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TeV-v-Emission des Supernova-Uberrestes Cassiopeia A:

Erster Nachweis mit dem HEGRA -Cherenkov-Teleskop-System

Mit dem stereoskopischen Cherenkov-Teleskop-System der HEGRA-Kollaboration
wurde erstmalig TeV-y-Emission des Supernova-Uberrestes Cassiopeia A nachgewie-
sen. Die Beobachtungen wurden in den Sommermonaten der Jahre 1997 bis 1999 mit
einer Beobachtungszeit von 232 Stunden durchgefiihrt. Das Signal hat eine statisti-
sche Signifikanz von 5o, der Flul von Cassiopeia A oberhalb von 1TeV wurde zu
(5.8 £ 1.24a1 £ 1.25t) X 107 "phm~2s~* bestimmt. Dies entspricht einem FluB von 3%
des Krebsnebels und ist der niedrigste, der bisher in der TeV-y-Astronomie nachgewie-
sen wurde. Der Schwerpunkt der TeV-y-Emission wurde in absoluten Himmelskoordi-
naten mit einem Fehler von £1/1, 4= 0/64, gemessen und stimmt mit der Position von
Cassiopeia A in anderen Wellenlidngenbereichen gut iiberein. Das Energiespektrum ist
konsistent mit einem Potenzgesetz der Form dF'/dE « E, der differentielle spektrale
Index betrigt ov = —2.45 &= 0.4g¢ £ 0.1gys zwischen 1 und 10 TeV.

Der Nachweis der TeV-y-Emission zeigt, daB der schalenférmige Supernova-Uberrest
Cassiopeia A Teilchen auf TeV-Energien beschleunigt hat. Fiir die weitere Interpreta-
tion wird der gemessene Flul und insbesondere die Form des Energiespektrums mit
aktuellen Modellen verglichen, die die TeV-y-Emission verschiedener Teilchenpopula-
tionen von Cassiopeia A — einerseits Hadronen, andererseits Leptonen — untersuchen.
Momentan ist es allerdings nicht moglich, eindeutig darauf zu schlieen, von welcher
der beiden Teilchensorten die gemessene Emission herriihrt.

TeV ~-ray emission from the supernova remnant Cassiopeia A:

First detection with the HEGRA Cherenkov Telescope System

TeV v-ray emission from the Supernova remnant Cassiopeia A was detected for the first
time. The observations were made using the HEGRA stereoscopic system of imaging
atmospheric Cherenkov telescopes. 232 hours of observation time were accumulated
during the summer months from 1997 to 1999. The detection has a statistical signif-
icance of 5o. A flux of (5.8 £ 1.24s £ 1.25) X 107 %phm~2s! above 1 TeV was
measured for Cassiopeia A. This corresponds to 3% of the Crab Nebula flux, and is
the lowest flux detected in TeV v-ray astronomy so far. The center of the TeV ~-ray
emission was determined in celestial coordinates with an accuracy of +1/1,; 3= 0/6gyst;
it agrees well with the position observed in other wavebands. The spectral distribu-
tion is consistent with a power law dF'/dE o« E* with a differential spectral index of
a = —2.45 £ 0.4 £ 0.14y4 between 1 and 10 TeV.

The detection of TeV v-rays indicates that the shell-type supernova remnant Cassiopeia
A is a site of particle acceleration to multi-TeV energies. For further interpretation,
the flux and especially the shape of the energy spectrum is compared to current mod-
els which examine the TeV ~-ray emission of different particles, either nucleons or
electrons. However, the assignment of the TeV v-ray emission to one of the particle
populations is currently not unambiguously possible.







Inhaltsverzeichnis

Einleitung 15
1 Astrophysikalische Motivation 19
1.1 Die astrophysikalischen Prozesse . . . . . . . ... ... . ... ..... 19

1.1.1 Die Beschleunigung von Hadronen und die Frage nach dem Ur-
sprung der kosmischen Strahlung . . . . .. ... ... ..... 19

1.1.2  Hadronisch induzierte Gamma-Emission in Supernova-Uberresten 21

1.1.3  TeV-vy-Emission durch Leptonen . . . . . . .. ... ... .... 23

1.2 Quellkandidaten . . . . . . . . . . . . . ... 24
1.2.1  Auf der Suche nach den vermuteten, galaktischen Quellen der

kosmischen Strahlung . . . . . ... ..o 24

1.2.2  Weitere Quellen von TeV-v-Strahlung . . . . . . ... ... ... 26

1.3 Das Instrumentarium der Gamma-Astronomie . . . . . . . .. . ... .. 27

1.4 MeBgroBen der TeV-y-Astronomie . . . . . . . .. ... ... .. .... 29

2 Das stereoskopische HEGRA-Teleskop-System 33

2.1 Physikder Luftschauer . . . . . ... ... ... ... ... ... 33

2.2 Abbildende Cherenkov-Technik . . . ... ... ... .. ... ..... 35

2.2.1 Cherenkov-Teleskope . . . . . . . ... ... ... ... ... .. 35

2.2.2 Bild-Parametrisierung . . . . .. ... ... 36

2.2.3 Details zur Stereoskopie . . . .. .. ... L. 38

224 Beobachtungen . . . . ... ... ... ... ... 39

2.3 Das HEGRA-Experiment . . . . . . . ... . ... ... ......... 40

2.3.1 Das,Array” . . . ... 40



2.3.2 Die Cherenkov-Teleskope . . .. .. ... ............
2.3.3 Das stereoskopische Cherenkov-Teleskop-System . . . . . . . . .
2.3.4 Amplitudeneichung des Teleskop-Systems . . . . . .. ... ..
2.3.5 Absoluteichung der Energieskala . . . ... ... ... .....

3 Datenaufbereitung und Amplitudenkalibration

3.1 Datennahme . . . . . . ... ... L L L
3.2 Qualitdtskontrolle . . . . . . . ...
3.3 Periodische Kalibration . . . . . .. ... ... ... ... ... ...
3.4 Aperiodische Kalibration . . . . . .. ... ... ... ..........
3.5 Datenaufbereitung . . . . . .. . ...
3.6 Relative Sensitivitdtseichung des Detektorsystems . . . . . . . . ... ..
3.6.1 Die Ereignisrate des Systems . . . . . . ... ... ... .....
3.6.2 Anderung der optischen Effizienz . . . . ... .. ... .....
3.6.3 Relative Eichung der Energieskala . . . . . ... ... .. ....

3.6.4 Softwareschwelle zum Test des Energieabgleichs und zum Ab-
gleich der Empfindlichkeit . . . . . . ... .. ... ..... ..

3.7 Datenselektion . . . . . . . . . ...

Geometrische Kalibration
4.1 Prinzipeines PointRuns . . . ... ... ... ... ... L.
4.2 Rasterung der Kamera, Test der Abbildungsgeometrie . . . . . . . . . ..

4.2.1 Das Abbildungsverhalten des Davies-Cotton-Designs, und spezi-
ell der HEGRA-Reflektoren . . . . . ... .. ... ... ....

4.2.2 Die Winkelabbildungsfunktion des Reflektors . . . . . . .. . ..
4.2.3 Parametrisierung der Punktantwort des Reflektors . . . . . . . . .
4.2.4 Fazit der Tests der Abbildungsgeometrie. . . . . . .. ... ...
4.3 Kalibration der Teleskop-Positionierung . . . . . . ... ... ... ...
43.1 DieEichmessungen. . . . . . .. ... ... ... ........
4.3.2 Das mechanische Modell, Refraktion in der Erdatmosphére . . . .
4.3.3 Die Ausrichtungskalibration . . . . . .. ... ... .. .....

4.3.4  Zeitverhalten der Ausrichtungskalibration, Rekalibrationen . . . .



4.4 Uberwachung der Abbildungsqualitdt . . . .. .. .. ..........

4.4.1 Mittlere Punktantwort, permanente Dejustierung einzelner Spiegel

442 Dynamische Anderung der Punktantwort . . . .. ... .. ...
443 DerCT2-Reflektor . . . . . ... ... ... .. . .......

Beschreibung der Datensiitze

5.1 Cassiopeia A . . . . .. e
5.2 Krebsnebel . . .. ...
5.3 Mrk501 . .o
5.4 Tychos Supernova-Uberrest . . . . . .. ... ... ... ... ......
5.5 Durchsuchung eines Teils der Galaktischen Ebene . . . . . . . . ... ..

Ergebnisse der Beobachtungen von Cas A

~v-Hadron-Separation mit Schauerformparametern
7.1 Uber die Verwendung von Schnitten . . . . . ... ............
7.2 Schauerformparameter bei einem Teleskopsystem . . . . . .. ... ...
7.3 Beschreibung der Untersuchungen . . . . . . ... ... ... ......
7.3.1 Ziel der Untersuchungen . . . . . .. ... ... .........
7.3.2 Geeignete Parameter . . . . . .. .. ... ... ... .. ...
7.4  Schauerformerwartungswerte von Mrk 501 und Crab . . . . . . .. . ..
7.4.1 Erwartungswerte von Mrk 501-Daten bei kleinen Zenitwinkeln . .
7.4.2 Zenitwinkelskalierung . . . . ... ... ... ... ...
7.4.3  Uberpriifung mit Krebsnebeldaten . . . . . .. ... .......
7.5 Zeitliche Uberwachung der Schnitteffizienzen . . . . . . .. ... .. ..
7.5.1 Einflul der Spiegeljustierung . . . . . . . ... .. ... ... ..
7.5.2 Raten, Effizienzen und Signifikanzen . . . ... ... ... ...
7.6 Mittlere skalierte Breite des Cas A-Uberschusses . . . . .. .......

7.7 Weitere Schauerformschnitte . . . . . . . . . . . ... ... ... ...

Das Gesichtsfeld
8.1 Allgemeines . . . . . . . . . .

99

105
105
106
109
110
110

115

119
119
120
123
123
125
126
126
127
130
133
133
136
140
141

143



82 y-Akzeptanz. . . . . . . ... e 145
8.3 Akzeptanz fiir Untergrundereignisse . . . . . . . . . . . ... .. .... 146
8.3.1 Koordinatensysteme . . . . . ... ... ... ... .. 146
8.3.2 Radialkomponente der Akzeptanzfunktion. . . . . .. ... ... 148

8.3.3 Das Layout der Kontrollregionen fiir Punktquellen bei Beobach-
tungen im Wobble-Mode . . . . . .. ... ... ... ... ... 148

8.3.4 Komponenten entlang einer Achse: Beobachtungsdauer, Zenit-
winkel, Systemgeometrie . . . . . . ... ... ... ..., 150
8.3.5 Der Einflul des Nachthimmels: Sterne . . . . . . ... ... ... 154
8.3.6  Parametrisierung fiir die Likelihood-Analyse . . ... ... ... 155
9 Richtungsrekonstruktion, der FluB von Cas A 157
9.1 Quellpositionen . . . . . . . . ... 159
9.1.1 Rekonstruktionsmethode . . . . . . ... ... .. ........ 159
9.1.2  Mrk501 . . . . . o e 162
9.1.3 Kirebs-Nebel (oder -Pulsar?) . . .. .. ... ... ... ..... 162
9.1.4 Der Schwerpunkt der TeV-Emission von CasA . . . . . . .. .. 165
9.2 Studien zur Richtungsauflosung . . . . . ... ... ... ... ... .. 167
9.2.1 Methode der Richtungsrekonstruktion und der Fehlervorhersage . 168
9.2.2  Test der Fehlervorhersage anhand von y-Ereignissen . . . . . . . 169
9.3 Winkelverteilungen . . . . . . . ... Lo 173
9.3.1 Kleine Diskussion zur Signifikanz eines Signals . . . . . . . . . . 173
9.3.2 Die Winkelverteilung der Cas A-Daten . . . . . ... ... ... 175
9.3.3 Winkelschnittoptimierung . . . . . .. ... ... ... ..... 178
9.3.4 Integraler Winkelschnitt . . . . . ... ... ... ........ 179
9.3.5 Winkelschnitt getrennt nach Ereignisklassen . . . .. ... ... 179
9.4 Maximum-Likelihood-Analyse . . . . . . .. ... ... ... ...... 182
10 Bestimmung des Spektrums von Cas A 189
10.1 Grundsitzliches zur Bestimmung des Spektrums . . . . . . . .. ... .. 189
10.1.1 Definition des Spektrums . . . . . . . . .. ... ... ... ... 189

10.1.2 Effektive Fliche . . . . .. ... ... . ... ... ...... 190



10.1.3 EinfluB} der (Trigger-)Schwelle . . . . . . . .. ... ... ...

10.1.4 Das Krebsnebelspektrum als Referenz . . . . . . .. ... ...
10.2 Methode der Energierekonstruktion . . . . . ... ... ... ... ..
10.3 Vergleich zweier Rohspektren . . . . .. ... ... ... .......
10.4 Test der Softwareschwelle zum Akzeptanzausgleich . . . . . . ... ..
10.5 Zenitwinkelabhidngigkeit der Akzeptanz . . . . . . . . . ... ... ..
10.6 Bestimmung des spektralen Index der Cas A-y-Ereignisse . . . . . . . .
10.7 Test von Modellvorhersagen fiir das Cas A-Spektrum . . . . . ... ..

