die direkt mit der ex-
trapolierten Systemtriggerrate vergleichbar ist:

Ratere) = CNorm E%J (414)

Dies ist in Abbildung 4.6 gezeigt: die rote Kurve mit quadratischen Daten-
punkten stellt die durch die relative Effizienz gebildete Triggerrate Rate,q dar;
zusammen mit dieser ist die Kurve eingezeichnet, die sich aus den Medianwer-
ten der System-Triggerraten bildet. Es zeigt sich, dass beide Kurven iiber
einen Zeitraum von etwas mehr als vier Jahren dhnliche Tendenzen aufwei-
sen. Zumeist liegt die reskalierte relative Rate Rate,q iiber der extrapolierten
System-Triggerrate Rateyiedian, Wie die grauen Flichen zeigen. Doch gibt es
Zeitrdume von zumeist zwei aufeinander folgenden Schichten — zumeist um
den April eines Jahres herum —, in denen Ratéyfegian > Ratere gilt, also die
maximale System-Triggerrate iiber dem Vergleichswert durch die relativen Ef-
fizienz liegt (griin gefirbte Fldchen).



4.2. VERBESSERTE DATENSELEKTION 59

Apr. 2004 Apr. 2005 Dez. 2005 Sept. 2006  Juli 2007 Apr. 2008
waso — I I I I I
—«— System-Triggerrate Rate,,_ .

—s— reskalierte relative Effizienz Rate g

150

100

[
25000 30000 35000 40000 45000
Run-Nummer

Abbildung 4.6: Verlauf der reskalierten relativen Effizienz Rate,. (rote Kurve mit
quadratischen Datenpunkten) und der Systemtrigger-Rate Ratenedian (blaue Kurve
mit dreieckigen Datenpunkten); ebenfalls sind die Flichen farblich hervorgehoben,
bei denen sich der relative Verlauf dndert. Erlauterungen im Text.

Diese beiden Sachverhalte lassen sich nicht durch Modifikationen an den opti-
schen Elementen erkléiren, da die relative Effizienz das Maf fiir alle optischen
Elemente des Telekopsystems sind und Anderungen an denen und Alterung
derer bereits durch die von Miionen bestimmte Teleskopeffizienz berticksich-
tigt.

Ein Ansatz, den unterschiedlichen Verlauf beider Kurven zu erkléren, fin-
det sich in der Betrachtung der Atmosphéire und ihrer Streuprozesse (siehe
Abschnitt 4.2.1). Die relative Effizienz wird iiber das ab ~350 m Hoéhe emit-
tierte Cherenkov-Licht der Miionen bestimmt. Hierbei kann es zu einer Streu-
ung des emittierten Cherenkov-Lichtes mit den sich in dieser Atmosphéren-
schicht befindlichen Aerosolen kommen. Die photonischen Luftschauer entste-
hen weit hoher in Stratosphére und die beteiligten Teilchen bzw. das emittierte
Cherenkov-Licht legen teilweise bis zu 10 km zuriick bis sie auf die Telekopspie-
gel fallen. Dadurch werden diese im Gegensatz zu den Miionen, aus denen die
relative Effizienz bestimmt wird, durch Rayleigh-Streuung stark gestreut und
eventuell entscheidend von der Schauerachse abgelenkt, so dass dieses Licht
nicht von den Teleskopen aufgezeichnet werden kann. Dies heif3t, dass die at-
mosphiérischen Bedingungen (Dichtefluktuationen, Turbulenzen oder variable
Aerosolkonzentrationen) jenseits von 350 m nicht von der relativen Effizienz
erfasst wird, aber in der Entwicklung eines gesamten Luftschauers zum Tragen
kommen kénnen.

In Namibia setzen die saisonalen Regenschauer um den Jahreswechsel her-
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um ein; die dort beteiligten Wolken'? reichen 10km und héoher in die Atmo-
sphére. Es ist wahrscheinlich, dass die Regenschauer einen Grofiteil der Aero-
sole in der Strato- und in der Troposphéire auswaschen, so dass nach Ende der
Regenzeit (Mérz, April) eine von Fremdpartikeln bereinigte Atmosphére iiber
Namibia vorherrscht und daher ideale Bedingungen fiir die Entwicklung von
Luftschauern vorliegen, welche aber nicht von den Miionen ~350 m iiber dem
Erdboden erfasst wird.

Fiir die Suche einer Quelle sind diese Effekte zu vernachlissigen, doch
bei der Erstellung eines differenziellen Energie-Spektrums sind zwei wichtige
Effekte zu beachten:

RateMedian > Raterel :
Im Fall einer hoheren System-Triggerrate werden Ereignisse zu héheren
Energien rekonstruiert, da die Effizienz des Systems unterschétzt wird.

Hier fithrt die Rekonstruktion zu einer niedrigeren Energieschwelle der
Quelle.

Ratepfedian < Ratee) :
Wenn die Systemtriggerrate Ratepieqian niedriger ist als die Rate Rate,,
die sich aus der relativen Effizienz ergibt, dann heifit dies, dass die ei-
gentliche Effizienz des Systems iiberschétzt wird. Ereignisse werden hier
also zu hoheren Energien rekonstruiert.

Diese systematische Verfilschung ist weder im H-E-S-S--Experiment noch
in den in dieser Arbeit gezeigten Spektren korrigiert. Damit diese Systematik
nicht zu stark in den rekonstruierten Daten zum Tragen kommt, wird an-
hand der tatsdchlichen, durch die relativen Effizienz bestimmten Rate Rateye
Schnitt angewandt: es werden nur diejenigen Runs akzeptiert, deren errech-
nete maximale Triggerrate nicht weniger als 20% von der durch die relative
Effizienz bestimmten Rate abweicht:

Ry
>0.8 4.15
Ratepel — ( )

Dies ist der Optische-Effizienz-Schnitt. In dieser Arbeit werden nur Runs aus-
sortiert, die 20% unter der oben erwarteten Rate liegen. Aus den gleichen
Uberlegungen wire ein Schnitt 20% iiber der Vergleichsrate motiviert, der
jedoch nur fiir wenige Runs Ende April 2006 zum Tragen kime.

4.3 Fluktuation der System-Triggerrate

Trotz der vorgestellten Selektionskriterien ist es moglich, dass kurzzeitige Ef-
fekte wie Blitze (kurzfristig hohe Raten) oder vereinzelt voriiberziehende Wol-
ken (sehr niedrige Raten) sich nicht in der {iber ~28 min gemittelten Systemt-
riggerrate bemerkbar machen. Die Betrachtung des zeitlichen Verlaufs der

2Namibias Atmosphére wird als tropisch klassifiziert.
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Systemtriggerrate pro Run ermdglicht, eine Identifizierung solcher Runs. In
Abbildung 4.7 ist ein Wolkendurchgang am Beispiel eines Krebsnebel- Runs
gezeigt.

N 280¢

L, E | Krebsnebel <Rateg,> = 191.1Hz
= £

g- = Run:; 23594 7z =45.37 Grad

© 240F
o __
200
160
120~

R B R B

0 400 800 1200 1600

t[s]

Abbildung 4.7: Zeitlicher Verlauf der Systemtriggerrate bei einer Beobachtung des
Krebsnebels. Erlduterung siehe Text.

Der Mittelwert der Systemtriggerrate ergibt 191.1 Hz (rote Gerade). Doch
bei Betrachtung des zeitlichen Verlaufs ldsst sich ~400s lang ein Wolken-
durchgang (zwei dicht aneinanderliegende lokale tiefe Minima) beobachten,
die die Qualitdt des Runs mindern. Runs wie dieser werden deswegen aus
dem Datensatz aussortiert. Hierzu wird als quantitatives Kriterium die eine
Abweichung von 10% der mittleren System-Triggerrate als Ausschlussgrenze
gewahlt. Zusétzlich wird ein qualitatives Kriterium angewendet, welches kurz-
zeitige, tiefe Einbriiche aussortiert.'3

3Dies geschieht, indem Run fiir Run der Verlauf der System-Triggerrate verfolgt wird.
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Kapitel 5

Westerlund 1 — Analyse und
Interpretation

Nach Anwendung von vier Selektionsschritten umfasst der Datensatz 77 Runs,
in denen Westerlund 1 mit einem ( Wobble-) Abstand von bis zu 2.5° beobachtet
worden ist. In Tabelle 5.1 sind die einzelnen Selektionsschritte gelistet.

’ Wdl-Datenselektion ‘ Kriterium ‘ # Runs ‘
Selektion 1 Wobble < 2.5° 126
Selektion 2 Nrer > 3 98
Selektion 3 Optischer-Effizienz-Schnitt 81

] Selektion 4 ‘ Rategys-Fluktuation ‘ 77

Tabelle 5.1: Der Gesamtdatensatz (Selektion 1) umfasst 126 Beobachtungslidufe von
Westerlund 1 bis zu einer Wobble-Distanz von 2.5°. Die Standarddatenselektion ergibt
98 Runs (Selektion 2) mit mindestens drei aktiven Teleskopen. Selektion 3 mit 81 Runs
resultiert nach dem Optischen-Effizienz-Schnitt und Selektion 4 stellt den von starken
Fluktuationen in der Systemtriggerrate Rategys bereinigten Datensatz von nunmehr
77 Runs dar.

Dieser Datensatz (Selektion 4) enthélt ~32.6 h an totzeitkorrigierter Beob-
achtungszeit. Die Beobachtungen wurden unter einem mittleren Zenitwinkel
von 28.3° aufgenommen, wobei sich der Mittelwert aus dem Intervall zwi-
schen 21.77° und 58.52° errechnet. Aus diesem wird im Folgenden eine TeV-
~v-Himmelskarte und ein differenzielles Energiespektrum erstellt.

5.1 TeV-Himmelskarte

Die Himmelskarte wird zur besseren Unterdriickung des Untergrundes iiber
den harten Schnitt an die Bildamplitude Amp gewonnen (Amp > 200P.E.,
siche Abschnitt 3.2.4). Die Erstellung der Himmelskarte geschieht in zwei
Schritten, um die richtige Ausdehnung von Westerlund 1 bestimmen:

(1) eine Punktquellenanalyse und

63
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(2) eine erneute Analyse unter Beriicksichtigung der Ausdehnung von We-
sterlund 1.

Die harte Standard-Punktquellenanalyse nimmt als Radius der ON-Region
G%Lart = 0.01 Grad? an. Die iiber das Template-Modell bestimmte Himmels-
karte ist unten gezeigt (Abbildung 5.1). Die Analyse ergibt keinen signifikan-
ten Exzess innerhalb von Westerlund 1.! Stattdessen deuten sich umliegende
Emissionsregionen an. Die starke Emissionsregion im Siidwesten der Karte ist

-44.0

Westerlund 1

Dek [Grad]

-45.0

-46.0

-47.0

253.75 252.50 251.25 250.00
RA [Grad]

Abbildung 5.1: TeV-Himmelkarte der Region um Westerlund 1 (weies Kreuz). Be-
stimmung des Untergrundes erfolgt hier iiber das Template-Modell. Die einzelnen
Himmelskartensegmente sind mit einem Radius von 6, = 0.1° korreliert. Auf der
Exzess-Himmelskarte sind die Signifikanzkonturen 2, 3 und 3.5 eingezeichnet (schwar-
ze Kurven). Die Farbkodierung ist so gew#hlt, dass das Maximum des Exzesses auf
die Strukturen um Westerlund 1 bezogen ist. Weitere Erlduterungen finden sich im
Text.

eine bekannte TeV-Quelle HESS J1640-465 (Aharonian et al. 2006B), die mit
einem Pulsarwindnebel assoziiert wird (Funk et al. 2007). Diese Region wird
fortan als Ausschlussregion mit einem Radius von 0.25° definiert.

Fiir ausgedehnte Quellen wird im Allgmeinen ein gréflerer Integrationsradius
zur Erstellung von Himmelskarten gewéhlt. Mit 6, = 0.2° ergibt sich die
Himmelskarte in Abbildung 5.2. Hier sind die Signifikanzkonturen {3, 4, 5,

'Der in Abschnitt 2.3 bestimmte Durchmesser entspricht in etwa dem Mittelpunkt des
weiBen Kreuzes auf der Karte. Die Standard-Punktquellenanalyse (03rp = 0.015 Grad?,
Amp > 80 P.E.) ergibt eine Signifikanz von lediglich S = 3.3 o, die harte Punktquellenanalyse
(6%, = 0.01 Grad?, Amp > 200P.E.) nur S = 1.20¢.
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5.5} iiber die Uberschusskarte eingezeichnet. Die Position des Sternhaufens ist
wieder durch das weifle Kreuz im Zentrum der Himmelskarte gekennzeichnet.

£
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Abbildung 5.2: TeV-Himmelkarte der Region um Westerlund 1 (weifiles Kreuz).
Bestimmung des Untergrundes erfolgt hier iiber das Template-Modell. Die einzel-
nen Himmelskartensegmente sind mit einem Radius von 6,y = 0.2° korreliert. Auf
der Exzess-Himmelskarte sind die Signifikanzkonturen 3, 4, 5 und 5.5 eingezeichnet
(schwarze Kurven). Erlduterung und Beschreibung finden sich im Text.

Das Studium der Himmelskarte(n) zeigt, dass aus dem Sternhaufen Wester-
lund 1 kein signifikantes TeV-+-Signal zu beobachten ist. Stattdessen finden
sich Emissionsregionen um Westerlund 1. Im Siiden befinden sich zwei Emis-
sionsregionen, die weiter weg vom Sternhaufen lokalisiert sind als eine groflere
Emissionsregion im Norden.

Aufgrund der vorliegenden Daten ist keine Aussage moglich, ob die Emissions-
regionen zum Beispiel eine Art Schale um Westerlund 1 bilden oder als drei
oder vier separate, nicht-zusammenhéngende Emissionsregionen zu betrachten
sind. Die gesamte Emissionsregion um Westerlund 1 besitzt einen Radius von
etwa 1°, was bei einer Distanz von 4.27kpc ungefihr zu einem Radius von
etwa 75 pc fiihrt.

Im Folgenden wird iiber eine Katalog-Recherche nach bekannten Gegenstiicken
gesucht.? Am Anschluss wird dann nach Korrelationen zwischen dem Exzess
im TeV- und anderen Energiebereichen gesucht, indem die bekannten TeV-
Konturen mit Himmelskarten aus dem Radio-, dem Rontgen- und dem Infra-
rotbereich verglichen werden.

2Die Suche nach Objekten geschieht mittels SIMBAD (Wenger 1981).
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5.1.1 Suche nach katalogisierten Gegenstiicken
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Abbildung 5.3: Exzess-Himmelskarte mit den im Text erwihnten Signifikanzkon-
turen der TeV-Emission (3, 4, 5, 5.5). Eingetragen sind zudem Pulsare (PSR) und
andere Objekte um Westerlund 1. Erlduterung hierzu im Text.

Die Himmelskarte in Abbildung 5.3 zeigt einen vergrofierten Auschnitt der
Exzessregion um Westerlund 1. Drei Pulsare (PSR) sind hier zu finden. Der
Pulsar J1646-4552 ist laut dem ATNF3-Katalog mit dem Neutronenstern CXO
J164710.2-455216 aus Muno et al. (2006A) assoziiert, doch unterscheiden sich
hier die Leistungen E. Zwei weitere Pulsare befinden sich nahe den Emissions-
regionen: PSR J1644-4559 und PSR J1648-4611. In Tabelle 5.2 sind bekannte
Groflen dieser Pulsare aufgefiihrt.

Die drei Pulsare besitzen allesamt in etwa das gleiche Alter. Es kann hier
nicht ausgeschlossen, werden, dass sie einst zu Westerlund 1 gehérten und
aus dem Sternhaufen geschleudert wurden. Weil die Lage des Exzesses nahe
den Pulsaren jedoch nicht mit einer so vermuteten Bewegungsrichtung vom
Sternhaufen korreliert ist, scheinen diese Pulsare nicht der Grund fiir die Mor-

3 ATNF-(Australia Telescope National Facility)Pulsar-Katalog (Manchester et al. 2005)
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J1644 | J1647 (CXO) | J1648
Alter ¢ [10° a] 3.59 1.83 (-) 1.1
Distanz d [kpc] 5.30 5 (4.27) 5.71
Magnetfeld Bo [10™ G] 3.06 100 (>300) 2
Periode P [s] 0.46 10.61 (10.61) 0.16
Abw. d. Periode P [10~*s/s] || 2.01 | 0.92 (<2 x 10%) | 2.37
Leistung E [10%3 erg/s] 8.4 0.03 (< 3) 210

Tabelle 5.2: Die Parameter der drei Pulsare (PSR) um Westerlund 1 wurde dem
ATNF-Pulsar-Katalog und die des Neutronensterns CXO J164710.2-455216 Muno et
al. (2006A) entnommen. Insbesondere ist Bo das Magnetfeld an der Oberfliche und
P die dimensionslose Abweichung der Periode.

phologie der TeV-Emission zu sein.

Mit SNR G339.2-00.4 (Green 1984) ist ein Supernovaiiberrest in einer HII-
Region gefunden worden und stellvertretend mit FEST 2-229 (Feitzinger &
Stuwe 1984) sind im Siiden einige Molekiilwolken bekannt. Des Weiteren sind
mit PMN J1646-4625b (Griffith & Wright 1993) im Siiden wie auch mit GPSR
339.660-0.237 (Zoonematkermani et al. 1990) im Norden von Westerlund 1
zwei Radioquellen gefunden worden. MSC 339.6-0.6 (Whiteoak & Green 1996)
stellt zudem einen Supernovaiiberrest-Kandidaten dar.

Mit dem starken TeV-Exzess in Abbildung 5.4 sind neben HESS J1640-465
einige weitere Quellen assoziert. Hier befinden sich einige Supernovaiiberreste
und mit PSR J1639-4604 (Alter 1.5 x 10 Jahre, Leistung 6.2 x 1033 erg/s)
und PSR J1640-4648 (Alter 3.5 x 10° Jahre, Leistung 6.6 x 1033 erg/s) zwei
Pulsare (Manchester et al. 2005). Da diese starke Emissionsregion und die
beiden Pulsare knapp 1.5° von Westerlund 1 entfernt sind, werden diese in
den spéteren energetischen Betrachtungen vernachléssigt.
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Abbildung 5.4: Das starke Signal einige Grad von Westerlund 1 entfernt. Eingezeich-
net sind hier Pulsare und Supernovaiiberreste (SNR). Erlduterung hierzu im Text.

5.1.2 Multi-Wellenlidngen-Betrachtungen

Abbildung 5.5 zeigt die in Kapitel 2 diskutierte Verteilung von neutralem
Wasserstoff um Westerlund 1. Die versffentlichten SGPS-Daten? enthalten
hier stidlich von -1.0° galaktischer Breite keine Daten. Hinweise auf groflere
Strukturen sind auch nicht zu finden (McClure-Griffiths et al. 2002). Wie in
Abschnitt 2.2 diskutiert, ist Westerlund 1 inmitten dreier Regionen (Blasen),
die sich durch Mangel an HI bemerkbar machen. Die grofle Blase B3 bedeckt
einen Grofiteil des nordlichen TeV-Ezesses. Aus dieser Karte ist jedoch keine
Korrelation zu den beiden siidlichen Signalregionen zu finden.

*http://www.atnf.csiro.au/research/HI/sgps/ (McClure-Griffiths et al. 2005)
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Abbildung 5.5: Radio-Himmelskarte um Westerlund 1 mit der Verteilung von neutra-
lem Wasserstoff (HI) in einem Geschwindigkeitsintervall von -54.2km/s bis -55.8 km/s.
Hellere Gebiete sind HI-reicher, dunklere Regionen HI-drmer. Eingezeichnet sind die
Blasen B1 (griiner Kreis), B2 (gestrichelte, gelbe Ellipse) und B3 (gestrichelter, groBer
Kreis) definiert Kothes & Dougherty (2007). Der Sternhaufen Westerlund 1 befindet
sich innerhalb von B1. Die roten Konturen stellen die bekannten Signifikanzkonturen
dieser Arbeit dar. Erlduterung im Text.

Abbildung 5.6 zeigt das Radio-Kontinuum (Stokes I-Kontinuum) (Haver-
korn et al. 2006). Hier wurde in dieser Arbeit ein méglicher Supernovaiiber-
rest gefunden, der bislang in Datenbanken wie SIMBAD oder dem MOST-
Katalog (Whiteoak & Green 1996) nicht verzeichnet ist. Dieser kénnte an der
Formgebung der siidlichen TeV-Emissionsregion beteiligt sein, da dieser po-
tenzielle Supernovaiiberrest diese beiden Siidregionen (zumindest aber die ihr
anliegende) zusétzlich getrieben haben kénnte.
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Abbildung 5.6: Radio-Kontinuums-Himmelskarte um Westerlund 1. Eingezeichnet
sind neben den weiflen TeV-Konturen die Position von Westerlund 1 (kleiner roter
Kreis) und ein moglicher Supernovaiiberrest (grofier roter Kreis). Die Bildsensitivitét
betriigt hier 1072 Jy/beam.

Die Infrarot(IR)-Aufnahme (Abbildung 5.7) bei einer Wellenléngen von
8.28 ym wurde dem MSX-Katalog entnommen (Price et al. 2000). Hier ist vor
allem Emission von Staub zu erwarten, was ein Indiz fiir aktuelle Sternentste-
hung sein kann. Die unmittelbare Region des Sternhaufens (griiner Kreis) zeigt
eine erwartete IR-Emission. Diese wird aber wahrscheinlich nicht von Staub
innerhalb des Sternhaufens stammen, sondern vermutlich von den Sternen
abgestrahlt.> Mit der TeV-Emission um Westerlund 1 ist jedoch kein Zusam-
menhang zu erkennen. Weil hier der vermutete Supernovaiiberrest nicht zu se-
hen ist, ldsst dies auf eine Synchrotron-Emission statt einer Frei-Frei-Emission
schlieBen. Dies ist ein weiterer Hinweis auf den méglichen Supernova-Uberrest
gefunden in der Radio-Konstinuumskarte.

®Die stellaren Winde sollten den Staub bereits aus dem Sternhaufen getrieben haben.
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Abbildung 5.7: Himmelskarte bei 8.28 ym mit den TeV-Konturen in weifl. Der griine
Kreis markiert die Position des Sternhaufens. Erlduterung im Text.

Abbildung 5.8 zeigt eine Aufnahme® des Rontgen Satelliten ROSAT (Vo-
ges et al. 1999) im Energieintervall zwischen (0.1 - 2) keV. Es ist keine Korre-
lation mit Westerlund 1 oder der TeV-Emission zu sehen. Der einzige FExzess
(weiler Kreis) ist nordlich von Westerlund 1 (griiner Kreis). Eine SIMBAD-
Datenbankabfrage zeigt, dass hier mit 4U 1642-45 (ein LMXB") (Forman et
al. 1978) und mit EXMS B1641-455 (Reynolds et al. 1999) zwei Rontgen-
quellen zu finden sind, die in der Region sind, in der ebenfalls Molekiilwolken
(z.B. RC2004 G339.6-0.1-31.6 (Russeil & Castets 2004)) und HII-Gebiete (z.B.
WBH98 16421-4532 (Walsh et al. 1998)) zu finden sind.

Aus den hier vorgestellten Daten ist keine Korrelation zwischen der beob-
achteten TeV-Emission um Westerlund 1 herum und den Radio-, den Infrarot-
oder den Rontgendaten festzustellen, die die Struktur der Emission erkléiren
lieBe. Es ist jedoch ein Kandidat fiir einen Supernova-Uberrest gefunden wor-
den, der mit der siidlichen Emissionsregion korreliert zu sein scheint.