11 Cassiopeia A

11.1 Die Ergebnisse der Beobachtungen mit dem HEGRA-Teleskopsystem . .
11.2 Kurze BeschreibungderQuelle . . . . . . ... ... ... .......
11.3 Das leptonische Teilchentransportmodell . . . . . . . .. ... ... ..
11.4 Hadroneninduzierte TeV-Emission . . . . . . .. ... .. ... ....

11.5 Bewertung der gemessenen TeV-y-Emission von Cas A . . . . . . . ..

Zusammenfassung
Literaturverzeichnis

Danksagung

213
213
216
216
220
221

223

227

237






,»There is a theory which states that if ever anyone discovers exactly what the Universe is
for and why it is here, it will instantly disappear and be replaced by something even more
bizarre and inexplicable.”



,»There is another which states that this has already happened.”

Viel zitierte, aber immer wieder lesenswerte Spruchfolge aus ,,The restaurant at the end of the Universe”,

2. Band der Romanfolge ,,The hitchhikers guide to the galaxy” von Douglas Adams



Einleitung

Zum Gliick besteht nach heutigem Verstdndnis die Aufgabe der Astronomie bzw. Astro-
physik darin, die Vorgédnge im Kosmos zu beobachten, zu beschreiben und ihre Zusam-
menhinge so weit wie moglich zu begreifen. Das Wozu und Warum des Universums
begleitet uns dabei natiirlich stéindig, ist aber nicht Gegenstand unserer Arbeit.

Die kosmische Strahlung mit ihren bis in den Bereich von 10%° eV reichenden Teilchen-
energien ist ein interessantes Phianomen, dessen Ursprung noch nicht geklart ist. Man
vermutet, dal der gesamte Energieinhalt dieser nicht-thermischen Teilchenkomponente
etwa der kinetischen Energie der thermischen Materie im Universum entspricht, wenn
man von der kosmologischen Expansion und der sogenannten Dunklen Materie absieht.
Als Ursache fiir diese Teilchenstrahlung werden kollektive Prozesse angesehen, wie sie
vor allem in Schockfronten vorkommen. Charakteristisch sind Energiespektren, die einem
Potenzgesetz folgen, dies hiufig iiber viele Dekaden.

Schockfronten, die geladene Teilchen auf entsprechend hohe Energien beschleunigen
konnen, entstehen beispielsweise nach einer Supernova-Explosion. Eine der vielen fun-
damentalen Fragen der Astrophysik ist die Untersuchung der Hypothese, dal Supernova-
Uberreste dominant fiir die kosmische Teilchenstrahlung bis zu etwa 10'° eV verantwort-
lich sind. In diesem Kontext bewegt sich auch die vorliegende Arbeit.

In den Kernen Aktiver Galaxien sind dhnliche Vorgéinge denkbar. Vermutlich entstehen
Schockfronten in dem Teilchenstrom, der durch das zentrale schwarze Loch beschleu-
nigt wird. Man nimmt an, daf} Teilchen hier bis zu den hochsten beobachteten Energien
beschleunigt werden konnen.

Die Gamma-Astronomie basiert auf der Beobachtung der Gamma-Quanten, die in solchen
Szenarien immer im Zusammenhang mit geladenen Teilchen entstehen. Ihr Vorteil liegt
darin, dal man wie im visuellen, Infrarot-, Radio- und Rontgenbereich abbildende Astro-
nomie betreiben kann. Ziel ist es, die Beschleuniger der hochenergetischen Teilchenstrah-
lung zu lokalisieren und die Verteilung der Quellen wie der Teilchen in- und auflerhalb
unserer Galaxie zu untersuchen. Die primédren Hadronen und Elektronen selbst tragen hin-
gegen, zumindest unterhalb von 10'® eV, wegen ihrer Ablenkung in (inter-)galaktischen
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16 EINLEITUNG

Magnetfeldern keine Richtungsinformation mehr und erreichen die Erde praktisch iso-
trop.

Traditionell halten Satelliten-Experimente mit einem Empfindlichkeitsbereich von MeV-
bis GeV-Energien den Begriff der Gamma-Astronomie besetzt; bekanntestes Beispiel ist
der EGRET-Detektor auf dem Compton Gamma Ray Observatory. Die bodengestiitz-
ten Experimente, unter ihnen die Cherenkov-Teleskope mit Energieschwellen von zur
Zeit etwa 300 GeV aufwirts, laufen unter den Bezeichnungen TeV-y-Astronomie oder
VHE (Very High Energy)-Astronomie. Weltweit sind momentan vier gré3ere Experimen-
te (Whipple, CAT, HEGRA, CANGAROQ) mit abbildenden Cherenkov-Teleskopen in
Betrieb. Die Zahl der mit dieser Nachweistechnik insgesamt positiv detektierten Objekte
beléduft sich auf etwa zehn, wobei bisher allerdings nur drei Quellen von mehr als einem
Experiment nachgewiesen und damit unabhéngig bestétigt werden konnten.

Trotz der geringen Zahl an nachgewiesenen Quellen konnen mit Hilfe von Modellen ei-
ne ganze Reihe von astrophysikalischen Fragestellungen angegangen werden. Auch die
Nicht-Detektion der TeV-Emission von Quellkandidaten liefert den Theorien relevante
Informationen. Der Wert dieser FluBobergrenzen wird naturgemil3 hoher eingeschitzt,
wenn mit demselben Experiment andere Quellen erfolgreich nachgewiesen und studiert
werden konnten. Dariiberhinaus wird auch versucht, iiber die mogliche Absorption von
TeV-v-Quanten aus bekannten extragalaktischen Quellen an niederenergetischen Photo-
nen die Dichte der Infrarot-Photonen im intergalaktischen Raum zu bestimmen. Da diese
Photonen die Entstehungsgeschichte der Galaxien widerspiegeln, kommen somit auch
kosmologische Fragestellungen in den Blickpunkt.

Die HEGRA-Kollaboration! betreibt auf dem Roque de los Muchachos der kanarischen
Insel La Palma, auf dem Gelédnde des Instituto de Astrofisica de Canarias (IAC), ein Sy-
stem aus abbildenden Cherenkov-Teleskopen. Solche Teleskope konnen Luftschauer re-
gistrieren, die durch kosmische y-Quanten oder Hadronen mit TeV-Energien in den obe-
ren Schichten der Atmosphire ausgelost werden. Das von den Schauerteilchen emittierte
Cherenkov-Licht wird genutzt, um den Luftschauer zu rekonstruieren, und so Richtung,
Energie und Art des priméren Teilchens zu bestimmen.

In seiner jetzigen Konfiguration besteht das HEGRA-Teleskopsystem aus einem Einzelte-
leskop mit einem 10 m?-Reflektor und einem System von fiinf in Koinzidenz arbeitenden
identischen Teleskopen mit jeweils einem 8.5 m?-Reflektor. Das Koinzidenz-System ist
bisher das einzige seiner Art weltweit. Die Namen HEGRA-Teleskop-System, HEGRA-
Stereo-System etc. beziehen sich iiblicherweise auf das Koinzidenz-System; das Einzelte-
leskop wird mit einem weitgehend unabhingigen Beobachtungsprogramm betrieben. Die

'High Energy Gamma Ray Astronomy, bestehend aus Gruppen der folgenden Einrichtungen: MPI fiir
Kernphysik Heidelberg, MPI fiir Physik Miinchen, Universitit Hamburg, Universitit Kiel, Universitdt Wup-
pertal, Universitit Madrid, Yerewan Physics Institute
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vorliegende Arbeit behandelt ausschlieflich das Koinzidenz-System, fiir das der Name
HEGRA-System synonym benutzt wird.

Dieses System ist seit Anfang 1997 in einer quasi-endgiiltigen Konfiguration von vier
Teleskopen in Betrieb und hat seitdem kontinuerlich Daten genommen. In der zweiten
Hilfte des Jahres 1998 wurde das fiinfte Teleskop in das System integriert. Bisher ist ei-
ne groBBe Zahl von potentiellen Quellen beobachtet worden. Von den bereits bekannten
TeV-v-Quellen wurden der Krebsnebel und die Aktiven Galaxien Mrk 501 und Mrk 421
detektiert und mit zum Teil vollig neuartiger Qualitit vermessen, wozu auch die Untersu-
chungen dieser Arbeit beigetragen haben.

Insbesondere konnte in einem umfangreichen Beobachtungsprogramm mit dem HEGRA-
Teleskopsystem zum ersten Mal TeV-y-Emission von dem Supernova-Uberrest Cassio-
peia A gemessen werden. Dieser Nachweis und die Bestimmung des Energiespektrums
sind das zentrale Thema dieser Arbeit. Um solche Strahlungsquellen an der Grenze der
Beobachtungsmoglichkeit sicher zu detektieren, mufl man eine Vielzahl technischer De-
tails bei der Beobachtung und der Datenanalyse verstehen und beachten. Diese Arbeit
behandelt im folgenden nach einer Einfiihrung in die hier relevanten astrophysikalischen
Fragestellungen und Methoden in den Kapiteln 3 und 4 allgemein Aufbereitung und Ka-
libration der HEGRA-Daten. Kapitel 5 stellt die in dieser Arbeit verwendeten Datensitze
vor, Kapitel 6 gibt einen Uberblick iiber die aus den Cassiopeia A-Daten gewonnenen Er-
gebnisse. In den Kapiteln 7, 8 und 9 wird dann die Analyse diskutiert, die zum Nachweis
des Signals von Cassiopeia A durchgefiihrt wurde. In Kapitel 10 wird die Bestimmung
des TeV-Energiespektrums von Cassiopeia A beschrieben. Die astrophysikalischen Impli-
kationen, die sich aus dem TeV-FluB} beziehungsweise dem Spektrum von Cassiopeia A
ergeben, werden in Kapitel 11 diskutiert.

Die Analyse der Cassiopeia A-Daten und die Ergebnisse werden auch in einer bei
Astronomy & Astrophysics zur Veroffentlichung akzeptierten Publikation beschrieben
[AABTO0lc].
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Kapitel 1

Astrophysikalische Motivation

1.1 Die astrophysikalischen Prozesse

Die Gamma-Astronomie untersucht einen Spektralbereich, in dem nicht-thermische Pro-
zesse die Energieverteilungen der Teilchen bestimmen. Der ,,klassische” Vertreter dieser
kollektiven Phianomene ist die Teilchenbeschleunigung an Stoffronten. Der Mechanis-
mus wurde in [Kry77, Bel78, ALS77] sowie [BO78] vorgeschlagen; die allgemeine Idee
der Beschleunigung an bewegten magnetischen Inhomogenitéiten geht auf Fermi [Fer49]
zuriick. Die Anwendung dieses Prozesses auf astrophysikalische Schockwellen, die z.B.
nach Supernovaexplosionen entstehen, wurde u.a. in [BO78] diskutiert. Die Theorie und
ihre einfachste Anwendung in der Astrophysik sind mittlerweile Lehrbuchwissen [Gai90].

1.1.1 Die Beschleunigung von Hadronen und die Frage nach dem Ur-
sprung der kosmischen Strahlung

In Abb. 1.1 ist das differentielle Energiespektrum der kosmischen Teilchenstrahlung in ei-
nem Energiebereich zwischen 10% eV und 10%! eV gezeigt. Bis zur Position des sogenann-
ten Knies bei ca. 3-10'° eV 14Bt es sich durch ein Potenzgesetz der Form dN/dE o E~27
beschreiben.

Fiir die kosmische Strahlung werden die Annahmen gemacht, daf sie unsere Galaxis ho-
mogen (und zeitlich konstant) anfiillt, und dal die in der Umgebung des Sonnensystems
beobachtbare Verweildauer der Teilchen durch eine energieabhingige Entweichzeit cha-
rakterisiert werden kann; ein effizienter Einfangmechanismus fiir Teilchen auB3erhalb un-
serer Milchstra3e wird ausgeschlossen. Unter diesen Voraussetzungen kann man schlu$3-
folgern, da zum einen das Spektrum der Quellpopulation im Mittel um ca. Aa ~ 0.5
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KAPITEL 1. ASTROPHYSIKALISCHE MOTIVATION
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Abbildung 1.1: Das Ener-
giespektrum der kosmischen
Strahlung, das sich iiber
einen Bereich von 15 De-
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hirter (i.e. flacher) sein muf} als das beobachtete Spektrum der kosmischen Strahlung
(z.B. [PT97]), und daB als einzige gut bekannte Objekte Supernova-Ereignisse (mittlere
Energie Eyi, = 10°! erg) in der Lage sind, die Energieverlustrate der Teilchen auszuglei-
chen. Die annidhernde Homogenitét der kosmischen Strahlung ist u.a. in einem Energie-
bereich von 10 MeV bis 10 GeV durch Gamma-Emissionsmessungen mit dem EGRET-
Satellitendetektor experimentell bestiitigt worden [HBC*97]; die energieabhingige Ab-
nahme der effektiven Fliachendichte der Teilchen wird durch Messungen der Energie-
abhingigkeit des Verhiltnisses der priméren und sekundéren, d.h. durch Spallation ent-
standenen Teilchen begriindet [ST90].