Shttp://skyview.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/titlepage.pl
"Low Mass X-ray Binary ist ein Doppelsystem zweier Rontgenquellen niedriger Masse.
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Abbildung 5.8: Rontgen-Himmelskarte bei Energien zwischen 0.1 - 2keV um We-
sterlund 1 mit den TeV-Konturen in rot. Der Sternaufen Westerlund 1 ist mit einem
griinen Kreis markiert. Der einzige Exzess ist mit einem weiflen Kreis markiert. Das
Koordinatensystem ist relativ zu den vorherigen gedreht. Erlauterung im Text.

5.2 Spektrum

Aufgrund der oben angefiihrten Betrachtungen scheint es keine Korrelation der
TeV-Emission zu bekannten Objekten zu geben. Dies legt nahe, dass die Emis-
sion mit Westerlund 1 korreliert zu sein scheint (Hypothese I). Deswegen wird
eine Region um Westerlund 1 definiert, aus der das Spektrum gewonnen wird.
Weiter unten wird ebenfalls eine spektrale Analyse von drei Regionen durch-
gefithrt, die auf der Hypothese basiert, dass die beobachtete TeV-Emission
nicht mit Westerlund 1 in Verbindung steht (Hypothese II).

Anhand der Himmelkarte aus diesem Amplitudenschnitt ldsst sich ein
Uberblick iiber die drei Regionen relativ zur Gesamtregion gewinnen (Ab-
bildung 5.9). Diese Himmelskarte unterscheidet sich in ihrer Morphologie von
der Himmelskarte aus den harten Schnitten. Neben der starken Exzessregion
im Norden zeigen sich im Osten scheinbar zusammenhéingende 3o bis 4 o-
Strukturen; ob es sich hierbei um eine energieabhéngige Struktur innerhalb der
Emission handelt oder ob dies vom Standard-Bildamplitudenschnitt herriihrt,
ist nicht klar, weil die Statistik hierzu nicht ausreicht.
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Abbildung 5.9: TeV-Himmelskarte mit dem Standardschnitt an die Bildamplitude
(Amp > 80P.E.) zur Erstellung der Spektren. Die Region fiir das Gesamtspektrum
ist durch einen schwarzen Kreis markiert. Die drei weiter unten definierten Regionen
sind als griine Kreise eingezeichnet. Die Himmelskartensegmente der Exzesskarte mit
den Signifikanzkonturen 3, 4 und 5 iiberlappen sich mit 6;,; = 0.2°. Die Bestimmung
des Untergrundes erfolgte durch das Template-Modell. Erlduterungen im Text.

5.2.1 Hypothese I — Gesamtspektrum um Westerlund 1

Da die Informationen zur Erstellung des Spektrums ausschlielich iiber die
Methode der gespiegelten OFF-Regionen gewonnen werden, kann der gesamte
Datensatz von 32.6 h, wie bei der Erstellung der Himmelskarte geschehen, nicht
verwendet werden (siehe Abschnitt 3.2.7). Nach einer Standardpunktquellen-
analyse mit #%sp = 0.015 Grad? und einem Amplitudenschnitt > 80 P.E. wird
anhand der Verteilung des Signals gegen den quadrierten Winkel ein geeigne-
ter Radius 6 der Signalregion gewéhlt und dann diejenigen Beobachtungen
aussortiert, aus denen sich keine ON- und OFF-Ereignisse aufgrund eines zu
geringen Abstandes zum Kamerazentrum bestimmen lassen.

Aus Abbildung 5.10 wird der Wert #? = 0.6 Grad? zur Erstellung des Spek-
trums gewéhlt. Da hier ein Grofiteil des Exzesses und ein angemessener Anteil
der Emissionsregion® beinhaltet ist.

8Bei # ~ 0.78° ist vornehmlich die Nordregion abgedeckt und zu einem geringen Anteil
die beiden siidlichen Gebiete.
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Abbildung 5.10: Betrachtung der Verteilung des Signals gegen den quadrierten Win-
kel #2 zur Bestimmung der Quellausdehnung von Westerlund 1 zum Extrahieren eines
Spektrums.

In Tabelle 5.3 sind die wichtigsten Informationen zu diesem Datensatz, be-
stehend aus nunmehr 37 Runs bzw. 16 h an totzeitkorrigerter Beobachtungs-
zeit, aufgefithrt. Auffillig ist, dass die Beobachtungen, die hier verbleiben, im
Vergleich zum Gesamtdatensatz bei kleineren Zenitwinkeln z unternommen
wurden.

Datensatz zur Erstellung des Spektrums

Radius 6? [Grad?] 0.6
Bildamplitude Amp [P.E.] >80
Anzahl Runs 37
Anzahl ON-Ereignisse 14593
Anzahl OFF-Ereignisse 13204
a-Faktor 1.0
~v-Exzess 1389
Signifikanz o 8.33
Beobachtungszeit [h] 15.8
(z) [°] 25.79
z-Intervall [°] (21.77, 36.07)

Tabelle 5.3: Der Datensatz zur Erstellung des Spektrums enthélt ca. 16h an tot-
zeitkorrigierter Beobachtungszeit. Der a-Faktor wird zur Berechnung des Signal
(v=Exzess) bendtigt. Der Datensatz besitzt eine nach Li & Ma (1983) berechnete
Signifikanz von 8.33 0. (z) stellt den durchschnittlichen Zenitwinkel des darunter ge-
gebenen Intervalls dar, unter dem Westerlund 1 im H-E-S-S--Experiment beobachtet
wurden ist.

Die Parametrisierung des differenziellen Energiespektrums erfolgt durch
ein einfaches Potenzgesetz. Hierzu werden pro Energieintervall Ereignisse ak-
kumuliert. Diese miissen eine geforderte Mindestsignifikanz pro Energieinter-
vall von 1o aufweisen, um in die Parametrisierung einzugehen. Unterhalb von
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~0.6 TeV sowie jenseits von ~15TeV wurden zu wenig photonische Ereignis-
se rekonstruiert, um eine statistisch signifikanten Wert angeben zu koénnen.
Abbildung 5.11 zeigt die Datenpunkte mit statistischem Fehler und der rosa-
farbenen Anpassungskurve.
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Abbildung 5.11: Differenzielles Energiespektrum von Westerlund 1 parametrisiert
durch ein einfaches Potenzgesetz mit I' = 2.02.

Das differenzielle Spektrum erweist sich mit I' = 2.02 als hart. Die Qualitét
der Anpassung (x? iiber der Anzahl der Freiheitsgrade) und die Wahrschein-
lichkeit P, dass die Anpassung die rekonstruierten Daten widergibt, sind sehr
hoch. Dies und die wichtigsten Resultate der Anpassung sind in Tabelle 5.4
zusammengetragen.

’ Ergebnis der Anpassung

T 2.02 £ 0.16
®p 1072 TeV-lem 2571 5.11 4 0.98
®(>1TeV) 1072 em=2s71] | 5.00 £ 1.24
x2/A.d.F. 1.323/6
P 0.97

Tabelle 5.4: Ergebnis der Parametrisierung von Westerlund 1 iiber ein einfaches
Potenzgesetz (siehe Gleichung 3.16). Neben dem Potenzverhalten T ist die integrale
Fluss ® oberhalb von 1 TeV angegeben sowie die Normierung ®4. Des Weiteren geben
x?2/Anzahl der Freiheitsgrade (A.d.F.) sowie P die Giite der Anpassung an die Daten
an.
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5.2.2 Hypothese II - Drei Regionen

Die Definition der drei Regionen (siehe auch Abbildung 5.9 auf Seite 73) wur-
den aus einer weiteren unabhéngige Analyse innerhalb der H-E-S-S--Kollaboration
iibernommen (de Ona Wilhelmi 2008).” In Tabelle 5.5 sind die Koordinaten
der Regionen aufgefiihrt.

| Region | Koordinaten (J2000) | Radius 6 |
HESS J1645-466 251.43°, -46.51° 0.3°
HESS J1647-453 251.77°, -45.37° 0.5°
HESS J1649-462 252.42°, -46.18° 0.3°

Tabelle 5.5: Koordinaten und Radius der drei Analyseregionen um Westerlund 1
iibernommen aus de Ona Wilhelmi (2008).

Die drei Regionen korrelieren unterschiedlich gut mit dem beobachteten
Exzess aus den harten Schnitten. Wihrend die Region im Norden (J1647-453)
sehr gut mit dem Exzess auf der Karte zusammenfillt, ist die Region J1649-
462 etwas nordlicher angesiedelt. J1645-466 befindet sich in einer Region, in
der auf der Himmelskarte mit dem Standardamplitudenschnitt kein signifi-
kanter Exzess zu beobachten ist. Die Auswahl der in Frage kommenden Runs
aus dem Gesamtdatensatz erfolgt einzeln unter Beachtung der bekannten Ein-
schrénkungen bei der Methode der gespiegelten Regionen, so dass zum einen
unterschiedliche Datensétze benutzt und zum anderen eine unterschiedliche
Zahl an OFF-Regionen gew#hlt werden miissen. Bei der Analyse einer Region
werden die anderen beiden jeweils als Ausschlussregion definiert, um nicht in
der Untergrundbildung zum Tragen zu kommen.

] Region ‘ # ON ‘ # OFF ‘ « ‘ ~y ‘ o ‘ tbeob
HESS J1645-466 | 4343 9067 0.4563 | 205.33 | 2.62 | 25.75h
HESS J1647-453 | 11433 10221 1.0 1212.0 | 8.24 | 27.91h
HESS J1649-462 | 4805 8230 0.5296 | 446.5 | 5.35 | 26.57h

Tabelle 5.6: Ergebnis der Rekonstruktion zu den drei Regionen. Gelistet ist die An-
zahl der ON- und OFF-Ereignisse sowie der a-Faktor, der photonische Exzess v und
die Signifikanz o. tpeon ist die totzeitkorrigierte Beobachtungszeit.

Wie zu erwarten, ist die Signifikanz der Region HESS J1645-466 zu gering
(Tabelle 5.6); daher wird hierfiir auf eine spektrale Rekonstruktion verzichtet.
Im Folgenden werden die Resultate der Parametrisierung zu HESS J1647-453
und HESS J1649-462 présentiert.

HESS J1647-453 Das grofle Emissionsgebiet zeigt mit I' = 2.19 einen wei-
cheren Verlauf des Spektrums (siehe Abbildung 5.12) gegeniiber der Gesamt-

9Sinn ist der Vergleich von mehreren Analysen, um die eigene Analyse bzw. die der
anderen zu iiberpriifen, bevor diese verdffentlicht werden.
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region um Westerlund 1 (I' = 2.02). Die schlechte Giite der Parametrisierung
erklart sich durch den hohen Flusswert im ersten Energieintervall. Dieser liegt
deutlich oberhalb der angepassten Kurve. Da jedoch die Signifikanz in die-
sem Energieintervall mit ~ 2.8 ¢ und 42 photonischen Ereignissen hinreichend
signifikant ist, wird er nicht aus der Parametrisierung ausgeschlossen. Zwei
Energieintervalle zwischen ~3.4 TeV und ~6.9 TeV haben eine Signifikanz von
unter Null, so dass hier nur Obergrenzen angegeben werden kénnen. In Tabelle
5.7 findet sich das Ergebnis der Anpassung.
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Abbildung 5.12: Das differenzielle Energiespektrum von HESS J1647-453 mit der
Anpassungskurve eines einfachen Potenzgesetzes mit I' = 2.19. Die umgedrehten Drei-
ecke stellen Obergrenzen dar.

] HESS J1647-453

r 2.19 + 0.26
®p 1072 TeV-lem? 3.63 +0.58
®(>1TeV) 1072 em~2s71] | 3.05+£0.81
x%/A.d.F. 6.582/5
P 0.13

Tabelle 5.7: Ergebnis der Parametrisierung von HESS J1647-453 durch ein einfaches
Potenzgesetz.

HESS J1649-462 Die Parametrisierung der Quellregion HESS J1649-462
ergibt ein Potenzverhalten mit einem Wert von I' = 1.95. Dies ist zwar ein
hérteres Spektrum als bei der Gesamtregion, doch innerhalb der Fehler im-
mer noch kompatibel mit den Ergebnissen der Gesamtregion um Westerlund 1
und der Nordregion HESS J1647-453. In Abbildung 5.13 ist die grafische Dar-
stellung und in Tabelle 5.8 eine tabellarische Ubersicht der Parametrisierung
gezeigt.
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Abbildung 5.13: Das differenzielle Energiespektrum von HESS J1649-462 mit der
Anpassungskurve eines einfachen Potenzgesetzes mit I' = 1.95.

y HESS J1649-462

r 1.95 + 0.31
g [1072 TeV—lem—?] 0.69 &+ 0.34
®(>1TeV) 1072 em~2s71] | 0.73+£0.43
x2/A.d.F. 0.895/3
P 0.83

Tabelle 5.8: Ergebnis der Parametrisierung von HESS J1649-462 durch ein einfaches
Potenzgesetz.

5.2.3 TeV-y-Luminositit

Aus den in Abschnitt 5.2 gewonnenen spektralen Daten ldsst sich die Lumi-
nositat im TeV-Bereich Lty berechnen. Mit I' = 2.02, der Flussnormierung
®y = 5.11 10712 TeV—tem2s~! und den Integrationsgrenzen E,,;, = 1 TeV
und E,,q. = 10 TeV folgt

Emax E -r
Ltev = 47rd%Nd1/ E-®q- <E> dE (5.1)
min 0
Lrey ~ 25-10% (dwa e (5.2)
rev ' 127kpc ) s '

Dies ist vergleichbar mit der korrigierten Leistung im Rontgenbereich gemessen
mit Chandra (vergleiche Abschnitt 2.3). Analog zu den Uberlegungen in Muno
et al. (2006B) ist die abgestrahlte Leistung im TeV-Bereich im Vergleich zu der
kinetischen Windenergie, die fiir eine Beschleunigung von Teilchen zu hohen
Energien zur Verfiigung stehen miisste, ebenfalls zu gering.
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5.2.4 Spektrale Energieverteilung

In der spektralen Energieverteilung in Abbildung 5.15 sind Beobachtungen aus
dem Radiobereich, aus dem Rontgenbereich mit Chandra (aufgeteilt in thermi-
sche und nicht-thermische Emission) und die hier analysierten H-E-S-S--Daten
aufgetragen. Ebenfalls sind hier Daten einer Messung mit FERMI' aufge-
tragen.!! Mit den J2000-Koordinaten (252.029°, -46.112°) und einem 95%-
Konfidenzradius von 0.176° muss abgewartet, ob diese Quelle 0FGL J1648.1-
4606 tatsichlich mit Westerlund 1 assoziiert ist (sieche Abbildung 5.14).

Die Radio-Daten entstammen aus Whiteoak & Green (1996), McClure-Griffiths
et al. (2005), Haynes et al. (1979) und Wright et al. (1994).
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Abbildung 5.14: Die Fermi-Quelle 0FGL J1648.1-4606 neben den Pulsaren und der
bereits bekannten TeV-Quelle HESS 1640-465 eingezeichnet auf der Exzess-Karte aus
der Analyse dieser Arbeit. Westerlund 1 ist als gelber Kreis markiert.

Das Fermi Gamma-ray Space Telescope ist ein Weltraumteleskop der NASA und seit
Sommer 2008 in Betrieb.
Hhttp://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/bright_src_list/
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Abbildung 5.15: Spektrale Energieverteilung von Westerlund 1. Wie oben beschrie-
ben, wurde das TeV-Spektrum mit einem Radius von etwa 0.77° um Westerlund 1
gewonnen. Die Radio-Daten sind Kothes & Dougherty (2007) entnommen, der hier
angegebene Radius ist 3’. Die Chandra-Daten entstammen einem Radius von 5’(nicht-
thermisch) und 3.5’(thermisch). Die Fermi-Quelle besitzt einen 95%-Konfidenzradius
von 0.176°. Erlduterung siehe Text.

5.3 Diskussion der TeV-Emission um Westerlund 1

Die Beobachtungen mit dem H-E-S-S--Experiment ergeben eine ausgedehnte
TeV-Emission um Westerlund 1 mit einem Radius von mehr als 1°. Diese Emis-
sion kann bislang nicht mit bekannten Objekten korreliert oder erklért werden.

In dieser Arbeit wird ein neuer Ansatz zur Klirung der Energiekrise vor-
gestellt. Hierzu wird angenommen, dass die einzelnen Winde der masserei-
chen Sterne innerhalb des Sternhaufens starke Turbulenzen erzeugen, die die
kosmische Strahlung beschleunigen. Diese kosmischen Teilchen, hauptséchlich
Protonen, entweichen infolgedessen aus dem Sternhaufen und erzeugen in der
ionisierten Umgebung des Sternhaufens effizient Alfvén-Wellen. Diese sorgen
fiir einen diffusen Transport mit einer FlieSgeschwindigkeit, die der Alfvén-
Geschwindigkeit entspricht.

Nachfolgend wird dieses Szenario erlautert, indem die folgenden Fragen be-
antwortet werden:

(1) Was beschleunigt die Teilchen?
(1) Welche Teilchen werden beschleunigt?

(2) Warum ist die TeV-Emissionsregion ausgedehnt?
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5.3.1 Was beschleunigt die Teilchen?

Beobachtungen im Rontgenbereich haben gezeigt, dass es im System Wester-
lund 1 keinen sich schnell ausbreitenden, kollektiven Sternhaufenwind gibt,
wie ihn Modelle wie Weaver et al. (1977), Canto et al. (2000) oder Silich et
al. (2005) voraussagen. Dies bedeutet, dass der Grofiteil der kinetischen Win-
denergie der Sterne in einem anderen Prozess verwendet wird.

Ein solcher Prozess ist in Dwarkadas (2008) vorgestellt. Dort zeigten zwei-
dimensionale Simulationen, dass die Winde eines einzelnen massereichen O-
Sterns starke Turbulenzen innerhalb der Windregion erzeugen kénnen. Mit
fortschreitender Ausdehnung der windgetriebenen Blase um den Stern wachsen
diese Wirbel ebenfalls. Sie kénnen miteinander verschmelzen und so an Grofle
gewinnen. Der Anteil der mechanischen Energie, die in die Erzeugung die-
ser Verwirbelungen geht, ist zeitabhénigig. Wahrend der O-Stern sich auf der
Hauptreihe befindet, betriagt dieser Anteil etwa konstant zwei bis drei Prozent
der mechanischen Energie und steigt langsam an. Vor Erreichen der WR-Phase
betragt er dann etwa 5%. Zu Beginn der WR-Phase steigt er sprungartig an:
bis zu 20% der kinetischen Energie aus den Winden eines einzelnen WR-Sterns
gehen in die Erzeugung und das Wachsen von Turbulenzen und Wirbeln. So-
mit steht dieser Anteil nicht der radialen Ausbreitung des Sternwindes zur
Verfiigung.

In einem Sternhaufen wie Westerlund 1 mit mindestens 24 WR-Sternen
und knapp 100 nachgewiesenen O-Sternen ist es durchaus moglich, dass sich
mehr und grofere Verwirbelungen bilden, wenn die Winde der einzelnen O-
und WR-Sterne kollidieren. Solche Kollisionen zwischen Windfronten sollten
das Entstehen neuer und das Miteinanderverschmelzen bestehender Verwirbe-
lungen begiinstigen. In diesem Szenario erscheint es plausibel, dass ein hoherer
Anteil als nur 20% der zur Verfiigung stehenden mechanischen Windenergie
im Sternhaufen in die Entwicklung dieser Wirbel geht. Dies wiirde erkléren,
warum sich keine beobachtbaren Schocks bilden, wie sie in Modellen wie in
Weaver et al. (1977) vorausgesagt werden: es fehlt hierzu an kinetischer Ener-
gie, die in die Turbulenzen geht. In diesen Turbulenzen kénnen Teilchen durch
den Prozess Fermi II (siehe Kapitel 1) auf hohe Energien beschleunigt werden.

5.3.2 Welche Teilchen werden beschleunigt?

Fermi II ist ein langsamer Prozess, der keine Schockbeschleunigung benétigt.
Dies favorisiert ein hadronisches Szenario, weil Elektronen relativ schnell iiber
Synchrotronstrahlung oder inversem Comptoneffekt (IC) an Energie verlie-
ren.'? Uber die Kiihlzeit Tpp von Protonen im ISM lésst sich eine obere Grenze
auf die Energie Fxg berechnen, die in den Protonen der kosmischen Strahlung

12WWenn ein hochenergetisches Elektron durch Magnetfelder abgelenkt wird, emittiert es ein
hochenergetisches Photon (Synchrotronstrahlung). Beim inversen Comptoneffekt iibertréigt
ein hochenergetisches Elektron seine Energie durch einen umgekehrten (inversen) Comp-
tonprozess auf ein Photon des kosmischen Hintergrundstrahlung, das dann hochenergetisch
wird.
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gespeichert ist. Hierzu wird iiber Gleichung 5.1 in einem Energieintervall zwi-
schen 10 GeV und 10 PeV die Leistung Lygg berechnet:

dwar \ erg
L ~ 24-10% - 5.3
HE (4.27kpc S (5:3)
mit der Kiihlzeit der Protonen im ISM
0 -1
Top ~ 1.4-10°8 <) a (5.4)
1 o1sm

ergibt sich die in den Protonen gespeicherte Energie Fkg

Lyg T
Exs ~ 11.10° ( L2 ) 5.5
KS <2.4~1O35erg/s> 1.4-108a) °'® (5:5)

Verglichen mit der gesamten kinetischen Energie in Westerlund 1 (siehe Tabelle
2.5) von B4 ~ 21052 erg bedeutet dies, dass etwa 5.5% der kinetischen
Energie von Westerlund 1 in die Beschleunigung von Protonen der kosmischen
Strahlung geht.

Kothes & Dougherty (2007) schétzen die Masse in den beiden inneren Blasen
B1 und B2 mit Mgy 2 ~ 350 M ab. Es ergibt sich hieraus eine hohere Dichte
o als im ISM

_ Mg B2 Rpa \° g
! '~ 3.45-107% d 5.6
e 350M,, ) \5.5pc)  cm? (56)
/

o0 =~ 20.6p015Mm (5.7)

Es wird angenommen, dass die Dichte mit groflerer Entfernung r von We-
sterlund 1 mit =2 abfillt. Die Dichte ¢’ in der unmittelbaren Umgebung von
Westerlund 1 lésst dann eine untere Grenze der gespeicherten Energie Ej.g mo-
tivieren. Es folgt iiber eine dementsprechend kiirzere Kiihlzeit der Protonen

!
Tpp

%

-1
' 69-106 ( —2 5.8
Tpp 20.6 O1SM a ( )

Lug T'
5.2 - 10% PP 5.9
<2.4 1035 erg/s> <6.9 105a) 8 (59)

= Fig

%

Damit wiren zwischen 0.3% und 5.5% der insgesamt zur Verfiigung stehen-
den kinetischen Energie von Westerlund 1 in den Protonen der kosmischen
Strahlung gespeichert.

5.3.3 Warum ist die TeV-Emissionsregion ausgedehnt?

Nach der Beschleunigung in den Turbulenzen iiber den Prozess Fermsi II auf
TeV-Energien entweichen die hoherenergetischen Protonen aus dem Sternhau-
fen in eine Umgebung geringer Dichte. Dort ionisieren sie durch St68e mit dem
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ISM die Umgebung um Westerlund 1. Die relativistischen Protonen erzeugen
dann in dieser vorwiegend ionisierten Umgebung Alfvén-Wellen. Diese Alfvén-
Wellen haben die Eigenschaft, dass sie relativistische geladene Teilchen auf die
Alfvén-Geschwindigkeit va abbremsen, indem diese Teilchen am Magnetfeld
streuen, welches sie selbst induzieren (Longair 1994). Dies ist ein sehr effekti-
ver Mechanismus. Solange die Alfvén-Wellen nicht, zum Beispiel durch Stéfle
mit neutralen Teilchen, an Energie verlieren und so geddmpft werden, schlie-
Ben sie die Protonen lange ein (Longair 1994).