Die Theorie der Teilchenbeschleunigung an StoBfronten konnte das Bild der Supernova-
Uberreste als Beschleuniger der kosmischen Strahlung bei Energien unterhalb des Knies
sehr gut bestitigen. Der Beschleunigungsmechanismus erzeugt an nicht-relativistischen
StoBfronten eine Energieverteilung aller beschleunigten Teilchen, die einem Potenzge-
setz AN /dE « E® mit o &~ —2 folgt. Die einfachen Testteilchenmodelle sind mittlerweile
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durch Modelle ersetzt worden, die Nichtlinearititen in Form von Riickreaktionen der be-
schleunigten Teilchen auf die StoBfront mit einbeziehen (e.g. [BV97], [Bar00]); dadurch
ergeben sich leichte Modifikationen in den vorhergesagten Teilchenspektren, die u.a. eine
leichte Verkleinerung des spektralen Index zur Folge haben.

Fiir die endgiiltige Form des Teilchenspektrums miissen weitere Faktoren beriicksich-
tigt werden: die Injektion und die Energieverlustrate, und schlieBlich die zeitliche Ent-
wicklung insbesondere der Teilchenmaximalenergie. Fiir die Injektion in den Beschleu-
nigungsmechanismus miissen die Teilchen schon eine Minimalenergie haben; die Ge-
schwindigkeitsverteilung des Gases bestimmt die zeitliche Entwicklung der Teilchenbe-
schleunigung mit. Des weiteren spielen das Magnetfeld bzw. die Magnetfeldgeometrie
eine wichtige Rolle. Fiir Hadronen ist die Energieverlustrate sehr gering und modifiziert
die Teilchenspektren wenig, im Gegensatz zu den Elektronen.

Die Anwendung auf die astrophysikalischen Gegebenheiten in einem Supernova-Uberrest
ergibt fiir das Teilchenspektrum ein iiber viele Dekaden reichendes Potenzgesetz mit einer
Maximalenergie von E,,., > 100TeV, die typischerweise nach Ende der Sweep-Up-
Phase bzw. mit beginnender Sedov-Phase erreicht wird, also wenn das von der Supernova
ausgeworfene Material und das von der Schockfront komprimierte Gas in etwa gleiche
Massen haben (z.B. [BV97] und die weiter unten gezeigte Abb. 1.3).

Eine ganze Reihe neuerer Untersuchungen hatte zum Ziel, die Teilchenproduktion und die
TeV-vy-Emission in Supernova-Uberresten unter den verschiedenen Umgebungsbedingun-
gen zu untersuchen und mit den bisherigen Beobachtungen in Einklang zu bringen. Ver-
schiedene homogene Medien wurden in [BV97] und [BV00a] untersucht. In dem heif3en,
diinnen Gas, das einen massereichen Vorgingerstern umgibt, soll die Maximalenergie der
Teilchen viel schneller erreicht werden als im normalen interstellaren Medium [BVOOb].
Ubersichtsartikel zu dem Thema sind z.B. [V5197], [Bar00].

1.1.2 Hadronisch induzierte Gamma-Emission in Supernova-Uber-
resten

Die durch die hochenergetischen Teilchen erzeugten Gamma-Emissionsspektren bilden
die Teilchenspektren ab. Hadronen erzeugen in St6Ben mit Gas iiber den 7%-Zerfall
hauptsichlich Gammas (7° — 7). Deutlich oberhalb der halben Ruheenergie des Pions
(67.5MeV) bleibt die Form des primédren Spektrums dabei erhalten, die Gammaquan-
ten haben allerdings im Mittel eine zehnfach niedrigere Energie als die hadronischen
Primiérteilchen. In Abb. 1.2 sind unter der Beschriftung ,,Source Normalization” die Fak-
toren aufgezeigt, die in einer einfachen Parametrisierung den Gamma-Fluf} auf der Erde
beschreiben. Dies ist neben der Gasdichte n und der Entfernung d des Supernovaiiberre-
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stes zur Erde nur noch die Effizienz 6 des Energieiibertrags der Supernova in kosmische
Strahlung; diese wird normalerweise mit 10%-20% angenommen. Der Gamma-Fluf3 ober-
halb einer bestimmten Energie skaliert mit diesem Produkt und mit dem angenommenen
spektralen Index.

Abb. 1.2 zeigt das so abgeschiitzte, typische Emissionsspektrum eines Supernova-Uber-
rests unter Variation der moglichen spektralen Indizes im Vergleich zum erwarteten
Untergrund. Dieser besteht einmal aus der diffusen Gamma-Emission der Milchstrafle
durch Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit dem Gas. Die beste Sensitivitit
fiir die Detektion der Gamma-Emission der Supernova-Uberreste wird deshalb im TeV-
Spektralbereich vermutet [DAV94]. Fiir Cherenkov-Teleskope, die in diesem Bereich sen-
sitiv sind, gibt es zum anderen noch einen weiteren Untergrund durch kosmische Elektro-
nen (siehe nichster Abschnitt).
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1.1.3 TeV-y-Emission durch Leptonen

Nichtthermische Elektronen mit TeV-Energien konnen in zwei Spektralbereichen nachge-
wiesen werden. Zum einen emittieren sie Synchrotronstrahlung; diese kann mit Rontgen-
satelliten, insbesondere im harten Rontgenlicht (> 10keV), detektiert werden. Zum an-
deren erzeugen sie Gammas mit GeV- bis TeV-Energien liber Bremsstrahlung und Inverse
Compton (IC)-Streuung an niederenergetischen Photonen.

In der Gesamtenergiebilanz der kosmischen Strahlung spielen Elektronen nur eine unter-
geordnete Rolle. Bei der Suche nach den Beschleunigern der kosmischen Strahlung er-
zeugen sie jedoch in zweifacher Hinsicht einen stérenden Untergrund: Zum einen stellen
kosmische Elektronen fiir Cherenkov-Teleskope einen fast nicht eliminierbaren, isotropen
Untergrund dar.! Zum anderen werden in den Quellen der kosmischen Strahlung neben
den Hadronen zwangsldufig auch Elektronen beschleunigt; bei der Interpretation der TeV-
~v-Emission konkurrieren die hadronische und die leptonische Quellpopulation. Die Un-
terscheidbarkeit der hadronischen und leptonischen TeV-vy-Emission in Supernova-Uber-
resten spielt eine nicht unwichtige Rolle bei der Interpretation der nachgewiesenen TeV-
~v-Emission.

Dieses Problem, oder besser diese Fragestellung, findet sich bei allen bisher nachge-
wiesenen TeV-v-Quelltypen (siehe unten, Abschnitt 1.2.2). Beim Krebsnebel z.B. wird
angenommen, dall der dominante Anteil der TeV-y-Strahlung durch Inverse Compton-
Streuung der beschleunigten Elektronen des Pulsarwindes z.B. an Synchrotronphotonen
erzeugt wird, die von denselben Elektronen emittiert werden. Alternativ dazu diskutiert
man, insbesondere fiir Energien oberhalb von 10 TeV, einen Beitrag durch Streuung von
Hadronen am Gas in den Filamenten des Nebels (siche auch Kap. 9.1.3). Bei der Untersu-
chung der TeV-Emission von BL Lacs (siehe Kap. 1.2.2) konkurrieren ebenfalls hadroni-
sche und leptonische Szenarien, wobei auch hier die leptonischen Modelle zur Zeit mehr-
heitlich bevorzugt werden. Insbesondere bei der Interpretation der zeitgleich aufgenom-
menen und korreliert variablen Emission im TeV- und Rontgenspektralbereich werden
Elektronen als gemeinsame Quellpopulation bevorzugt (z.B. [KCMAOO]); es wird aber
keinesfalls ausgeschlossen, daf3 zeitgleich und evtl. sogar primir Hadronen beschleunigt
werden (z.B. [Man93]).

'Elektronen erzeugen Luftschauer, deren Form ununterscheidbar von +-induzierten Schauern ist; es
wurde vorgeschlagen, daf} eine Unterscheidung zwischen Elektronen und +y’s durch die Hohe des Schauer-
maximums moglich sein konnte, da Elektronen eine leicht andere Eindringtiefe in die Atmosphére haben
als y-Quanten.
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1.2 Quellkandidaten

1.2.1 Auf der Suche nach den vermuteten, galaktischen Quellen der
kosmischen Strahlung

Hier gibt es in der TeV-y-Astronomie zwei Ansitze. Zum einen untersucht man direkt die
Emission der vermuteten Quellkandidaten, also schalenformige, d.h. nicht durch Pulsare
getriebene Supernova-Uberreste. Zum anderen versucht man, die diffuse TeV-y-Emission
der Galaktischen Ebene zu detektieren, um iiber die rdumliche und spektrale Verteilung
der Emission, insbesondere im Zusammenspiel mit der im MeV-Bereich gut vermesse-
nenen diffusen Gamma-Strahlung der Galaktischen Ebene, Riickschliisse auf die Quellen
und die Beschleunigungsmechanismen zu ziehen. Dies wird z.B. in [BV0Oc, AA96] dis-
kutiert, und ist nicht Gegenstand dieser Arbeit.

Bei einigen Supernova-Uberresten wurde bereits y-Emission im MeV-Bereich mit dem
EGRET-Detektor nachgewiesen (W 28, W 44, ~-Cyg, Monocerus, IC 443) [EHK96].
Da sich die Supernova-Uberreste an Orten hoher Gasdichte (Molekiilwolken) befinden,
erwartet man von diesen Positionen allein schon durch die Wechselwirkung der diffusen
kosmischen Strahlung mit dem Gas stirkere Gamma-Emission als vom Rest der Galak-
tischen Ebene. Erst im TeV-Energiebereich soll eine deutliche Separation vom diffusen
Leuchten der Milchstrale moglich sein, da die Quellspektren einen deutlich hérteren
spektralen Index haben sollen als das — an der Erde gemessene und im Rest der Gala-
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xis als @hnlich angenommene — bekannte Spektrum der kosmischen Strahlung (Abb. 1.2).
Des weiteren wurden auch — zumindest fiir einen Teil der Objekte — als mogliche Quelle
der MeV-Emission bisher unentdeckte Pulsare in den Uberresten ins Spiel gebracht.

Die stirkste TeV-y-Emission erreichen Supernova-Ubereste den Simulationen zufolge
nach Beendigung der Sweep Up-Phase, siche Abb. 1.3. Urspriinglich bevorzugte Quell-
kandidaten waren deswegen iltere Supernova-Uberreste, deren Schockfronten moglichst
mit Molekiilwolken wechselwirken sollten (z.B. IC 443, v-Cyg). Die Bilder vieler die-
ser Supernova-Uberreste haben auf der Erde einen Durchmesser von ca. einem Grad,;
dies war eine der wesentlichen Motivationen dafiir, dal das HEGRA-Teleskopsystem ein
groBBes effektives Gesichtsfeld fiir y-Ereignisse mit einem Durchmesser von 2° bekom-
men hat. Bisher wurden allerdings, z.B. mit dem Whipple-Teleskop [BACL 98] oder mit
den HEGRA-Teleskopen [HeR98], fiir diese Sorte von Supernova-Uberresten nur obere
FluBgrenzen bestimmit, die typischerweise bei einigen 1071 phcm =2 s~ ! liegen.

Junge und gleichzeitig punktférmige Supernova-Uberreste wie Tycho (ca. 400 Jahre alt)
oder Cassiopeia A (ca. 300 Jahre alt) wurden erst spiter und aus unterschiedlichen Moti-
ven als Quellkandidaten fiir die Beobachtung in Betracht gezogen. Es gibt zunichst einen
rein experimentellen Grund: Die Sensitivitit z.B. des HEGRA-Teleskopsystems ist fiir
eine Punktquelle ca. einen Faktor 5-10 hoher als fiir eine Quelle mit einem Durchmesser
von 1°. Die anderen Griinde haben mit der jeweiligen Natur der beiden Supernova-Uber-
reste zu tun und sind fiir beide Quellen recht unterschiedlich.

Als Grund fiir die fehlende TeV-y-Emission der untersuchten Supernova-Uberreste wur-
de eine Reihe von Faktoren in Betracht gezogen, die in den Standard-Modellen nicht
in einfacher Weise beriicksichtigt werden konnen, und die jeweils eine Reduktion der
~v-Emissivitidt zur Folge haben konnten [V6197]. Als Ausweg wurde vorgeschlagen,
Supernova-Uberreste zu untersuchen, die in ein moglichst homogenes Medium expan-
dieren, was den Wegfall der diskutierten Faktoren zur Folge haben sollte. Vorzugsweise
sollte man also Uberreste von Supernovae des Typs Ia untersuchen, welche das Produkt
alter Doppelsternsysteme sind und somit ausreichend Zeit gehabt haben sollten, aus den
Sternentstehungsgebieten mit hoher Gasdichte zu entweichen. Die Bilder der Uberreste
sollten auBerdem moglichst keine Storung der sphirischen Symmetrie aufweisen. Tychos
Supernova-Uberrest ist ein Prototyp dieser Kategorie und wurde als ideales ,,Labor” zur
Untersuchung der Theorien vorgeschlagen.