Fiir eine Dichte der ionisierten Masse gjon gleich der Dichte des ISM orsw, ei-
nem Magnetfeld des ISM Bigy = 3 uG (Longair 1994) ergibt sich eine Alfvén-
Geschwindigkeit vy von

_ —-1/2
oA A~ 6.6 <Q“> <B> kn (5.10)
o15M 3pG) s
Dieses Ergebnis ist in der gleichen Gréflenordnung wie die Ausbreitungsge-
schwindigkeiten der drei HI-Blasen nach Kothes & Dougherty (2007) B1 mit
5km/s, B2 mit >5km/s und B3 mit 3km/s, wie in Kapitel 2 beschrieben
worden ist. Weiter unten wird eine Zeitabhangigkeit der Alfvén-Wellen im Zu-
sammenhang mit der Evolution von Westerlund 1 diskutiert werden.
Mit der Geschwindigkeit der HI-Blasen kann ihre kinetische Energie berech-
net werden. Diese muss grofl genug sein, um die notwendige Volumenarbeit
AW = pAV zu leisten. Die Blasen B1 und B2 werden zusammengefasst und
fiir die Berechnung des Volumens der Blase B3 wird das Volumen einer Ku-
gelschale der Dicke d3 = 15 pc verwendet.'3 Es folgt nun

s ( Mp1,B2 v\’
EL? ~ 8.7-10% ’ 5.11
kin 350 M ) \5km/s) 7% (5:11)
B~ 17.100 (B v )" (5.12)
kin ' 1.9-10°M, ) \3km/s) “® '

Unter der Annahme, dass das ideale Gasgesetz pV = nkpT gilt, wobei kp ~
1.4 - 102 K/T die Boltzmann-Konstante ist und T = 10K gesetzt wird. Es
ergibt sich somit der Druck des ISMs pisnm zu

T\ d
psv A 1.4-10—15( 0 )( ) yn (5.13)

1 o1sMm 10K ) cm?2

Fiir die verrichtete Volumenarbeit AW, = pismAV; folgt daraus

T Ry \°
A ~ 2.8-104 (2 14
WLQ 8-10 <1 OISM 10K 5.9 pc e (5 )

T R 3
2.10% 0 3 N
210 <1QISM> <1OK> (27.4pc erg (5.15)

Die Energie, die in den Protonen der kosmischen Strahlung gespeichert ist, ist
somit grof} genug, um die zur Expansion notwendige Volumenarbeit zu leisten.

Q

AW3

BV = 4% (3R3ds — 3Rad3 + di)
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5.3.4 Konsistenziiberpriifung

Es folgt nun eine Konsistenziiberpriifung dieses Modells mit der Simulation
von Dwarkadas (2008). Dort ist gezeigt, dass in der turbulenten Blase des
WR-Sterns ein Druck von etwa 10~ dyn/cm? herrscht. Dies bedeutet hier,
dass die kosmische Strahlung einen vergleichbaren Druck auf das ISM ausiiben
muss, um sich auszudehnen. Dieser Druck berechnet sich aus der Energiedichte
U = E/V und lautet

Exs
Vi

(5.16)

Lo =

Pxs =

Der Druck, den die kosmische Strahlung zusammen in der Blase B1 und B2
(p%é) und der in der Blase B3 (p2.q) aufbringt, ergibt sich zu:

dyn dyn

85-10710 25 < pg <18-107° > (5.17)
d d
7.5.10*12£ < phy < 1.6-10’10£ (5.18)

Innerhalb der Intervalle, die durch eine untere und obere Abschétzung der
Teilchendichte gegeben ist, ist dies konsistent mit dem Modell in Dwarkadas
(2008).

Hiermit ist nun ein Modell vorgestellt, um die Erzeugung der beobachteten
Emission qualitativ widerzugeben (siehe auch Abbildung 5.16).
Etwa 10°2 erg werden von den massiven stellaren Objekten an kinetischer Ener-
gie bereitgestellt. Der Grofiteil der kinetischen Energie geht in nicht-radiale
Bewegungen wie Verwirbelungen und Turbulenzen (Region A). Circa 0.3% bis
5.5% davon gehen in die Beschleunigung der kosmischen Strahlung. Die ein-
zelnen, sich ausbreitenden schalenartigen Strukturen, beobachtet in der Ver-
teilung von HI in Kothes & Dougherty (2007), stellen das Einsetzen einzelner
Ereignisse dar. So konnte die grofle Blase B3 durch die kosmische Strahlung
entstanden sein, die sich seit Beginn des Sternhaufens in Alfvén-Wellen be-
wegt. Die starke Emission im Norden von Westerlund 1 kénnte entstehen, weil
die Protonen nun auf ein dichteres, neutrales Medium treffen. Blase B2 wére
mit dem Einsetzen der Wolf-Rayet-Phase der beobachteten 24 WR-Sterne in
Verbindung zu bringen. Blase 1 kénnte durch Alfvén-Wellen beschrieben wer-
den, die durch eine ereignete Supernova initiiert worden sind. Hierbei ist es
auch moglich, dass das Szenario fiir Blase 1 und Blase 2 genau umgekehrt sein
konnte, da es nach Crowther (2007) nicht ausgeschlossen ist, dass massereiche
O-Sterne schon wéhrend der Phase als leuchtkréftiger blauer Variabler in einer
Supernova enden konnen.
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ISM

Abbildung 5.16: Prinzipielle Darstellung der durch Turbulenzen gepriigten Umge-
bung von Westerlund 1. Innerhalb des Sternhaufens (A) bilden sich Verwirbelungen
und Turbulenzen in den Sternwinden, so dass ein nicht vernachléssigbarer Anteil hier-
von in nicht-radiale Bewegung geht und fiir Beschleunigung von kosmischer Strahlung
innerhalb dieser Wirbel nach Fermi 2 sorgt. Die hoherenergetischen Protonen ent-
weichen aus dem Sternhaufen und diffundieren in selbsterzeugten Alfvén-Wellen ins
ISM, hierbei sind unterschiedliche Phasen der Sternentwicklung bzw. des Sternhaufens
durch das Einsetzen neuer Alfvén-Wellen sichtbar (B und C).
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Kapitel 6

Zusammenfassung

In dieser Arbeit wurden neue Beobachtungsdaten des H-E-S-S--Experiments
von den drei Sternhaufen Westerlund 1, Westerlund 2 und NGC 6242 analy-
siert und ein neues Spektrum des Krebsnebels erstellt.

Der Schwerpunkt dieser Arbeit lag in der Analyse und Interpretation von We-
sterlund 1 im Hinblick auf die Energiekrise und in der Entwicklung eines neuen
Datenselektionskriteriums.

Der Optische-Effzienz-Schnitt

Im Rahmen dieser Arbeit wurde in Kapitel 4 eine verbesserte Datenselektion
entwickelt. Sie bedient sich der Messung von Miionen aus dem hadronischen
Untergrund, die ab 350m {iiber den Teleskopen Cherenkov-Licht emittieren.
Diese Miionen werden im H-E-S-S--Experiment dazu genutzt, um die Effizienz
des Teleskopsystems zur Korrektur des Photonenflusses zu berechnen.

Der langfristige Trend, der sich aus dem Verlauf der relativen Effizienz ergibt,
zeigt, dass die urspriingliche untere Energieschwelle im Zenit von 100 GeV
aufgrund von Alterungsprozessen des Experiments seit April 2004 um 30%
gestiegen ist und nunmehr bei etwa 130 GeV liegt. Fluktuationen dieses Tren-
des sind hauptséchlich der variierenden Transparenz der Atmosphére iiber den
Teleskopen geschuldet.

Im Gegensatz zu der stark fluktuierenden Systemtriggerrate erweist sich ei-
ne iiber die Teleskopeffizienz bestimmte Rate als stabil und daher als einen
gut geeigneten Richtwert, um die Qualitdt eines Runs zu bestimmen. Der
Optische-Effizienz-Schnitt diente in dieser Arbeit dazu, die Datenselektion zu
verbessern, indem Beobachtungen anhand der resultierenden Vergleichsrate
aussortiert wurden.

Ein Vergleich dieser neuen Datenselektion mit der Standarddatenselektion
im H-E-S-S--Experiment ist anhand des differenziellen Energiespektrums des
Krebsnebels im Anhang (Kapitel C) gezeigt. Dort ist gezeigt, dass bei Energi-
en kleiner 8 TeV die Ergebnisse aus Khélifi et al. (2007) reproduziert werden,
bei hoheren Energien jedoch kein frither exponentieller Abbruch zu sehen ist
und die Daten hier eher dem in Aharonian et al. (2004) modellierten IC-Fluss
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folgen, der bei hohen Energien weicher wird.

Ausblick Hinsichtlich eines absoluten Vergleichs der Spektren muss ange-
merkt werden, dass unterschiedliche Rekonstruktions- und Analyseprogram-
me verwendet wurden. Deswegen erscheinen weitere Untersuchungen sinnvoll.
Eine Implementierung des Optischen-Effizienz-Schnittes im Rahmen der Stan-
darddatenselektion wire zudem ein konsequenter Schritt, eine qualitativ bes-
sere Datenselektion durch Ausschluss von Beobachtungen unter schlechten at-
mosphérischen Bedingungen zu gewihrleisten, die beim Erstellen von Ener-
giespektren beachtet werden miissen.

Westerlund 1

In Kapitel 2 wurde von der fehlenden Energie aus Beobachtungen mit Chandra
im System Westerlund 1 berichtet. Dort wurde beschrieben, dass die gemesse-
ne Luminositdt im Rontgenbereich im Vergleich zu der zur Verfiigung stehen-
den Energie bereitgestellt durch die massiven stellaren Objekte zu gering ist.
Radio-Beobachtungen zeigen das Vorhandensein von drei sich langsam aus-
breitenden, schalenartigen Strukturen (Blasen), die sich durch einen Mangel
an neutralem Wasserstoff im Geschwindigkeitsraum bemerkbar machten.

In dieser Arbeit wurde gezeigt, dass diese Blasen nicht primér durch Sternen-
winde oder durch Supernovae getrieben worden sein kénnen. Die in Kothes
& Dougherty (2007) bestimmte Distanz von Westerlund 1 von etwa 3.9kpc
wird unter Benutzung einer grofleren Distanz zum galaktischen Zentrum auf
dwaq1 = (4.27 £ 0.77) kpc bestimmt. Die Analyse der H-E-S-S--Daten fiihrte
zum Nachweis einer stark ausgedehnten TeV-Emissionsregion um Westerlund
1 mit 8.3 0. Das Spektrum lésst sich mit einem einfachen Potenzgesetz mit
I' = 2.02 + 0.16 beschreiben. Die hieriiber bestimmte Luminositidt von etwa
1034 erg/s zeigt, dass etwa 10° an erwarteter Leistung durch stellare Winde
der Wolf-Rayet- und O-Sterne fehlen.

Der in dieser Arbeit vorgestellte Ansatz basiert auf einer 2D-Simulation
von Dwarkadas (2008), in der fiir einen einzelnen WR-Stern die Ausprigung
von Turbulenzen in den Winden modelliert wurden. Dort wurde gezeigt, dass
20% der kinetischen Energie in die Erzeugung und Entwicklung dieser Ver-
wirbelungen geht. Bezogen auf Westerlund 1 und seine vielen massiven Sterne
bedeutet dies, dass diese Turbulenzen innerhalb des Sternhaufens einen klas-
sischen, kollektiven Sternhaufenwind verhindern, weil ein grofler Anteil der
kinetischen Windenergie in diese Verwirbelungen geht.

In diesen Turbulenzen kénnen kosmische Teilchen nach Fermi 2 beschleunigt
werden. Dies ist ein langsamer Prozess, so dass nur Protonen beschleunigt
werden, da Elektronen schnell an Energie verlieren. Die hoherenergetischen
Teilchen verlassen Westerlund 1. Sie ionisieren das ISM durch St68e und er-
zeugen Alfvén-Wellen. An diesen streuen sie selbst und werden effektiv lange
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in ihnen gehalten, wihrend sie mit der Alfvén-Geschwindigkeit ins ISM diffun-
dieren. Diese Alfvén-Wellen manifestieren sich in den in Kothes & Dougherty
(2007) beobachteten HI-Blasen. Dieser Mechanismus ist zeitabh#ingig und mit
der Evolution in Westerlund 1 verkniipft.

Ausblick Dieses hier vorgestellte Modell basiert auf Turbulenzen in den
Sternwinden innerhalb des Sternhaufens und Stoflionisationprozesse zwischen
neutralen Teilchen und der beschleunigten Protonen. Bislang gibt es aus Beob-
achtungen keinen Hinweis auf solche Verwirbelungen. Unter Umsténden kénn-
ten bestimmte Emissionslinien (z.B. von ng ) auf jene Ionisationsvorginge
hindeuten. Welche Methoden sich als aussichtsreich erweisen werden, kann
hier nicht abgeschétzt werden. 3D-Simulationen analog zu Dwarkadas (2008)
wéren zudem ein hilfreiches Instrumentarium.

Insgesamt ist ein Verstédndnis von Westerlund 1 im Hinblick auf &hnliche Re-
gionen wichtig. Zu nennen sind hier die Regionen in der Grofien Magellanschen
Wolke summiert in Maddox et al. (2009): 30 Dor C, DEM L192 und N11. Dies
zeigt, dass Westerlund 1 — als einzige galaktische Region in dieser Aufzidhlung
— kein Einzelfall ist. Um Westerlund 1 ist die Diskrepanz zwischen der zur
Verfiigung stehenden Windenergie und ihrer beobachteten Auswirkung auf
das ISM am grofiten, so dass diesem System eine Schliisselrolle zuteil kommt.

NGC 6242 und Westerlund 2

Die Analyse von NGC 6242 (Anhang A) zeigte keinen signifikanten TeV-
Exzess. Aufgrund des hohen Alters dieses Sternhaufens ist dies zu erwarten, da
Schockbeschleunigung in Supernova-Uberresten und Wind-Wind-Interaktionen
keine Rolle mehr spielen sollten (Oskinova 2005). Die Analyse ergab mit einer
Signifikanz von 2.4 ¢ ein Hinweis auf eine Emissionsregion, die rdumlich mit
dem Mikroquasar GRO J1655-40 korreliert scheint.

Die Analyse neuerer Daten zu Westerlund 2 zeigte eine ausgedehnte Emis-
sionregion, die im Maximum etwa 130 besitzt. Eine Parametrisierung des
Spektrums erfolgte durch ein einfaches Potenzgesetz mit I' = 2.22 4 0.14.
Wie in Aharonian et al. (2007) ist das Maximum der Emission rdumlich von
WR 20a separiert. Wahrend die Lage der Emissionsregion bislang nicht zu-
friedenstellend geklért ist, kann im Rahmen einer aufgestellten Energiebilanz
der stellaren Objekte von Westerlund 2 die beobachtete Emission erklért wer-
den (Manolakou et al. 2007, Reimer et al. 2007). Nach Fukui et al. (2009)
scheinen weitere Mechanismen als nur stellare Winde des Sternhaufens eine
Rolle zu spielen.

Ausblick Im Rahmen dieser Arbeit war es nicht moglich, NGC 6242 und
Westerlund 2 ausfiihrlicher zu behandeln. So wére es zum Beispiel wiinschens-
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wert, nach Korrelationen in anderen Energiebereichen zu suchen. Insbeson-
dere sollte die Region um NGC 6242 fiir etwa zehn weitere Stunden mit den
H-E-S-S--Teleksopen beobachtet werden, um die vermutete TeV-Emissionsregion
weiter zu untersuchen.

Sternwindinduzierte Schockbeschleunigung

Waéihrend das Fehlen einer beobachtbaren TeV-Emission aus NGC 6242 ist
im Rahmen von Modellen wie Oskinova (2005) durch das hohe Alter dieses
Sternhaufens erklédrt werden kann, zeigt sich anhand der hier analysierten Da-
ten von Westerlund 1 und Westerlund 2, dass das eingangs vorgestellte Bild
einer sternwindinduzierten Schockbeschleunigung zu TeV-Energien und héher
zu vereinfacht ist. Trotz der vielen massereichen Sterne und ihren starken Win-
den ist kein signifikantes Signal aus dem eigentlichen Sternhaufen Westerlund
1 zu sehen. Mehrere Emissionsregionen in einem Radius von etwa 75 pc Ent-
fernung scheinen diesen Sternhaufen zu umgeben. In Westerlund 2 ist zwar
eine starke TeV-Emission zu beobachten, doch korreliert das Maximum der
Emission nicht mit WR, 20a — dem massereichsten Doppel-(WR-)Sternsystem
der Milchstrafle.

Dies zeigt, dass Mechanismen hier eine Rolle spielen, die die Ausprigung
eines kollektiven Sternwindes beeinflussen. In dieser Arbeit wurde anhand
der Diskussion um Westerlund 1 ein solcher Mechanismus vorgestellt. Un-
ter Umstédnden sind hierzu weitere Beobachtungen von Sternhaufen gleichen
Alters und auch gleicher Masse notwendig, um die Frage nach Beschleunigung
in Sternwinden zu hohen Energien zu beantworten.



Anhang A

NGC 6242 und GRO
J1655-40

Der Sternhaufen NGC 6242 ist etwa 40.6 x 10° Jahre alt und befindet sich
in einer Distanz von etwa ~ 1kpc von der Sonne (Foellmi et al. 2006). Die
Ausdehnung des inneren Kerns des Sternhaufens, dessen Masse noch nicht
bestimmt ist, wird nach Kharchenko et al. (2005) mit 1.98 pc angegeben, die
maximale Ausdehnung mit etwa 6.4 pc. Mit diesem alten Sternhaufen ist der
Mikroquasar GRO J1655-40 assoziiert; dies lésst sich aus seiner Bewegungs-
richtung ableiten, da eine Umkehr der Bewegungsrichtung auf den Sternenhau-
fen zeigt. Dieser Mikroquasar besteht aus einem schwarzen Loch der Masse (5
- 7) Mg, dessen stellarer Vorgénger eine Masse zwischen 25 Mg und 40 Mg, ge-
habt haben muss und aus einem Stern der Spektralklasse F6IV und der Masse
2.3 Mg (Combi et al. 2007). Die AusstoBung vom Sternhaufen NGC 6242 wire
demnach vor etwa ~ 6.6 x 10% Jahren geschehen (Foellmi et al. 2006). GRO
J1655-40 ist knapp 100 pc ndher an der Sonne als NGC 6242 und bewegt sich
mit einer Geschwindigkeit vpyent = (112 £ 18) km/s vom Sternhaufen fort.

A.1 Selektion und Analyse

Aus den schon in Abschnitt 3.2.4 und Kapitel 4 vorgestellten Selektionspa-
rametern wurde ein Datensatz mit etwa 12h an totzeitkorrigierter Beobach-
tungszeit erstellt. Dieser wurde mit den Standard- und den harten Schnitten
analysiert und je eine Himmelskarte erstellt. Hierbei wurde der Radius der
Quellregion mit 621 = 0.015Grad? (Standard) bzw. als 62, . = 0.01 Grad?
(hart) festgelegt.

Ein erster Blick auf die Himmelskarten zeigt keinen signifikanten Exzess
an der Stelle des Sternhaufens NGC 6242 (Abbildung A.1). Stattdessen ist
ein Uberschuss an Ereignissen unweit von NGC 6242 erkennbar. Dieser Ex-
zess wird statt des Sternhaufens NGC 6242 Gegenstand der weitergehenden
Analyse.
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Standardschnitt harter Schnitt

Dek (Grad)
Signifikanz
Dek (Grad)
Signifikanz

RA (h) RA (h)

Abbildung A.1: Himmelskarte gewonnen durch Bestimmung des Untergrundes durch
das Template-Modell. Markiert ist mit dem schwarzen Punkt die Zielposition NGC
6242. Links: Himmelskarte mit den Standardschnitten fiir eine Punktquellenanalyse
(Amp > 80P.E. und 62 = 0.015 Grad?). Rechts: Himmelskarte mit den harten Schnit-
ten Amp > 200 P.E. und 62 = 0.01 Grad®?); der Kreis markiert ein mogliches Signal in
der Nédhe von NGC 6242.

A.2 Mogliches Signal nahe NGC 6242

| Signal-Datenselektion | Kriterium | # Runs |
Selektion 1 Wobble < 2.5° 42
Selektion 2 Nrel > 3 32
Selektion 3 Optischer-Effizienz-Schnitt 30

| Selektion 4 | Rategys-Fluktuation | 27 |

Tabelle A.1: Der Gesamtdatensatz (Selektion 1) umfasst 42 Beobachtungsldufe fiir
den moglichen Hinweis auf ein TeV-Signal nahe NGC 6242 bis zu einer Wobble-Distanz
von 2.5°. Die Standarddatenselektion ergibt 32 Runs (Selektion 2) mit mindestens drei
aktiven Teleskopen. Selektion 3 mit 30 Runs resultiert nach dem Effizienz-Schnitt und
Selektion 4 stellt den von starken Fluktuationen in der Systemtriggerrate Ratesys
bereinigten Datensatz von nunmehr 27 Runs dar.

Mit dem bereits oben vorgestellten Datensatz wird die Analyse fiir das
Signal mit den Koordinaten (253.33°, -40.07°) mit den harten Schnitten wie-
derholt.

Kein TeV-Signal im Gesichtfeld (Nullhypothese) wiirde bedeuten, dass die
GaufB-Verteilung einen Schwerpunkt S = 0 hétte mit einer Abweichung von
1 0. Den mogliche Exzess erkennt man in der Gauflkurve in Abbildung A.2 an
dem Uberhang zu héheren Signifikanzen bis hin zu etwa 5 0.
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Abbildung A.2: Himmelskarte gewonnen durch Bestimmung des Untergrundes durch
das Template-Modell. Markiert ist mit dem weilen Kreux die Position des moglichen
Signals. Links: Himmelskarte mit den harten Schnitten. Rechts: Signifikanzverteilung
des moglichen Signals nahe NGC 6242.

A.3 Interpretation

In Abbildung A.3 ist ein Ausschnitt der MSX-8.28' ym-Himmelskarte um GRO
J1655-40 gezeigt (Price et al. 2000). Dariiber sind die Signifikanzkonturen (3.0,
3.5, 4.0, 4.5) des TeV-Exzesses eingezeichnet. Eine Korrelation zwischen der
MSX-Himmelskarte und dem Exzess ist nicht zu beobachten. Dies bestétigt,
dass im Sternhaufen NGC 6242 kaum Materie mehr vorhanden ist, um mas-
sereiche Sterne zu bilden. Die Himmelskarte dient der Illustration. Wie oben
beschrieben, bewegt sich der Mikroquasar von dem Sternhaufen fort. Bei Be-
trachtung der Abbildung fillt auf, dass der Hinweis auf ein Signal in Bewe-
gungsrichtung des Mirkoquasars liegt. Zwar besteht ebenso keine Korrelation
zur Jetrichtung?, doch liegt die mogliche TeV-Emissionsregion in Richtung
eines gedacht gespiegelten Jets, den man aus Impulserhaltungsgriinden oder
Symmetrieiiberlegungen vermuten kénnte und der womoglich vom Beobachter
wegzeigt und daher nicht detektiert wurde.