Problematisch an der Untersuchung junger Supernova-Uberreste ist die Tatsache, daB
diese vermutlich noch nicht die Sedov-Phase erreicht haben, welche sich zeitlich an die
Sweep-Up-Phase anschlieit. Generell ist also die y-Emissivitidt noch nicht optimal, ob-
wohl neuere Modelle — im Vergleich zu fritheren Modellen — nicht mehr ganz so niedrige
Fliisse in der Sweep-Up-Phase voraussagen (siehe Abb. 1.3). Fiir Uberreste von Super-
novae des Typs Ib, zu denen aller Wahrscheinlichkeit auch Cassiopeia A zdhlt, ist die
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zeitliche Entwicklung der TeV-y-Emission allerdings vermutlich gegeniiber der Standard-
entwicklung stark modifiziert. Hier wird vermutet, dafl schon in einem frithen Stadium
der Entwicklung hohe TeV-vy-Emissivitit erwartet werden kann [BVO0Ob]. Grund hierfiir
ist, daB} die Schockwelle mit den duferen Hiillen des Vorgingersterns — im Falle einer
Supernova des Typs Ib ein Wolf-Rayet-Stern — kollidiert, die dieser in seiner spiten Ent-
wicklung abgestoflen hat.

Des weiteren gaben Messungen der harten Rontgenkomponente (> 10keV) von Cas A
mit neueren Satellitenexperimenten Anlafl zu der Annahme, dal auf diese Weise bereits
Elektronen mit Energien bis zu 40 TeV nachgewiesen wurden [AKG197, FVF97]. In
demselben Kontext wurde auch die Réntgenemission der Supernova-Uberreste SN 1006
[KPG195] und SNR RX J1713.7-3946 [KKM™97] interpretiert, die beide mit dem CAN-
GAROO-Experiment im TeV-Bereich detektiert wurden [T+98, MTY T00]; eine hadroni-
sche Interpretation der TeV-y-Emission sollte allerdings in diesem Zusammenhang nicht
ausgeschlossen werden [AA99, BKP99]. In jedem Fall konnte man durch die Existenz
von Elektronen mit TeV-Energien gleichzeitig auf die Existenz von Hadronen im TeV-
Bereich schlielen, da Elektronen wie Hadronen demselben Beschleunigungsprozef3 un-
terliegen sollten.

Allerdings ist die Interpretation der Rontgenspektren, die auf TeV-Elektronen schlieft,
nicht eindeutig (sieche Kap. 11). Des weiteren ist es auch moglich, dafl die Injektion
der Hadronen in den Beschleunigungsproze3 gegeniiber den Elektronen reduziert ist
[BVPO1]. In jedem Fall ist eine direkte Messung der hadronischen TeV-Teilchenkom-
ponente in Cas A wiinschenswert — eine Aufgabe, der sich die vorliegende Arbeit stellt.

1.2.2 Weitere Quellen von TeV-vy-Strahlung

Jede weitere Klasse von Quellkandidaten représentiert jeweils ein mehr oder weniger wei-
tes Forschungsgebiet. Einige sollen hier kurz erwéhnt werden (e = detektiert, o = (noch)
nicht detektiert):

e Pulsare bzw. Pulsar-getriecbene Supernova-Uberreste. Bekanntester Vertreter ist der
Krebsnebel, dessen Spektrum und Struktur iiber viele Wellenldngenbereiche inten-
sivst untersucht wurde bzw. wird.

e BL Lac-Objekte. Diese bilden eine Subklasse der AGNs (aktiven Galaxienkerne, Ac-
tive Galactic Nuclei); die bekannten (und die noch zu entdeckenden) TeV-Emitter
werden manchmal auch als TeV-Blazare bezeichnet. Stoffronten in den relativisti-
schen Jets sollen Elektronen oder Hadronen auf hohe Energien beschleunigen. Ein
Jet der BL Lacs ist auf die Erde gerichtet; durch den Doppler-Effekt werden +’s bis
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zu TeV-Energien erzeugt und insbesondere die Fliisse gegeniiber dem Ruhesystem
der Quelle stark erhoht.

o

Galaxien-Cluster. In Schockfronten, die beim Zusammensto3 von aus den Galaxien
entweichendem Gas entstehen, soll Teilchenbeschleunigung bis zu TeV-Energien
moglich sein.

@]

Gamma-Ray-Bursts. Schockfronten in relativistischen Ausstromungen, z.B. in soge-
nannten Fireball-Szenarien, sollten ebenfalls Teilchen zu TeV-Energien und mehr
beschleunigen konnen. Je nach Szenario wird TeV-Emission innerhalb von Sekun-
den vor oder nach dem Burst bis hin zu Tagen danach erwartet.

@]

Rontgen-Doppelsternsysteme. Der Bericht iiber die Detektion von Herkules X-3 mit
dem Kieler Luftschauerexperiment in den achtziger Jahren trug entscheidend zur
Entwicklung der bodengestiitzten TeV-y-Astronomie bei; die Detektion selbst
konnte allerdings nie bestitigt werden.

@]

Mikroquasare sind galaktische ,,Mini-AGNs”. Die wiederholten, aber nie bestitigten
Messungen der HEGRA-Teleskope von GRS 1915 haben dieses Gebiet immer wie-
der begleitet.

@]

Primordiale Schwarze Locher, topologische Defekte und weitere exotische Phianomene.

o etc.

1.3 Das Instrumentarium der Gamma-Astronomie

Der Spektralbereich der Gamma-Astronomie wird durch ihr Instrumentarium festgelegt.
Gamma-Satelliten weisen Photonen direkt nach, d.h. ihre Nachweisfldche ist durch die
Detektorabmessungen bestimmt. Bekannte Vertreter waren der COS-B-Satellit (50 MeV-
einige GeV), und das Compton-GRO (Gamma Ray Observatory) mit den Instrumen-
ten COMPTEL (1-30MeV), EGRET (20 MeV-30GeV) und BATSE (0.015-110 MeV)
[GROI1]. Der Start des Satelliten-Experimentes GLAST (Gamma Ray Large Area Space
Telescope) ist fiir das Jahr 2005 geplant; sein Empfindlichkeitsbereich soll von 100 MeV
- 100 GeV reichen.

Gammastrahlung hoherer Energien wird mit erdgebundenen Detektorsystemen registriert,
die unter dem Namen TeV-v-Teleskope laufen. Da die Erdatmosphire fiir Gamma-Quan-
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Abbildung 1.4: Ubersicht iiber die zur Zeit in Betrieb befindlichen bzw. geplanten Gamma-
Teleskope. Die mit einer Schattierung unterlegten Experimente sind stereoskopische Cherenkov-
Teleskop-Systeme. Nach [KonO1].

ten? undurchlissig ist, werden die Photonen indirekt iiber die ausgedehnten Luftschau-
er nachgewiesen, die diese bei ausreichender Energie auslosen. Die niedrigste Ener-
gieschwelle zu ithrem Nachweis erreicht man mittels der atmosphirischen Cherenkov-
Technik. Hierbei wird ausschlieBlich das Cherenkov-Licht nachgewiesen, welches die
Schauerteilchen emittieren; die Schauerteilchen selbst erreichen den Erdboden (meistens)
nicht. Voraussetzung fiir den Einsatz dieser Technik sind klare mondlose Néchte.

Abbildende Cherenkov-Teleskope erzeugen hierzu mittels einer Abbildungsoptik ein Bild
des Schauers. Zur Zeit in Betrieb befindliche Experimente sind z.B. der 10 m-Reflektor
der Whipple-Kollaboration in Arizona, das 17.8 m?-CAT-Teleskop in Themis/Frankreich,
der 3.8 m-Reflektor der CANGAROO-Kollaboration in Australien und die HEGRA-
Teleskope auf der kanarischen Insel La Palma. Die Energieschwellen der laufenden Expe-
rimente betragen 300-500 GeV. Teleskope der ndchsten Generation sollen Energieschwel-
len von 50-100 GeV erreichen (z.B. H.E.S.S. in Namibia, CANGAROO II, VERITAS wie
Whipple auf dem Smithsonian-Gelidnde in Arizona) oder im Falle von MAGIC (auf dem

2In der vorliegenden Arbeit wird versucht, die folgende Nomenklatur einzuhalten: Wenn von Gamma-
Photonen im allgemeinen gesprochen wird, wird ,,Gamma” ausgeschrieben; ist dagegen speziell von TeV-
Photonen die Rede, wird der griechische Buchstabe v verwendet.
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bestehenden HEGRA-Gelédnde in Vorbereitung) sogar 30 GeV.

Solarfarmexperimente, die die existierenden Spiegel von Sonnenkraftwerken nutzen, ver-
messen das Zeitprofil der Cherenkov-Lichtfront, um so die Richtung des Luftschauers zu
bestimmen. Beispiele sind das CELESTE-Experiment in Themis oder STACEE in Albu-
querque, New Mexico. Beide Installationen erreichen mit den bestehenden Reflektoren
schon jetzt nominell eine Schwelle von ca. 50 GeV.

Bei hoheren Schauerenergien erreichen die Schauerteilchen den Erdboden und kdnnen
mit ,,Standarddetektoren” der Hochenergiephysik, den Szintillationszédhlern, nachgewie-
sen werden (z.B. Tibet-Array, HEGRA-Array). Auch nicht-abbildende Cherenkov-Zihler
und Geigerzihler zum Nachweis von Myonen kommen zum Einsatz. Auf dem HEGRA-
Gelidnde wurden auch Driftkammern (CRT, Cosmic Ray Tracking) zur Spurrekonstruk-
tion von Elektronen und Myonen erprobt. Einen neuen Ansatz verfolgt das MILAGRO-
Experiment; hier wird das im Wasser erzeugte Cherenkov-Licht der Schauerteilchen in
einem mehrere 100 m? groBen Wasserbecken nachgewiesen. Die Energieschwellen die-
ser Experimente liegen typischerweise bei einigen TeV. Sie haben im Vergleich zu den
Cherenkov-Teleskopen eine niedrigere Sensitivit. Dem gegeniiber steht aber ein deutlich
groBeres Gesichtsfeld (ca. x100) und ein ebenfalls deutlich groerer Duty-Cycle (bis zu
100%).

1.4 MeBgroBen der TeV-v-Astronomie

Mit der ~y-Ereignisrate wird der integrale Flul oberhalb der Detektor-Energieschwelle
bestimmt. Eine Quelle gilt allgemein als detektiert, wenn die Zufallswahrscheinlichkeit,
daB das gemessene Signal aus einer Untergrundfluktuation resultiert, kleiner als 107¢ ist;
das entspricht einer Abweichung des MeBwertes von einem normalverteilten Untergrund
von 5 o (genauer: 4.9 ). Die iibliche Einheit fiir FluBangaben ist die Zahl der Photonen
pro Fliche und Zeit, phcm~2 s~1, oberhalb einer bestimmten Energieschwelle?®; der FluB
des Krebsnebels betriigt z.B. F(E > 500GeV) = 5.3 x 10~ phem 2571,

Ist eine Quelle innerhalb der Mefzeit nicht mit der geforderten Signifikanz gemessen
worden, werden obere FluBgrenzen fiir die jeweilige Energieschwelle angegeben. Die
Sensitivitit ist vom Quellspektrum abhéngig; die FluBgrenzen variieren allerdings nor-
malerweise nur leicht mit den astrophysikalisch sinnvoll angenommenen Spektren; die
Korrekturen konnen aber z.B. fiir vermutete Spektren mit hartem Abknicken (Cutoff) na-
he der Detektor-Energieschwelle erheblich sein.

3Der Autor dieser Arbeit zieht allerdings die Einheit ppm~2 s~ vor, da m? noch eher mit der effektiven
Detektorsammelfliche von O(10*® m?) im Einklang steht.
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Ist eine Quelle signifikant detektiert worden, besteht im einfachsten Fall die Moglichkeit,
den Verlauf des Energiespektrums durch Verwendung verschiedener sogenannter Softwa-
reschwellen in der Analyse abzuschitzen. Da Energieauflosungen von 20% oder besser
erreicht werden, ist bei ausreichender Statistik auch leicht ein differenzielles Spektrum zu
ermitteln.

Die Eichung der Energierekonstruktion und der FluBempfindlichkeit pro Energieintervall
erfolgt mit Schauer- und Detektorsimulationen. Die permanente Messung des hadroni-
schen Untergrundes, und in gewissem Umfang die y-Ereignisse von der ,,Standardquel-
le” Krebsnebel, dienen dem Test der Simulationen und der Uberwachung der Detektor-
sensitivitdt. Aufgrund der vergleichsweise geringen Variation und der Strukturarmut der
astrophysikalischen Spektren geniigt in den meisten Féllen eine einfache multiplikative
Korrekturfunktion (die sogenannte ,,effektive Fliche”), um aus dem gemessenen diffe-
renziellen Spektrum das Quellemissionsspektrum zu bestimmen.

Neben der Bestimmung von absoluten Fliissen bzw. absoluten Quellspektren hat sich
der Vergleich der Messungen mit Daten etabliert, die vom Krebsnebel als Standard-
bzw. Eich-Gammaquelle genommen werden. Viele Experimente mit unterschiedlichen
Schwellen und Simulationsmethoden erhalten mittlerweile sehr gut iibereinstimmende
Spektren und Fliisse fiir den Krebsnebel [AAB*00a]. Deswegen kann man Ergebnisse,
die zunichst in Einheiten des Krebsnebelflusses* bestimmt werden, in absolute Grofen
umrechnen. Bei der Absolutbestimmung von Fluf3 und Spektrum des Krebsnebels fiihrt —
in Ermangelung eines Teststrahls — letztendlich kein Weg an der Detektoreichung mittels
Simulationen vorbei.

Neben Flufl und spektralem Verlauf wird auch die Position der Quelle am Himmel be-
stimmt, und bei ausreichender Richtungsauflosung und einem ausgedehnten Gesichtsfeld
der Detektoren kann man dariiberhinaus die Form der Quelle abbilden (z.B. [T98]). Die
Richtungsbestimmung der y-Ereignisse bzw. der Position der y-Quelle erlaubt die Iden-
tifizierung der y-Quelle mit den aus anderen Wellenldngenbereichen bekannten Quellen.
Bis jetzt ist allerdings (leider) noch nicht der Fall eingetreten, in dem bei einer TeV-v-
Quelle die Identifizierung nicht oder nur mehrdeutig moglich war.

Last but not least wird natiirlich auch die Ankunftszeit der Photonen bestimmt. Die Ge-
nauigkeit der Messung und die astrophysikalische Anwendung zerfallen in drei typische
Zeitskalen: Millisekunden, Minuten bis Tage, und Jahre. Variationen auf einer Zeitska-
la von Minuten bis Stunden sind bei BL Lac-Objekten nachgewiesen. Die Variationen
selber (Halbwertsbreite, Periodizitit) und insbesondere Korrelationen mit Beobachtun-
gen in anderen Wellenlingenbereichen liefern weitreichende Informationen. Auch z.B.
bei Mikroquasaren, Rontgen-Doppelsternsystemen und Gamma Ray Bursts werden Akti-

4die Einheit des so bestimmten Flusses ist ,,Crab”
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vititsinderungen auf dieser Zeitskala erwartet (siche Kap. 1.2.2).°

Pulsare hingegen zeigen vom Radio- bis zum MeV-Gamma-Bereich Pulsationen im Mil-
lisekundenbereich. Bekannte TeV-vy-Quellen wie der Krebsnebel, die von einem Pulsar
getrieben werden, konnen auf einen gepulsten Anteil der TeV-Emission untersucht wer-
den, FluBobergrenzen durch Beschrinkung auf die aus den anderen Wellenldngenberei-
chen bekannten Emissionsintervalle innerhalb der Pulsarperiode erweitert werden (z.B.
[AAB99a)). Die Zeitmessung und Zuriickrechnung der v-Ankunftszeiten in das Bezugs-
system der Quellen ist im Millisekundenbereich entsprechend aufwendiger.

Fiir Supernova-Uberreste erwartet man hingegen in ,,normalen” Beobachtungszeitriumen
von Jahren keine Anderung der Emission (siehe z.B. Abb. 1.3). Die Sikularbewegungen,
die z.B. bei Cassiopeia A im Radio- bis zum Rontgenbereich innerhalb von Jahren ge-
messen werden, konnen die TeV-Emissionsgeometrie vermutlich nicht dndern.

Ein moglicher Ansatz zur Sensitivititssteigerung auf der Suche nach solchen Quellen wird in [Pra99]
beschrieben.
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Kapitel 2

Das stereoskopische
Cherenkov-Teleskop-System des
HEGRA-Experiments

2.1 Physik der Luftschauer

Die Atmosphire ist fiir y-Quanten wie fiir hochenergetische Teilchenstrahlung undurch-
lissig. Ab einer bestimmten Schwellenenergie erzeugen die Primérteilchen' durch Wech-
selwirkung mit der Atmosphére Sekundirteilchen; bei ausreichender Energie entwickeln
sich kaskadenartige, ausgedehnte Luftschauer. Primire ~’s und Elektronen entwickeln
tiber Bremsstrahlung und Paarbildung fast reine elektromagnetische Schauer. Nukleonen
oder Kerne erzeugen einen hadronischen Schauerkern, aus dem bei jeder Wechselwirkung
im Mittel ein Drittel der Energie in elektromagnetische Subkaskaden entsandt wird.

Die Luftschauerteilchen emittieren Cherenkov-Strahlung; aufgrund der Massenabhingig-
keit der Cherenkov-Schwelle kommt auch bei hadronischen Schauern der dominante
Teil der Cherenkov-Emission von den elektromagnetischen Subschauern. Der Cherenkov-
Winkel betréigt in den oberen Schichten der Atmosphére 076, auf Meeresniveau 1°4. Durch
die Vielfachstreuung der Photonen und Elektronen, die eine Winkelstreuung von eben-
falls ca. einem Grad erzeugt, leuchten die Schauer innerhalb eines Lichtkegels am Erd-
boden quasi-isotrop. Dieser Lichtkegel wird auch als ,,Lichtpool” bezeichnet und hat fiir

'Der Begriff Primér- bzw. Sekundirteilchen ist in der Hochenergie-Astrophysik leider doppelt besetzt;
zum einen bezeichnet er die in den astrophysikalischen Quellen beschleunigten ,,primédren’ Teilchen, wel-
che die zum Nachweis erforderlichen ,,sekundédren” v-Quanten erzeugen; diese y-Quanten bzw. der hadro-
nische Untergrund sind bei der Entwicklung der atmosphirischen Luftschauer wiederum die erzeugenden
,,primédren” Teilchen.

33
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elektromagnetischer Schauer hadronischer Schauer

\24

0.3TeVy T 1 TeV Proton

22 km Pph = 100 ph/m?

100 m I At=5ns
Paarbildung hadronische WW ("Schauerkern”)
Bremsstrahlung elektromagnetische Subkaskaden

Myonen

Abbildung 2.1: Eigenschaften ausgedehnter Luftschauer, die von Primérteilchen im TeV-
Energiebereich ausgelost werden. Die Schauerbilder spiegeln die Cherenkov-Emissionsdichte
wieder. Beide dargestellten Schauer erzeugen in der Analyse ein Bild mit etwa derselben Am-
plitude; zu héheren Energien wird der Energieunterschied von hadronischen und elektromagneti-
schen Schauern mit gleicher Bildamplitude deutlich geringer (ca. 20% bei 10 TeV). Primire +’s
(oder Elektronen) induzieren praktisch reine elektromagnetische Schauer aus Elektronen und ~’s;
der Transversalimpulsiibertrag der Wechselwirkungen ist gering, es entwickeln sich kompakte
Schauer. Primédre Hadronen induzieren aufgrund des héheren Transversalimpulses der hadroni-
schen Wechselwirkung deutlich diffusere Bilder; dieser Unterschied erlaubt die (statistische) Un-
terscheidung von priméren +’s und Hadronen aufgrund von Schauerformparametern.
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rein elektromagnetische Schauer am Boden einen Durchmesser von der Groenordnung
200 m.

Die Schauerrichtung im Raum gibt unmittelbar Auskunft iiber die Herkunftsrichtung des
Primiérteilchens. Im fiir diese Arbeit relevanten Energiebereich spielt die Deflektion der
Elektronen im Erdmagnetfeld keine Rolle. Die wesentlichen Aspekte der Luftschauer und
ihrer Cherenkov-Emission fa3t Abb. 2.1 zusammen.

2.2 Abbildende Cherenkov-Technik

Im GeV- bis TeV-Energiebereich sterben die Schauer aus, bevor sie den Erdboden er-
reichen. Die Cherenkov-Photonen — und bei hadronischen Schauern auch die Myo-
nen — erreichen hingegen den Erdboden. Die abbildende Cherenkov-Technik nutzt das
Cherenkov-Licht, um die Schauer nachzuweisen.

2.2.1 Cherenkov-Teleskope

Abbildende Cherenkov-Teleskope bestehen aus einem Reflektor mit einer moglichst
grofen Sammelfldche und einer abbildenden Optik. In der Fokalebene befindet sich
ein ortsauflosender, d.h. pixelierter Detektor, hier Kamera genannt. Bei den derzeitigen
Cherenkov-Teleskopen kommen ausschlieBlich Photomultiplier (PMs) zum Einsatz. Die
Triggerlogik reagiert sensitiv auf Luftschauerereignisse, und die Ausleseelektronik muf3
,,Offnungs-” bzw. Integrationszeiten in der GroBenordnung von 10ns ermoglichen, um
Luftschauer effektiv vom Nachthimmelsrauschen trennen zu konnen.

Die eingesetzten Reflektoren erreichen die GroBe der grofiten optischen Teleskope. Sie
haben ein mit den in der optischen Astronomie eingesetzten Reflektoren vergleichbares
Offnungsverhiltnis D/ f von ~ 1. Das Bildfeld der einzelnen Pixel entspricht allerdings
der Ausdehnung der Luftschauer (z.B. 0°25, das entspricht 35 m in 8 km Hohe, im Ver-
gleich zu Bogensekunden in der optischen Astronomie); da das Gesamtbildfeld einen
Schauer voll erfassen konnen muf, betrigt es typischerweise einige Grad (anstatt Bogen-
minuten). Die Optik weist {iber das volle Bildfeld in etwa die gleiche Abbildungsqualitét
auf; die Punktantwort der Reflektoren ist allerdings entsprechend der GroBe der Bild-
punkte bzw. der aufgeldsten Strukturen ebenfalls erheblich breiter als die Punktantwort
optischer Teleskope, und die optische Qualitit der Spiegel ist entsprechend gering.
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2.2.2 Bild-Parametrisierung

Wie im vorherigen Abschnitt angedeutet, leuchten die Schauer innerhalb des Lichtkegels
quasi-isotrop. Daher entsteht in der Kamera ein Abbild der Projektion des Schauers ge-
gen den Himmel (sieche Abb. 2.2). Die Bilder werden nach einem Vorschlag von Hillas
[Hil85, Feg97] mit Hilfe der sogenannten Hillas-Parameter beschrieben, durch die ei-
ne tensorielle Beschreibung der Pixelamplitudenverteilung vorgenommen wird. Eine an-
schauliche Interpretation mittels einer zweidimensionalen Ellipse ist iiblich und hilfreich.

Zur Bestimmung der Schauergeometrie dienen der Bildschwerpunkt und die Richtung der
langen Halbachse des Bildtensors. Bei einem einzelnen Teleskop wird eine Punktquelle
durch eine statistische Uberhohung der Schauerrichtungen in Bezug auf die Quellpositi-
on sichtbar (sogenannte a-Parametrisierung). Bei einer stereoskopischen Rekonstruktion
erhilt man fiir jedes Ereignis die Schauerachse im Raum. Damit wird zum einen ein di-
rektes Abbild der Quellstirke am Himmel erzeugt; zum anderen kann fiir jedes Ereignis
der Schauerauftreffpunkt und z.B. die Hohe des Schaueremissionsmaximums berechnet
werden.

Als MaB fiir die Form des Schauers dienen die kurze Halbachse (Schauerbreite bzw.
width) und gelegentlich auch die lange Halbachse (Schauerlidnge oder length) der Bild-
ellipse. Auf einer statistischen Basis lassen sich damit primédre v’s vom hadronisch in-
duzierten Untergrund separieren. Bei starken y-Quellen ist mit der Anwendung harter
Schnitte auch eine fast vollstiandig untergrundfreie y-Messung moglich.

Durch die quasi-isotrope Emission ist die gemessene Bildamplitude auch ein kalorime-
trisches Mal} fiir die Energie des Primirteilchens. Bei genauer Betrachtung stimmt dies
natiirlich nur sehr eingeschrinkt; die Bildamplitude kann erst bei Kenntnis der jeweiligen
Entfernung des Schauers zum Teleskop (i.e. Schauercoreabstand und evtl. Schauerhohe)
mittels einer monotonen Funktion direkt in die Schauerenergie umgerechnet werden. Oh-
ne die Information der Schauerentfernung ist die direkte Bestimmung der Energie nicht
moglich; die Form des Spektrums muf3 in diesem Fall aus einer integralen Verteilung aller
Ereignisse entfaltet werden.

Wie im vorigen Absatz bereits angesprochen, erfolgt die Cherenkov-Emission nicht wirk-
lich isotrop; vor allem am Anfang der Schauerentwicklung bewegen sich die Teilchen
noch nahe der Schauerachse. Dadurch ist z.B. der obere Teil eines y-induzierten Schauers
am Boden nur auf einem Ringsegment mit einem Radius von ~ 100 m sichtbar. An der
grundsitzlichen geometrischen Interpretation der Schauerbilder dndert dies aber nichts.
Die Hohe des Schauermaximums wird nahe der Schauerachse systematisch zu tief re-
konstruiert, der Effekt kann aber leicht korrigiert werden [HLKKOO]. Die kalorimetrische
Eichung beriicksichtigt diesen Effekt durch die Anwendung von Schauersimulationen in-
trinsisch mit.
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Stern
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Abbildung 2.2: Schematische
Darstellung der stereoskopischen
Rekonstruktion von Luftschauern
mittels eines Systems von abbil-
denden  Cherenkov-Teleskopen.
Die Teleskope sind winkelabbil-
dend und parallel ausgerichtet,
d.h. die Bildfelder am Himmel
iiberlagern sich (im Bild oben
durch das Hexagon angedeutet). In
den Kameras entstehen Abbilder
des an den Himmel projizierten
Schauers. Die Herkunftsrichtung
des Primirteilchens wird durch
den Schnittpunkt der projizierten
Schauerachsen bestimmt. Weiter-
hin wird durch das Schauerbild
eine Ebene im Raum definiert, in
der sowohl die Schauerachse als
auch das jeweilige Teleskop liegen;
diese Ebene ist im Bild fiir ein
Teleskop durch die Vektorschar
angedeutet. Durch den Kreuzungs-
punkt der von allen Teleskopen
ausgehenden Vektoren, die am
Erdboden entlanglaufen, wird der
projizierte  Schauerauftreffpunkt
(Schauercore)  bestimmt.  Bei
nicht-vertikaler Ausrichtung der
Teleskope bleibt die Richtungs-
rekonstruktion unveridndert; zur
Bestimmung des Schauercores
werden die Vektoren verwendet,
die orthogonal zur Teleskopaus-
richtung stehen; diese werden in
eine gemeinsame Ebene projiziert,
wobei dann die bereits bestimmte
Richtung der Schauerachse in
geringem Mafle eingeht.
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Neben der Hillas-Parametrisierung kann auch die volle Bildinformation zur Rekonstrukti-
on verwendet werden. Hierbei werden durch Monte-Carlo-Simulationen gewonnene Bild-
verteilungsparametrisierungen unter Variation der Schauergeometrie und -energie an die
gemessenen Bilder angepalt. Bei der Analyse des CAT-Einzel-Teleskops, das eine beson-
ders hochauflosende Kamera hat, wird dieses Verfahren standardmiflig angewandt. Bei
der Analyse der Daten des HEGRA-Teleskopsystems kommt es zur Zeit nur fallweise —
zusitzlich zur Standardanalyse mit Hillas-Parametern — bei vorselektierten y-Ereignissen
zum Einsatz, nicht aber bei der Suche nach neuen Quellen.