Der mégliche TeV-v-Uberschuss ist bislang noch nicht bemerkt worden.
Die Signifikanz ist zu niedrig, um als neue Detektion eines Emissionsgebie-
tes bezeichnet werden zu konnen.® An dieser Stelle sind weitere Stunden an
Beobachtungszeit nétig, die die Gesamtbeobachtungszeit von knapp 10h auf
mindestens 20 h erhéhen. Erst dann ist eine qualitativ hoherwertige Bewertung
moglich, wenn hierdurch eine Siginifikanz von etwa 5 o erreicht werden konnte.

!Emission bei 8.28 ym sind ein mégliches Indiz fiir Sternentstehungsgebiete.

2Jetrichtung bestimmt in Tingay et al. (1995).

3Nach Anwendung sogenannter (statistischer) Trial-Faktoren verringert sich die Signifi-
kanz.
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Abbildung A.3: MSX-8.28um-Himmelskarte mit dem mdoglichen TeV-Exzess und
seinen Konturen 3, 3.5, 4, 4.5 (griine Konturen). Der Sternhaufen ist in seiner maxi-
malen Grofle (gelb gestrichelter Kreis) eingezeichnet als auch der Mikroquasar GRO
J1655-40 (rotes Kreuz) mitsamt seiner Bewegungsrichtung (gestrichelter weifler Pfeil)
und die Richtung des Jets (weiler Pfeil). Man beachte, dass das Koordinatensystem
im Vergleich zu den Himmelskarten vorher gedreht ist.

Ein Vergleich von weiteren Beobachtungen in anderen Wellenléngenberei-
chen konnte iiberdies das Gebiet der Emission eventuell mit bekannten Quellen
oder Quellregionen in Verbindung setzen. Dem im Rahmen dieser Arbeit de-
zidierter nachzugehen war nicht méglich.



Anhang B

Westerlund 2 / WR 20a

Abbildung B.1: Aufnahme des Infrarot-Teleskops Spitzer von Westerlund 2. Zu sehen
ist die grofle HII-Region RCW 49, in dessen Mitte Westerlund 2 liegt. Markiert ist
zudem die Position der beiden markanten Wolf-Rayet-Sterne: das Bindrsystem WR
20a sowie WR, 20b. Abbildung entnommen aus www.space.com.

Der junge Sternhaufen Westerlund 2 befindet sich im Zentrum der grofien
HIT-Region RCW 49 am &ufleren Rand des Carina-Arms der Milchstrafie in
einer Distanz von (8.0pml.4)kpc (Rauw et al. 2007) mit einem Alter von
(1—2) x 10° Jahren. Seine Masse wird in Fukui et al. (2009) mit 4.5 x 10° M,
angegeben. Neben neben zwolf massereichen Sternen der Spektralklasse O3
bis 07 sind weitere zwolf als O-Stern-Kandidaten klassifiziert worden und mit
Westerlund 2 assoziiert (Nazé et al. 2008). Die beiden prominentesten stellaren
Objekte sind WR 20a und WR 20b (siehe Abbildung B.1). WR 20a ist ein
Doppelsystem aus zwei Wolf-Rayet-Sternen des Typs WN und hat eine Masse
von (83 £ 5) Mg respektive (82 £ 5) Mg, wobei beide Sterne sich noch nahe der
Hauptreihe im HRD befinden (Reimer et al. 2007). WR 20b ist ein Wolf-Rayet-

95



96 ANHANG B. WESTERLUND 2 / WR 20A

Stern, iiber den wenig bislang bekannt ist (Nazé et al. 2008). Beide Objekte
haben gemein, dass um sie herum im Radiobereich je eine Blase erkennbar ist,
die durch die Winde von WR 20a und WR 20b getrieben worden sind. Fiir
WR 20a liisst sich die Windgeschwindigkeit mit vwgraoa ~ 103 km/s und der
Massenverlust mit M = 8.5 - 10~% M, /a angeben (Nazé et al. 2008).

] Wd2-Datenselektion ‘ Kriterium ‘ # Runs ‘
Selektion 1 Wobble < 2.5° 91
Selektion 2 Nre > 3 65
Selektion 3 Optischer-Effizienz-Schnitt 64

] Selektion 4 ‘ Rategys-Fluktuation ‘ 61

Tabelle B.1: Der Gesamtdatensatz (Selektion 1) umfasst 91 Beobachtungsliufe We-
sterlund 2 bis zu einer Wobble-Distanz von 2.5°. Die Standarddatenselektion ergibt 65
Runs (Selektion 2) mit mindestens drei aktiven Teleskopen. Selektion 3 mit 64 Runs
resultiert nach dem Optischen-Effizienz-Schnitt und Selektion 4 stellt den von starken
Fluktuationen in der Systemtriggerrate Rategys bereinigten Datensatz von nunmehr
61 Runs dar.

Am hier verwandten Datensatz mit etwa 26h an totzeitkorrigerter Be-

obachtungszeit wurde die Standardpunktquellenanalyse mit den Standard-
(021p = 0.015 Grad? und Amp > 80P.E.) und den harten Schnitten (67, , =
0.01 Grad? und Amp > 200 P.E.) durchgefiihrt. Der harte Schnitt fiihrt zu ei-
ner Gesamtsignifikanz von ~ 6.6 0. Da die Gesamtsignifikanz des Datensatzes
nach angewandten Standardschnitten etwa 9o ergibt, wird im Folgenden mit
einem Bildamplitudenschnitt von Amp > 80 P.E. gearbeitet.
Die Verteilung dieses Signals gegen den quadrierten Winkel 62 deutet eine aus-
gedehnte Emissionsregion an (sieche Abbildung B.2), so dass zur Erstellung des
Spektrums und zur Erstellung einer Himmelskarte unterschiedlich grofie ON-
Regionen gewihlt werden miissen. In Abbildung B.2 ist mit der roten Linie der
62-Wert fiir das Spektrum (0.2 Grad?) und mit der blauen Linie jener fiir die
Himmelskarte (0.25 Grad?) eingezeichnet, die beide weiter unten priisentiert
werden.

B.1 Spektrum

Aufgrund der Ausdehnung der Emissionsregion wird mit nur einer gespiegel-
ten OFF-Region gearbeitet. Wegen der bekannten Einschrénkungen im Wob-
ble-Modus wird zudem auf zwei Runs aus dem oben vorgestellten Datensatz
verzichtet.! In Tabelle B.2 sind die Parameter des Datensatzes zur Gewinnung
des Spektrums gelistet. Wie zu erwarten, ist die Gesamtsignifikanz aufgrund
der nur einen OFF-Region niedriger.?

Das erhaltene differenzielle Energiespektrum lésst sich am besten mit ei-
nem einfachen Potenzgesetz mit I' = 2.22+0.14 beschreiben (siche Abbildung

!ON- und OFF-Region iiberlappen sich.
?In der Standardpunktquellenanalyse wurden elf gespiegelte OFF-Regionen verwendet.
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Abbildung B.2: Verteilung des Signals (Datenpunkte) gegen den quadrierten Win-
kel 62 aus der Standardpunktquellenanalyse iiber dem Untergrund (lilafarbenes Hi-
stogramm) zur Bestimmung der Ausdehnung der ON-Region fiir die Erstellung des
differenziellen Spektrums und der TeV-Himmelskarte. Bei einem Wert von 0.2 Grad?
(rote Linie) wird der Grofiteil des Signals zur Erstellung des Spektrums verwendet.
Bei 0.25 Grad? ist in etwa der gesamte Exzess beinhaltet, da hiernach nur noch Fluk-
tuationen zu beobachten sind.

Datensatz zur Erstellung des Spektrums

Radius 6° [Grad?] 0.2
Bildamplitude Amp [P.E.] >80
Anzahl Runs 59
Anzahl ON-Ereignisse 9030
Anzahl OFF-Ereignisse 8012
a-Faktor 1.0
v-Exzess 1018
Signifikanz o 7.8
Beobachtungszeit [h] 25.76
<z>][] 38.49
z-Intervall [°] (33.2, 52.7)

Tabelle B.2: Datensatz zur Erstellung des Spektrums von Westerlund 2. Gelistet
ist der §2-Wert, der Bildamplitudenschnitt Amp, die Anzahl der Runs sowie die zur
Bestimmung der Signifikanz ¢ und des y-Exzesses notwendigen Werte zu den ON-
und OFF-Ereignissen und der a-Faktor. Angegeben ist zudem die totzeitkorrigierte
Beoachtungszeit und das Zenitwinkel-Intervall, aus dem der durchschnittliche Zenit-
winkel < z > bestimmt wurde.

B.3). Dieses Ergebnis ist weicher als das in Aharonian et al. (2007) publizierte
Spektrum mit I' = 2.53+0.16, doch sind die beide Resultate innerhalb der sta-
tistischen und systematischen Fehler miteinander vereinbar. Zu bemerken ist,
dass dort mit einer etwas kleineren ON-Region (f = 0.39°) gearbeitet wurde
als in dieser Arbeit (6 ~ 0.447°). Des Weiteren beinhaltete der Datensatz ana-
lysiert in Aharonian et al. (2007) nur etwa 13 h. Das Ergebnis der Anpassung
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dieser Arbeit ist in Tabelle B.3 aufgelistet.
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Abbildung B.3: Differentielles Energiespektrum von Westerlund 2 parametrisiert
durch ein einfaches Potenzgesetz mit I' = 2.22. Es gingen nur diejenigen Energiein-
tervalle ein, deren Signifikanz mindestens 1o betrug.

’ Ergebnis der Anpassung

r 2.22 £+ 0.14
g 1072 TeV-lem? 3.5+0.5
®(>1TeV) 1072 ecm2s71] | 2.86+0.53
x2/A.d.F. 1.744/7
P 0.97

Tabelle B.3: Ergebnis der Parametrisierung des differenziellen Energiespektrums von
Westerlund 2. Das Potenzverhalten ist I'. @ ist die Flussnormierung und ® der inte-
grale Fluss oberhalb von 1TeV. x?/Anzahl der Freiheitsgrade sowie Wahrscheinlich-
keit P stellen die Giite der Anpassung an die Daten dar.

B.2 TeV-Himmelskarte

Im Gegensatz zum Spektrum kann bei der Erstellung der Himmelskarte eine
grofere ON-Region verwendet werden; diese ist wie oben beschrieben 62 =
0.25 Grad? (bzw. # = 0.5 Grad). Der Integrationsradius der Himmelskarte aus
korrelierten Segmenten ist i,y = 0.2°. In Abbildung B.4 ist die hieraus re-
sultierende TeV-Himmelskarte gezeigt. Eingezeichnet auf dieser Exzess-Karte
sind die Signifikanzkonturen 5o bis 13 ¢ in 2 o-Intervallen. Das griine Kreuz
stellt die Position von WR 20a dar. Der schwarze Punkt entspricht 13 ¢ und ist
raumlich separiert von dem Doppel-WR-System und somit am Rand von We-
sterlund 2. Dies die TeV-v-Quelle H.E.S.S. J1023-575, deren Detektion durch
das H-E-S-S--Experiment 2007 geschehen ist (Aharonian et al. 2007).
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Abbildung B.4: Die TeV-Himmelskarte aus den mit dem H-E-S-S--Experiment un-
ternommenen Beobachtungen von Westerlund 2 bzw. des Doppel-WR-Systems WR
20a (griines Kreuz). Die Bestimmung des Untergrundes erfolgte iiber das Template-
Modell. Uber die Uberschusskarte sind die Signifikanzkonturen 5, 7, 9, 11, und 13 ¢
gelegt. Wie in Aharonian et al. (2007) detektiert, befindet sich der Schwerpunkt der
Emission entfernt von WR, 20a.