2.2.3 Details zur Stereoskopie

Die Idee zum Bau eines stereoskopischen Systems von Cherenkov-Teleskopen wurde
schon friih diskutiert (z.B. [WT77]). Erste praktische Versuche wurden wiederum von
der Whipple-Kollaboration mit einem Zweiersystem unternommen; allerdings brachte das
System keine brauchbaren Resultate hervor und wurde bald nach Inbetriebnahme durch
den Verlust eines Reflektors wieder zu einem Einzelteleskop reduziert.

Die Stereoskopie beinhaltet zwei grundsitzliche Aspekte. Zum einen muf} ein Schauer
von mindestens zwei Teleskopen registriert werden. Dazu miissen die Teleskope gemein-
sam vom Cherenkov-Lichtkegel des Schauers erfalit werden (siehe auch Kap. 8), aber
diesen Schauer unter einem moglichst groen (Stereo-)Winkel sehen. Eine giinstige Ent-
fernung der Teleskope liegt dabei in der GroBenordnung von 100 m (z.B. [HHK00]).

Durch die Koinzidenzforderung hat ein System zunichst eine geringere Sammelfliche,
als sich durch die Summe der einzelnen effektiven Flichen ergeben wiirde.> Der andere
wesentliche Aspekt der Stereoskopie ist deshalb der Systemtrigger. Dieser verhindert sehr
effizient Zufallstrigger, die durch das Nachthimmelsrauschen ausgeldst werden, und un-
terdriickt auBerdem lokale, durch Myonen induzierte Ereignisse. Damit kann die Detek-
tortriggerschwelle und damit die Energieschwelle des Systems deutlich geringer gesetzt
werden, als dies bei Einzelreflektoren derselben Grofle moglich wire. Dies dufert sich bei
dem HEGRA-System z.B. durch eine Energieschwelle von 500 GeV, die im Verhiltnis zu
der kleinen Spiegelfliiche von 8.5 m? pro Reflektor vergleichsweise niedrig ist.

Die grundsitzliche Frage der Sensitivitit pro Kostenaufwand ist jedoch bei den Verfech-
tern der unterschiedlichen Techniken umstritten. Die Stereoskopie hat allerdings — un-
abhingig vom Sensitivitdtsvergleich — mehrere Vorteile gegeniiber der Arbeit mit einem
Einzelteleskop. Im folgenden ist eine subjektive Auswahl gegeben:

e Die stereoskopische Rekonstruktion des Schauers im Raum erlaubt eine Bestim-

?Man wiirde die Teleskope beim Einzelbetrieb natiirlich weit auseinanderstellen, um das gleichzeitige
Beobachten eines Schauers und damit Korrelationen zu vermeiden.
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mung der Schauergeometrie, die unabhingig von den Schauereigenschaften (im
wesentlichen dessen Energie) ist. Dies gilt fiir die Herkunftsrichtung des priméren
Teilchens und den projizierten Schauerauftreffpunkt am Boden (Schauercore).
Auch die Schauerhohe wird im wesentlichen geometrisch bestimmt.

e Die Geometrieparameter haben eine direkte physikalische Bedeutung, im Gegen-
satz z.B. zu dem a-Parameter der Einzelteleskopanalyse, der den Winkel der an den
Himmel projizerten Schauerachse beziiglich eines Punktes am Himmel — iiblicher-
weise den Punktquellkandidaten — angibt. Physikalisch relevante Groen sind an-
schaulich und deswegen besser zu handhaben, man kann z.B. eine Einzelereignis-
Richtungsauflosung angeben.

e Allgemein wird die Winkelauflosung und damit die Punktantwort fiir TeV-v-
Quanten deutlich verbessert.

e Durch die energieunabhéngige Bestimmung der Schauergeometrie kann die Ener-
gieauflosung von 20% (bzw. 10% unter Einschluf} der Schauerh6henbestimmung)
pro Ereignis iiber den gesamten Akzeptanzbereich, und nicht nur in der integralen
Verteilung, erreicht werden.

e Konsistenzchecks durch Vergleiche der Einzelteleskope des Systems bzw. von Sub-
systemen sind moglich [AABT99b].

2.2.4 Beobachtungen

Beobachtungen mit Cherenkov-Teleskopen werden nur bei klarer mondloser Nacht durch-
gefiihrt. Der EinfluB von hochliegenden Wolken und Sand in der Atmosphéire (auf La
Palma der sogenannte Calima, ein Saharastaub) ist ein schwieriges Thema. Luftschauer
werden natiirlich auch unter diesen Bedingungen detektiert, evtl. mit einer verminderten
Rate, die Eichung der Daten ist jedoch aufwendig.

Beobachtungen bei Mondlicht sind prinzipiell mit erhohter Energieschwelle und redu-
zierter Sensitivitdt moglich, leisten jedoch deswegen keinen signifikanten Beitrag zur
Erhohung der Sensitivitit bei der Suche nach schwachen Quellen. Fiir die kontinuier-
liche Uberwachung starker, variabler Quellen oder bei der Suche nach neuen, potenti-
ell variablen Quellen ist ein solches Vorgehen grundsitzlich sinnvoll. Nachteilig sind
eine verstirkte Alterung der Photomultiplier, und sowohl ein kurz- wie lidngerfristiges
veridndertes Verhalten der Photosensoren sowie ein verstirkter Verschleifl des Beobach-
tungspersonals. Das HEGRA-System wurde bisher nicht bei Mondlicht betrieben, das
unabhingig betriebene Einzelteleskop CT 1 des HEGRA-Experiments hat jedoch ein aus-
gedehntes Beobachtungsprogramm bei Mondschein.
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2.3 Das HEGRA-Experiment

Das HEGRA-Experiment (High Energy Gamma Ray Astronomy) wird von einer Kolla-
boration betrieben, die sich aus Gruppen der Max-Planck-Institute fiir Physik in Miinchen
und fiir Kernphysik in Heidelberg, der Universititen Hamburg, Kiel, Wuppertal und Ma-
drid, und dem Yerevan Physics Institute zusammensetzt. Das Experiment hat mehrere
Entwicklungsstufen durchlaufen und bestand aus einem heterogenen Detektorpark. Die-
ser befindet sich auf dem Gelidnde des IAC (Instituto de Astrofisica de Canarias) nahe des
Roque de los Muchachos auf der kanarischen Insel La Palma, 2200 m iiber dem Meeres-
spiegel (28275 N, 17289 W).

2.3.1 Das,Array”

Als direkter Nachfolger des Kieler Luftschauerexperiments wurde Ende der achtziger Jah-
re zunéchst das sogenannte Array errichtet. In seiner endgiiltigen Ausbaustufe bestand es
aus einer Matrix von ca. 200 Szintillationszihlern auf einer Fliche von 200 x 200 m?; die
Zihler registrierten Luftschauer ab einer Energie von ca. 10 TeV. Zusitzlich wurde spéter
AIROBICC installiert, ein Array aus ca. 100 offenen Cherenkov-Zihlern. Wenn Beobach-
tungen moglich waren (in klaren mondlosen Néchten), erreichte dieses erweiterte Array
nominell eine tiefere Energieschwelle. Nur fiir wenige Monate wurden auch 17 sogenann-
te Myon-Tiirme betrieben, die aus Geigerzihlern bestanden. Mittels der Spurrekonstruk-
tion sollte die Myon-Komponente der Schauer vermessen werden, um eine effizientere
Unterdriickung des hadronisch induzierten Untergrunds zu ermdglichen.

Auf dem HEGRA-Geldnde wurden auch 10 Module fiir das CRT-Experiment (Cosmic
Ray Tracking) erprobt. Die Module bestanden aus zwei gekreuzt angeordneten Driftkam-
merebenen und ermoglichten Spurrekonstruktion speziell der Elektronen und Myonen.

Das Array wurde Ende 1999 aufer Betrieb genommen. Die Empfindlichkeit reichte leider
nicht aus, um Gammagquellen signifikant nachzuweisen. Es wurden jedoch eine Reihe
von oberen FluBgrenzen bestimmt und Studien zur Zusammensetzung der chemischen
Komposition der kosmischen Strahlung, insbesondere in der Nihe des sogenannten Knies
im Spektrum, durchgefiihrt.

2.3.2 Die Cherenkov-Teleskope

Der erste Nachweis einer TeV-Gamma-Quelle (dem Krebsnebel) gelang 1989 mit Hil-
fe des Whipple-Teleskops [W89]. Motiviert durch diesen Erfolg, begann u.a. auch die
HEGRA-Kollaboration mit dem Bau von abbildenden Cherenkov-Teleskopen.
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Abbildung 2.3: Eines der HEGRA-System-Teleskope (CT 6).

1992 wurde das erste Teleskop errichtet (CT 1, [MKK™94]). Es hat eine dquatoriale Mon-
tierung. Die urspriingliche Bestiickung mit Glasspiegeln mit einer Gesamtfliche von 5 m?
wurde 1998 durch Aluminiumspiegel mit einer Fliche von 10 m? ersetzt. Die urspriing-
liche Kamera mit 37 Photomultipliern (Gesichtsfeld 0243 pro Pixel) wurde 1995 durch
eine hochauflosende Kamera mit 127 Photomultipliern (025 pro Pixel) ersetzt. Details
iiber CT 1 finden sich z.B. in [AAB"99c]. Hardware, Datenerfassung und Analyse sind
vollstindig unabhiingig von den anderen Teleskopen und nicht Gegenstand dieser Arbeit.
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System-Detektor (x4, spater 5)

Reflektor Davies-Cotton-Design
Fokalldnge 4.92m
Reflektordurchmesser 3.40 m
Spiegelsegmente 30 sphirische Glasspiegel, (/) = 60 cm
aluminisiert und quarzbeschichtet
Spiegelfliche A =8.5m?
Punktantwort o<3
Montierung Alt-Az (azimutal)
Winkelgeber 1 pro Achse, 1’3 Auflosung
Motoren Schrittmotoren, Schrittgrofe 1”3
Nachfiihrgenauigkeit  online: < 0°1..0°3
offline: 25”
Kamera Pixel 271 Photomultiplier EMI 9083 KFLA
HV-Versorgung 600..1000 V, fiir jedes Pixel getrennt einstellbar
Layout hexagonal dichteste Packung
verspiegelte Lichttrichter
Gesichtsfeld Pixel: 022445
Kamera: ca. 423
Elektronik  in VME-Standard, iiberwiegend Eigenbau des MPI-K

Signaldigitalisierung

120 MHz - FADCs mit Pulsformer (7 = 12 ns)
Speichertiefe 2 x 2k = 34 us

lokaler Trigger 2 benachbarte Pixel innerhalb von 12 ns ober-
halb von 8 mV (entspricht ca. 6 Photoelektr.)
Systemtrigger 2 Teleskope innerhalb von 70 ns

(laufzeitkorrigiert)

Tabelle 2.1: Eigenschaften der Einzelteleskope des HEGR A-Cherenkov-Teleskopsystems.

Das zweite Teleskop (CT 2) wurde 1993 errichtet. Die Montierung ist azimutal, und ihr
Aufbau entspricht grundsitzlich dem der Teleskope CT 3 bis CT 6. Allerdings wurden
nach den ersten Erfahrungen mit CT 2 die Spiegeltridger von CT 3 bis CT 6 durch Verwen-
dung massiverer Stahlprofile unter Beibehaltung der Konstruktion steifer gebaut. CT 2
war bis 1998 mit einer 61-Pixel-Kamera ausgestattet (0°43 pro Pixel). Details iiber diese
Teleskopkonfiguration und Ergebnisse finden sich ebenfalls in [AAB*99c].
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Assignment of Pixels to MODULE / CHANNEL , all System CTs
(from february 1997 on)

1(71) 11 (64)
’ 0
o%u- 020% 0% -
©e098" 83 9ela s

2% =" ~
S BCT

et

Basis Photomultiplier
+

ichtlei I (72)
Vorverstirker Lichtleiter

Abbildung 2.4: Links oben: Das Layout der aus 271 Pixeln bestehenden Kameras. Die schattier-
ten Kreise kennzeichnen die Offnungsfenster der Photomultiplier. Links unten: Ein ,,Pixel” besteht
aus Lichtleiter (Funnel), Photomultiplier, HV-Versorgung (Basis) und Vorverstirker. Rechts: Die
Ausleseelektronik ist in VME-Module aufgeteilt, die jeweils 16 Pixel umfassen. Diese Gruppen
sind in der Kamera ebenfalls benachbart, was im Bild durch die unterschiedlichen Grautone an-

gedeutet wird. Dieses Layout fiihrt zu einer gewissen Inhomogenitit des Kameragesichtsfeldes
(siehe Kap. 8.3.1).

2.3.3 Das stereoskopische Cherenkov-Teleskop-System

Mit dem Bau des stereoskopischen Systems, das aus 5 identischen Teleskopen besteht,
wurde 1995 mit der Errichtung von CT 3 begonnen. CT 4, CT 5 und CT 6 wurden bis En-
de 1996 in Betrieb genommen, wobei CT 4 und CT 5 zunichst nur mit einer vorldaufigen
Version der Ausleseelektronik ausgestattet waren. Dies wurde bei CT 5 Ende 1996, bei
CT 4 Ende Februar 1997 korrigiert, und seit dem Einstellen der endgiiltigen Hardware-
Triggerschwelle aller Systemteleskope Anfang Juni 1997 lauft ein 4-Teleskop-System mit
unverinderter Konfiguration. Ein Feuer, das im Herbst 1997 grof3ere Bereiche des Roque
de los Muchachos erfaf3te, zerstorte zwar einen Teil des Arrays, von den Cherenkov-
Teleskopen wurde jedoch nur CT 4 leicht beschidigt. Es konnte nach einer Ausfallzeit
von knapp 3 Monaten wieder in Betrieb genommen werden.

Im Sommer 1998 wurde CT 2 mit der Elektronik der Systemteleskope ausgestattet und
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System-Performance:

4-Teleskop-System, kleine Zenitwinkel, optimale Detektorbedingungen

Ereignisrate alle Ereignisse: 15 Hz

im effektiven Gesichtsfeld mit (/) = 2°: 2.3 Hz
Energieschwelle Einey = 500 GeV
Gesichtsfeld flache y-Akzeptanz auf (/) = 2°

Krebsnebel-y-Rate

120yh™!

Winkelauflosung je Ereignis

Median = 0°09

Selektierte Ereignisklassen: 0203..0°12

oc=10m

bei Punktquellen mit bekannter Position: 0 ~ 3 m
RMS = 20% (nur Schauercore, freie Quellposition)
RMS = 10% (zusitzlich Schauerh6henbestimmung,
fiir Punktquellen mit bekannter Position)

lockerer Schnitt: kcr = 14%, k., = 96%

harter Schnitt: kg = 7%, K, = 80%

Schauercorebestimmung

Energieauflosung je Ereignis

Untergrundreduktion I:
Schauerform

Untergrundreduktion II:
Richtung: Punktquelle
vs. eff. FOV (() = 2°)

FluB-Sensitivitit
quasi-untergrundfrei, ¢ < 1h 0.3 Crab(¢/1h)~!
untergrunddominiert, £ > 1h  0.03 Crab(¢/100h)~'/2

lockerer Schnitt: kcg = 4.8%, K, > 90%
harter Schnitt: kKcg = 1.2%, £, = 60%

Tabelle 2.2: Die wesentlichen Kenngrof3en des HEGRA-Cherenkov-Teleskop-Systems.

ist seit August 1998 in das System integriert. Leider fiihrten Probleme mit der Motor-
steuerungselektronik wéhrend des ersten dreiviertel Jahres zu einem sehr unregelmifBigen
Betrieb von CT 2. Ein weiteres grundsitzliches Problem ist die im Vergleich zu den iibri-
gen Systemteleskopen geringere Qualitidt des Spiegeltriagers von CT 2, was auch durch
das Anbringen von Versteifungsstreben nicht korrigiert werden konnte (siehe auch Kap.
4.4.3).

Das HEGRA-Cherenkov-Teleskop-System ist in einer Vielzahl von Verodffentlichungen
beschrieben worden (z.B. [DHHT97, AAB*99d, KHA"99]). Genauere Beschreibungen
der Ausleseelektronik an den Teleskopen finden sich in [Her96, He398]. Die zentrale Trig-
gerstation ist in [Lam97] skizziert, die Teleskopnachfiihrung in [Piih96]. Die Datennahme
wird im nichsten Kapitel genauer beschrieben. Eine Ubersicht iiber die Eigenschaften der
Detektoren gibt Tabelle 2.1, die Rekonstruktionseigenschaften des Teleskopsystems sind
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in Tabelle 2.2 aufgelistet.

Das Teleskop-System soll mindestens bis zum Friihjahr 2002 im Rahmen des HEGRA-
Experiments Daten nehmen.

2.3.4 Amplitudeneichung des Teleskop-Systems

Die Bestimmung der effektiven Nachweisfldche fiir y-Quanten und Hadronen und die
Energieeichung erfolgen durch Simulationen [KHA 99, Hem98]. Diese beinhalten zwei
wesentliche Komponenten:

Schauersimulationen
Die Programmpakete CORSIKA [Hil79, CT92] und ALTAI [K*96, KP0O] kom-
men zum Einsatz, um die Entwicklung ausgedehnter Luftschauer und ihre Cheren-
kovemission zu simulieren.

Detektorsimulationen

Diese verwenden die geometrischen Abmessungen der Teleskope (Spiegelfliche,
Punktantwort des Reflektors, Pixelflachen), die optischen Eigenschaften (wellen-
langenabhingige Reflektivitit der Spiegel, Effizienz weiterer optischer Elemente
wie Lichtleiter), die Quanteneffizienz und Verstdarkungsfaktoren der Photomulti-
plier, die Nachweisempfindlichkeit der Ladungsmessung der PM-Signale durch die
FADCs unter Einschluf3 der Analyse und schlieBlich die Triggerempfindlichkeit, um
die aus den Schauersimulationen ermittelte Photonendichte und -winkelverteilung
in die Bildinformationen umzurechnen.

Daneben muB natiirlich auch das durch die Photonen des Nachthimmels induzierte Rau-
schen beriicksichtigt werden. Die korrekte Bestimmung der Sensitivitit wurde u.a. an-
hand der Vorhersagen fiir die Nachweisrate des permanenten hadronischen Untergrundes
getestet, dessen Flu und Energiespektrum aus Ergebnissen anderer Experimente iiber-
nommen wird.

Auch die Bestimmung der Punktantwort fiir y-Quellen und die optimalen Schnitte auf
die Schauerform zur Unterdriickung des hadronischen Untergrundes geschieht zunéchst
mit Simulationen. Mit Hilfe von ,,Eichquellen” wie dem Krebsnebel oder der starken
v-Quelle Mrk 501 kann diese Eichung aber auch direkt mit echten y-Ereignissen abgegli-
chen bzw. direkt durchgefiihrt werden (siehe unten und Kap. 5).

Da die Energieauflosung klein gegen die erwarteten Anderungen in den Quellspektren ist,
werden die Quellspektren — und damit auch die integralen Fliisse — mittels einer ener-
gieabhingigen Korrekturfunktion, der sogenannten effektiven Flidche (collection area),
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aus den differenziell gemessenen Spektren gewonnen. Die effektive Fliche Aq(E) ist
definiert als [KHAT99]

Aw(E) = 21 /OOO P(E,r)rdr @.1)

wobei P, (E, r) die Triggerwahrscheinlichkeit fiir 7’s mit der Energie £ und dem Abstand
r vom Zentrum des Teleskopsystems ist. Wegen der endlichen Energieauflosung und der
steil abfallenden Spektren kann die effektive Flache jedoch nicht vollig unabhédngig von
der Form des gemessenen Spektrums verwendet werden. Die in der Rekonstruktion an-

gewandte Funktion A’ (asim; E') wird mittels eines angenommenen Flusses mit dem Po-
tenzgesetz ®(F) oc E*i= folgendermaBen bestimmt [AAB*99d]:

Al (agm; B) = LIEPLE, Z)( E4§H<E> (E)

(2.2)
Hierbei ist £ die rekonstruierte Energie und p(E, E) das Ergebnis der Energierekonstruk-
tion. Eventuell muf} die effektive Flidche unter Variation des simulierten Spektralindex
Qsim 1terativ ermittelt werden (siehe auch Kap. 10.1). Alternativ kann das Spektrum auch
durch Riick- oder Vorwirtsfaltung gewonnen werden; diese Methoden sind aber wegen
der Einfachheit der wirklichen Spektren meist iiberdimensioniert.

In der vorliegenden Arbeit wurden die folgenden Informationen aus den Simulationen
tibernommen:

e Die Erwartungswerte fiir die Bildamplituden dienen der Rekonstruktion der Schau-
erenergie. Der Rekonstruktionsalgorithmus ist in [AAB*99d] beschrieben, und
ausfiihrliche Tests haben die Giiltigkeit der Methode fiir den getesteten Zeitraum
(Jahr 1997) und den damaligen Detektorzustand gezeigt. Die Rekonstruktion er-
laubt eine Energiebestimmung mit einer Genauigkeit von 20%. Die Amplituden-
meBwerte werden mit Hilfe der in Kap. 3.6 beschriebenen Methode auf den Refe-
renzzeitraum (i.e. die Referenzsensitivitdt) umgerechnet; diese Methode findet der-
zeit in allen HEGRA-Systemanalysen Anwendung. Vollstiandige Simulationen, die
mit simulierten veridnderten Detektorsensitivitdten dieses Verfahren testen konnten,
existieren zur Zeit nicht. Fiir die in der vorliegenden Arbeit erreichte statistische
Genauigkeit des Spektrums von Cas A reicht die erreichte systematische Genauig-
keit sicherlich voll aus.

e Der FluB} und das differenzielle Spektrum des Krebsnebels wurden als Referenz aus
[AAB*00a] iibernommen. Diese Ergebnisse wurden natiirlich unter Zuhilfenah-
me der Simulationen erzielt. Da bei der Analyse der Krebsnebeldaten nur lockere
Winkel- und Schauerformschnitte verwendet wurden, sind mogliche Einfliisse von
Fehlern in den simulierten Effizienzen sehr gering.
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In den folgenden Bereichen wurden die Simulationsergebnisse ersetzt:

e Der spektrale Index bzw. das differenzielle Spektrum und der integrale Flufl von
Cas A wurden durch den direkten Vergleich mit Daten vom Krebsnebel gewonnen.
Damit wurde der Einsatz der effektiven Fldche ersetzt, die ansonsten fiir die ver-
wendeten harten Schnitte und die im Laufe der Zeit variierende Detektorsensitivitit
neu hitte berechnet und getestet werden miissen. Zu Details siehe Kap. 10.

e Die Erwartungswerte fiir die Schauerformparameter (im wesentlichen die Schau-
erbreite) wurden aus echten y-Ereignissen von Mrk 501 bestimmt und an ~-
Ereignissen vom Krebsnebel iiberpriift (Kap. 7). Die so erhaltenen Werte beschrei-
ben die Daten etwas genauer als die Simulationswerte.

2.3.5 Absoluteichung der Energieskala

Fiir die vorliegende Arbeit spielt die Absoluteichung der Teleskope direkt keine wesentli-
che Rolle. Indirekt wird sie natiirlich verwendet. Zum einen sind die Energieerwartungs-
werte (Kap. 2.3.4) in absoluten Energieeinheiten geeicht, und der spektrale Verlauf von
Cas A relativ zum Spektrum des Krebsnebels wird dementsprechend auf einer absolut ge-
eichten Energieskala angezeigt (Kap. 10.3, Abb. 10.8). Fiir die Analyse des Spektrums
ist allerdings nicht so sehr die Absoluteichung, sondern vielmehr die genaue Kenntnis
der Relation von Energie und Ansprechwahrscheinlichkeit (genauer: Bildamplitude zu
Triggerwahrscheinlichkeit) relevant ((AAB*99¢] und Kap. 10.1.3). Der Grund dafiir ist
natiirlich, daB keine Spektrallinien, sondern im wesentlichen spektrale Indizes bestimmt
werden.

Des weiteren wird der Flufl von Cas A im Vergleich zum Fluf des Krebsnebels in absolu-
ten FluBeinheiten ermittelt, damit wird auf dessen absolute Bestimmung zuriickgegriffen.
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Kapitel 3

Datenaufbereitung und
Amplitudenkalibration

In diesem Kapitel wird die Datennahme des HEGRA-Teleskopsystems kurz skizziert und
die Datenaufbereitung und Erzeugung der Kalibrationsinformationen beschrieben. Au-
Berdem wird die relative Sensitivitdtseichung des Systems beschrieben, die auf den Kali-
brationsinformationen und der Messung der Systemtriggerrate basiert.

3.1 Datennahme

Die Datennahme kann durch die auf den verschiedenen Rechnern laufenden Prozesse cha-
rakterisiert werden, wobei die Prozesse im einzelnen natiirlich heftigst mit der Elektronik
der Teleskope bzw. der Zentralstation kommunizieren.