In Fukui et al. (2009) wurden durch Beobachtungen von Kohlenstoffmon-

oxid (CO) mit einem Jet und einer bogenartigen Struktur zwei Strukturen ge-
funden, die mit der TeV-Emission korreliert scheinen. Der Ursprung der TeV-
Emission H.E.S.S. J1023-575 ist zudem nicht vollstdndig geklédrt, da ein mogli-
ches Szenario durch Beschleunigung zwischen den Windzonen von WR, 20a die
beobachtete Lage der Emission nicht zu kldren vermag. Radio-Aufnahmen zei-
gen eine grofie Blase (HI-arme Region), die durch WR 20a getrieben zu sein
scheint (Aharonian et al. 2007).
Es gibt zudem Anzeichen fiir eine energieabhénige Morphologie des TeV-
Emissionsgebietes. Dem und der Frage nach dem Ursprung der TeV-Emission
— auch im Kontext anderer Beobachtungskampagnen — nachzugehen war im
Rahmen dieser Diplomarbeit nicht méglich.
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Anhang C

Der Krebsnebel

Abbildung C.1: Zusammengesetztes Bild aus Beobachtungen des Krebsnebels bei
den Wellenléingen 429 nm, 657 nm und 673 nm mit dem Spektrographen FORS2(Focal
Reducer and low dispersion Spectrograph) am 10.11.1999. Die Aufnahme hat eine
Abmessung von 6.8" - 6.8' (www.eso.org).

Der Krebsnebel ist ein Supernovaiiberrest, in welchem ein Pulsar liegt.
Dieser liefert genug Energie, um Elektronen und Positronen relativistisch zu
beschleunigen, so dass vom Radiobereich bis zum TeV-Bereich starke Emis-
sionen zu beobachten sind. Erstmalig im TeV-Bereich detektiert wurde diese
nunmehr beststudierteste TeV-Quelle mit dem 10 m-Whipple-Teleskop im Jahr
1989 (Weekes et al. 1989). Der etwa 955 Jahre alte Krebsnebel befindet sich in
einer Entfernung von etwa 2kpc zurSonne (Informationen aus Aharonian et
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al. (2006) und in den dort referenzierten Quellen entnommen).

Fiir die H-E-S-S--Teleskope ist der Krebsnebel eine Punktquelle. Beobachtung
dieser starken Quelle werden in diesem Experiment meist fiir Kalibrations-
und Testldufe genutzt. In dieser Arbeit werden die in Khélifi et al. (2007)
vorgestellten Daten des Krebsnebels im Zuge der verbesserten Datenselektion
erneut analysiert.

Die Erstellung des im Folgenden verwandten Datensatzes ist in Tabelle C.1
dokumentiert.

’ Krebsnebel-Datenselektion ‘ Kriterium ‘ # Runs ‘
Selektion 1 Wobble < 1.5° 122
Selektion 2 N > 3 45
Selektion 3 Optischer-Effizienz-Schnitt 41

’ Selektion 4 ‘ Rategys-Fluktuation ‘ 35

Tabelle C.1: Der Gesamtdatensatz (Selektion 1) umfasst 122 Beobachtungsldufe zum
Kebsnebel bis zu einer Wobble-Distanz von 1.5°. Die Standarddatenselektion ergibt
45 Runs (Selektion 2) mit mindestens drei aktiven Teleskopen. Selektion 3 mit 41
Runs resultiert nach dem Optischen-Effizienz-Schnitt und Selektion 4 stellt den von
starken Fluktuationen in der Systemtriggerrate Ratesys bereinigten Datensatz von
nunmehr 35 Runs dar.

Aus dem resultierenden Datensatz (Selektion 4) wird das Spektrum erstellt
und dann mit den Ergebnissen aus Khélifi et al. (2007) verglichen. Siehe hierzu
die nachfolgende Tabelle C.2:

2004 | 2005 | 2006 | 2007 b
Anzahl Runs 20 2 7 6 35
Anzahl ON-Ereignisse 4838 344 1471 1272 7925
Anzahl OFF-Ereignisse || 3388 248 953 794 5383

v-Exzess 4160.4 | 294.4 | 1280.4 | 1113.2 || 6848.4
Signifikanz o 86.2 22.8 48.7 45.7 111.4
Beobachtungszeit [h] 8.0 0.7 3.1 2.7 14.4

<z>[] ATAL | 49.11 | 48.67 | 46.04 || 47.51

Tabelle C.2: Ergebnis der Rekonstruktion fiir den Krebsnebel fiir die einzelnen Jah-
re 2004, 2005, 2006 und 2007 sowie fiir den Gesamtdatensatz 3. Tabellarisiert ist
die Anzahl der Runs, die Anzahl der ON- und OFF-Ereignisse und der daraus re-
sultierende Exzess an photonischen Ereignissen ~. Hierbei wurde der Untergrund aus
fiinf gespiegelten OFF-Region bestimmt (o = 0.2). Die Angabe der Beobachtungszeit
ist totzeitkorrigiert und < z > ist der durchschnittliche Zenitwinkel, unter dem der
Krebsnebel im jeweiligen Zeitraum beobachtet wurde.
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C.1 Spektrum des Krebsnebels

In Khélifi et al. (2007) sind die Ergebnisse der H-E-S-S--Beobachtungen des
Krebsnebels im Zeitraum Anfang 2004 bis Ende 2006 mit insgesamt 29.4h
an totzeitkorrigierter Beobachtungszeit vorgestellt. Dort wurde das gemessene
differenzielle Energiespektrum am besten mit einem einfachen Potenzgesetz
beschrieben, das nach etwa 17 TeV exponentiell abfillt. Das Resultat der Pa-
rametrisierung in dieser Arbeit (im Weiteren H.E.S.S. 2009 genannt) wird
ebenfalls durch ein Potenzgesetz mit exponentiellem Abfall beschrieben (siehe
Abbildung C.2) und enthélt zusétzlich, wie oben gelistet, 2.7h (bzw. 6 Runs)
aus dem Jahr 2007.
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w
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S T =250 + 0.04
- » ‘. [=250%0.
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Abbildung C.2: Ergebnis der Parametrisierung des Gesamtdatensatzes des Krebs-
nebels von Anfang 2004 bis Ende 2007 durch ein einfaches Potenzgesetz mit I' = 2.50
und einem exponentiellen Abfall an E,pp, =~ 35 TeV.

In Tabelle C.3 ist das Ergebnis dieser Analyse den Resultaten aus 2007
gegeniibergestellt.

H.E.S.S. 2009 | H.E.S.S. 2007
r 2.50 + 0.04 2.40 £ 0.03
g [107H TeV—lem=2s71] 3.20 £ 0.08 3.53 £ 0.04
®(>1TeV) 10~ em 271 2.51 2.22 + 0.04
Eapbr [TeV] 34.8 £13.0 16.7+£2.5
x%/A.d.F. 13.364/15 —
P 0.57 -

Tabelle C.3: Ergebnis der Parametrisierung des Krebsnebels im Zuge der neuen
Datenselektion verglichen mit dem Ergebnis aus Khélifi et al. (2007).

Der Vergleich der Resultate dieser Arbeit und der in Khélifi et al. (2007)
zeigt, dass das neu erstellte Spektrum mit I' = 2.50 4 0.04 weicher ist, als in
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den 2007 prasentierten Daten mit I' = 2.404-0.03. Diese Ergebnisse sind inner-
halb von etwas mehr als einer Standardabweichung kompatibel miteinander.
Der wesentliche Unterschied liegt hier in der differierenden Abbruchenergie.

Im Vorginger-Experiment HEGRA! wurde das gemessene Spektrum mit
einem einfachen Potenzgesetz mit I' = 2.62 £ 0.05 beschrieben (Aharonian
et al. 2004A). In jener Arbeit wurde der Invers-Compton(-IC)-Fluss fiir den
Krebsnebel modelliert, der zu hoheren Energien weicher wird. In Abbildung
C.3 sind neben den H-E-S-S--Daten H.E.S.S. 2007 und H.E.S.S. 2009 (die-
se Arbeit) ebenfalls die Ergebnisse von HEGRA und weiteren abbildenden
atmosphérischen Cherenkov-Teleskop-Experimenten aufgetragen. Hier ist zu
bemerken, dass die hier analysierten Daten (H.E.S.S. 2009) mit den in Khélifi
et al. (2007) vorgestellten bis etwa 9 TeV innerhalb der Fehler gut zusammen-
passen. Aufgrund der niedrigeren Abbruchenergie fallt das Spektrum aus 2007
bei hoheren Energien stérker ab.

Aus den gleichen Uberlegungen wie in Zechlin (2009A), wird die Energies-
kala der einzelnen Experimente reskaliert.? Das Ergebnis dieser Skalierung ist
in Abbildung C.4 zu sehen.

Mit einem Skalierungsfaktor s = 0.863 £ 0.005 (Zechlin 2009B), der eine
Korrektur um etwa 14% bedeutet, liegen die hier neu analysierten Daten des
Krebsnebel innerhalb der Fehler auf die Energie (< 30%) auf der modellierten
Kurve des IC-Modells.

'High Energy Gamma Ray Astronomy auf La Palma (Kanarische Inseln). Im September
2002 wurde die Datennahme eingestellt. Aus diesem Experiment gingen die Experimente
H-E-S-S- und MAGIC hervor.

2Aufgrund der unterschiedlichen Energiekalibrationen und der experimentspezifischen
Fehler auf die Energierekonstruktion (< 20%), die eine Verschiebung in der Energieskala
verursachen, wird eine Skalierung der Energieachse motiviert.
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Abbildung C.3: Messungen des Krebsnebels mit verschiedenen abbildenden at-
mosphérischen Cherenkov-Teleskopsystemen. Aufgetragen ist der differenzielle Fluss
dN/dE multipliziert mit E2. Dargestellt ist neben dem Ergebnis dieser Arbeit
(H.E.S.S. 2009) als schwarze, ausgefiillte Kreise die Daten aus Khélifi et al. (2007)
(rote, ausgefiillte Kreise), die HEGRA-Daten (blaue Quadrate), die Whipple-Daten
(pinke Dreiecke) und die MAGIC-Daten (griine umgedrehte Dreiecke). Die blaue Kur-
ve stellt den in Aharonian et al. (2004) berechneten IC-Fluss dar. Die Darstellung er-
folgte durch Zechlin (2009B); die Referenzen zu den Daten sowie die Energieskalierung
der Experimente Whipple und MAGIC sind in Zechlin (2009A) zu finden.

Durch die in dieser Arbeit entwickelte verbesserte Datenselektion ist ein
Spektrum des Krebsnebels erstellt worden. Durch die hier vorgestellte Daten-
selektion sind im Vergleich zu den Daten présentiert in Khélifi et al. (2007)
etwa 15 h an Beobachtungszeit verworfen worden. Statt einer niedrigen Abbru-
chenergie von etwa 17 TeV (Khélifi et al. 2007) oder 14 TeV (Aharonian et al.
2006) ist in dieser Arbeit ein Abbruch bei ungefihr 35 TeV ermittelt worden.
Der Einfluss der unterschiedlichen Rekonstruktions- und Analyseprogramme
auf das hier gezeigte differenzielle Energiespektrum kann nicht abgeschéitzt
werden. Doch deuten die unterschiedlichen Skalierungsfaktoren

SHESS. 2000 = 0.863 % 0.005 (C.1)
SHESS. 2007 = 0.921 +0.022 (C.2)

eine relative Abweichung von etwa 6% an.
Dieses hier erstellte Spektrum ist jedoch das erste Krebsnebelspektrum inner-
halb der H-E-S-S--Kollaboration, in dem kein friither exponentieller Abbruch
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Abbildung C.4: Messungen des Krebsnebels mit verschiedenen abbildenden atmo-
sphérischen Cherenkov-Teleskopsystemen normiert auf den IC-Fluss. Legende wie in
Abbildung C.3. Die Skalierungsfaktoren zu den einzelnen Experimenten sind Zechlin
(2009A) entnommen. Der Skalierungsfaktor der neu analysierten H.E.S.S. 2009 ist
s = 0.863 und die Darstellung erfolgte durch Zechlin (2009B).

zu sehen ist (Aharonian et al. 2006, Khélifi et al. 2007). Dies ist im Hinblick
auf die Diskussion, ob es im H-E-S-S--Experiment einen nicht verstandenen
systematischen Fehler bei hohen Energien gibt.
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