Zentraler Datennahmerechner

Auf dem zentralen Datennahmerechner, an dem auch das Bedienpersonal (also iiber-
wiegend Doktoranden) sitzt, laufen ein Serverprozef3, ein graphisches Steuerprogramm,
tiber das alle wesentlichen Funktionen der Datennahme gesteuert werden, und ein Online-
Display. Auf letzterem werden sowohl die vom Serverprozef bereits auf Festplatte ge-
schriebenen Daten anzeigt als auch alle Monitorwerte der Teleskope, die im normalen
Datenstrom mitgeliefert werden. Die Kommunikation des Steuerprogramms mit den Da-
tennahmeprozessen an den Teleskopen lduft iiberwiegend nur in diese eine Richtung, iiber
Unix-Signale und Kommandofiles, die auf einen gemeinsam zugénglichen, per NFS (Nez-
work File System) gemounteten Plattenbereich geschrieben werden.

49
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Al
A

4

Zentraler E!
Datennahmerechner =

Abbildung 3.1: Signalwege des HEGRA-Teleskopsystems. Die gepunkteten Linien stellen Trig-
gerleitungen, die durchgezogenen Linien Ethernet-Datenverbindungen dar. Die Zentralstation und
der zentrale Datennahmerechner befinden sich beide in unmittelbarer Nihe des zentralen Tele-
skops (CT 3).

Zentralstation

An den Teleskopen und in der Zentralstation befinden sich VME-ProzeBrechner, die {iber
den VME-Bus den GroBteil der Elektronik ansteuern; nicht-VME-Elektronik wird indi-
rekt tiber VME-Module angesteuert. Diese Rechner haben keine Massenspeicher, sondern
greifen tiber NFS auf Plattenplatz des Zentralrechners zu. Die Datennahmeprozesse an
den Teleskopen bzw. der ProzeB in der Zentralstation werden zu Beginn der Datennahme
vom Zentralrechner aus gestartet.

Zentralstation

Aufgabe des Prozesses, der auf dem Zentralstationsrechner lauft, ist die Verwaltung des
Systemtriggers. Dies beinhaltet die Einstellung der Verzégerungsleitungen der Triggerlei-
tungen, die von den Einzelteleskopen kommen, die notig ist, um unter allen Teleskopaus-
richtungen ein Koinzidenzfenster von ca. 70 ns einzustellen. AuBerdem wird bei einem
Ereignis das Triggerpattern ausgelesen, d.h. die Information, welche Teleskope den Sy-
stemtrigger in der Zentralstation ausgelost haben. Die Entscheidung, ob ein Systemtrigger
ausgelost wird, muf natiirlich direkt elektronisch getroffen werden; im Falle einer Koinzi-
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denzentscheidung wird iiber die Triggerleitungen bei den Teleskopen der VME-Interrupt
ausgelost.

Teleskope

Die Datennahmeprozesse an den Teleskopen stellen zu Beginn der Datennahme die Trig-
gerschwellen der Pixel ein; dies beinhaltet eine Nullpunkteichung der Komparatoren. Die
Nullinien der FADCs, die die Signalamplituden der Pixel digitalisieren, werden dagegen
dynamisch geeicht; dies ist notwendig, da bereits vor dem Verschicken der Daten an den
Server eine Nullunterdriickung stattfindet, d.h. die Daten der Kanile ohne Signal werden
verworfen.

Der Datennahmeprozell an den Teleskopen ist multi-threaded, d.h. er zerfillt in Subpro-
zesse, die zwar auf denselben Arbeitsspeicherbereich zugreifen, aber relativ zueinander
Unix-dquivalente Prioritdten zugewiesen bekommen. Permanent laufende Prozesse sind
der Nachfiihr-(Tracking-)ProzeB, ein MonitorprozeB zur Uberwachung der Kamera und
der Elektronik (DC-Strommessung und Ratenmessung der Einzelpixel, Temperaturmes-
sung der Kamera und der Elektronik) in einem 16-sekiindigen Turnus und ein lokales
Interface. Da die Prozesse vom Zentralrechner gestartet werden, ist das lokale Interface
von dort aus zugiinglich; es dient zur direkten Uberwachung von Teleskopfunktionen und
zum schnellen Eingreifen in die Hardware (HV-Abschaltung, Anhalten der Teleskope)
bei Notfillen. Die hochste Thread-Prioritét hat der Nachfiihr-Prozef3, damit gewihrleistet
wird, daf} die Teleskope immer auf ihrer Bahn bleiben und z.B. nicht ins Schwingen ge-
raten konnen. Nur die Abarbeitung der VME-Interruptroutine hat naturgemif noch Vor-
rang.

Die VME-Interruptroutine hilt im Falle einer Triggerentscheidung das kontinuierliche
Beschreiben der FADCs an und speichert das momentane Pixel-Triggermuster zwischen.
Daran anschliefend wird in einem weiteren Prozef3 die Auslese der FADC- und der Trig-
gerinformationen durchgefiihrt. Die gespeicherten Triggerinformationen umfassen die
Nummern der Pixel, die bei einem Ereignis getriggert haben, und die volle Zeitinfor-
mation des lokalen Teleskoptriggersignals und des von der Zentralstation kommenden
Triggersignals, die in einem separaten FADC-Kanal aufgenommen werden. Die Auswer-
tungsroutine der Signalamplitude sucht in dem 34 ps-tiefen FADC-Speicher nach den 16
Bins (ein Bin entspricht 8 ns), die in der Zeit des Ereignisses aufgezeichnet wurden. Dies
ist mit Hilfe des aufgezeichneten lokalen Triggersignals einfach. Es werden aber auch die
Teleskope ausgelesen, die selber nicht lokal getriggert haben; hier ist die Auswertung der
FADC-Signale schwieriger.

Die Datenpakete werden iiber ein Netzprotokoll (NETLIB) von den Teleskopprozessen
zum Serverprozef3 verschickt; dieser sammelt die Daten in einem Ringpuffer, synchroni-
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siert sie im Falle eines Daten-Runs und schreibt sie auf Festplatte. Die Totzeit des Systems
nach einem Ereignis wird durch die Zentralsstation bestimmt, und betrdgt im Normalfall
200 ps.

Daten-Runs

Ein Daten-Run dauert typischerweise 20 oder 30 Minuten. In dieser Zeit werden die Te-
leskope auf eine bestimmte Himmelsposition nachgefiihrt. Ein Run-Zyklus besteht aus
einer Folge solcher Daten-Runs. Typische Run-Zyklen sind:

e Der Wobble Mode bzw. Wobble-Modus, bei dem abwechselnd auf eine Position
mit einer Entfernung von £0°5 in Deklinationsrichtung von der zu beobachtenden
Quelle weg positioniert wird. Dieses Verfahren wird iiblicherweise bei Punktquel-
len eingesetzt, da die Punktantwort des Systems fiir TeV-y-Quanten so klein ist,
daB ein groBer Teil des iibrigen Gesichtsfeldes zur Untergrundsbestimmung genutzt
werden kann.

e Der On-Off-Zyklus. Hier wird abwechselnd auf das Zentrum des Objekts (On Sour-
ce) und auf eine in Richtung der Rektaszension 20 oder 30 Minuten entfernte Po-
sition am Himmel (Off Source) positioniert. Dies wird mittlerweile ausschlieBlich
bei Quellen durchgefiihrt, deren Ausdehnung in der Grof3enordnung des eftektiven
Gesichtsfeldes des Systems liegt (siehe Kap. 8). Die Off Source-Messung wird zur
Bestimmung des erwarteten Untergrundes verwendet. Weil diese Himmelsregion
aber moglicherweise eine andere Sterndichte und damit ein anderes Rauschverhal-
ten als die On Source-Region hat, muf} gegebenenfalls ein sogenanntes Software-
Padding durchgefiihrt werden, das das Rauschverhalten der Pixel der On- und Off-
Source-Messungen abgleicht. Da aulerdem Wetter- oder Detektordnderungen die
Untergrundmessung verféalschen konnen, ist die Abschitzung des systematischen
Fehlers der Untergrundbestimmung schwieriger als bei dem Wobble-Modus.

e Der Scan Mode bzw. Scan-Modus. Hier wird automatisch eine Liste von Koor-
dinaten abgearbeitet, die vor Beginn der Datennahme mit einem separaten Pro-
gramm erzeugt wird. Urspriinglich wurde der Scan-Modus zur Abrasterung aus-
gedehnter Teile der Milchsstralle eingefiihrt (sieche Kap. 5.5). Da er auch den
zeitlichen Overhead beim normalen Objektwechsel verringert, wird dieser Modus
z.B. auch fiir AGN-Scans eingesetzt, bei denen im Laufe einer Nacht viele AGN-
Positionen angefahren werden miissen'. Auch beim automatisierten Abrastern einer

'Einziger Nachteil dieser Methode ist, daB die Kameras wihrend der Neupositionierung nicht geschlos-
sen werden, und so die geringe Gefahr besteht, da3 wihrend des Neupositionierung der Teleskope kurz-
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GRB-(Gamma Ray Burst-)Position, deren Lokalisierungsgenauigkeit bei Standard-
BATSE-Koordinaten nur in der Gréenordnung von Grad liegt, kommt der Scan-
Modus zum Einsatz.

Bei Daten-Runs wird die Einzelpixel-Triggerschwelle auf 8 mV (bis Mai 1997: 10mV)
gesetzt, das entspricht etwa 6 (8) Photoelektronen. Die Teleskope konnen bei einer va-
riablen Zahl von Pixeln einen lokalen Teleskoptrigger auslosen; zwei der Pixel miissen
allerdings immer benachbart sein (NN (Next Neighbour)-Trigger). Bei Daten-Runs ist
die Schwelle fiir die Zahl der Pixel, die getriggert haben miissen, auf zwei gesetzt. Zu
weiteren Details iiber das Triggerverhalten des Systems siehe z.B. [BDH'98]. Im Falle
einer lokalen Teleskop-Triggerentscheidung wird ein Signal an die Zentralstation gege-
ben, welche wiederum im Falle einer Koinzidenz den Systemtrigger auslost. Die Koinzi-
denzentscheidung ist standardméfig auf mindestens zwei Teleskope mit lokalem Trigger
gesetzt. Im Falle des Systemtriggers werden alle Teleskope ausgelesen. In der Praxis wer-
den allerdings die Teleskope, die selbst nicht getriggert haben, in der Analyse verworfen,
da deren Informationsgehalt gering ist.?

Die Daten, die von den Teleskopen an den Serverprozel3 geschickt werden, werden von
diesem synchronisiert, damit in den Rohdaten bereits in jedem der sequentiell abgelegten
Ereignisse die Daten aller Einzelteleskope verfiigbar sind. Dieses Online-Eventbuilding
hat im wesentlichen den Vorteil, da auf dem Online-Eventdisplay vollstidndig rekon-
struierte Ereignisse gezeigt werden konnen; eventuelle grundsitzliche Fehler werden so
withrend der Datennahme bereits sichtbar und konnen gegebenenfalls gleich korrigiert
werden. In der Praxis waren allerdings Fehler, die auf diese Weise sichtbar wurden, sehr
selten bzw. wurden in der Anfangsphase behoben. Weitaus wichtiger fiir die Sicherung
der Datenqualitit sind andere Verfahren (siehe Kap. 3.2).

Laser-Runs

Zu Beginn jeder Nacht, und idealerweise noch ein- oder zweimal im Verlauf der Be-
obachtungen, wird ein Laser-Run durchgefiihrt. An jedem Reflektor ist ein Szintillator
angebracht, auf den ein Stickstofflaser iiber eine Glasfaser pro Run 100 Schiisse abgibt.
Durch den Szintillator wird die Kamera homogen ausgeleuchtet und ndherungsweise ein
Cherenkov-Spektrum erzeugt. Die Teleskope triggern sich hierbei natiirlich selbst (kein

zeitig ein heller Stern ins Gesichtsfeld der Teleskope gerit, der die Photomultiplier iiberlastet (und z.B. ihr
Rauschverhalten dndert).

2Nach Meinung des Autors liegt dies u.a. daran, daB die Pulsformanalyse (siche Kap. 3.5) den Zeitpunkt
des Ereignisses allein aus den mit den FADCs aufgezeichneten Signalen bestimmt (deren Amplituden so-
wieso sehr niedrig sind, da das Teleskop ja nicht getriggert hat); moglicherweise lieBe sich dies durch
Einbeziehung der Systemtriggerinformation und der Signallaufzeiten verbessern.
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Systemtrigger); mindestens 100 Pixel miissen einen Trigger ausgelost haben, bevor ein
Ereignis als Laserereignis akzeptiert wird.

Unmittelbarer Nutzen ist ein relativer Sensitivitdtsabgleich aller 271 Kanéle (Flatfiel-
ding), der in jedem Daten-Run auf die Signalamplituden angewandt wird. Die Laser-
Rundaten werden aber auch separat abgespeichert und zur Kalibration der relativen Si-
gnalankunftszeiten sowie zur Bestimmung des elektrischen Konversionsfaktors genutzt
(siehe Kap. 3.3).

Point-Runs

Die geometrische Kalibration der Teleskope, die im wesentlichen mit Point Runs durch-
gefiihrt wird, wird ausfiihrlich in Kap. 4 besprochen. Wihrend eines Point Runs rastern
die Teleskope ein Fenster um eine Sternposition ab, wobei alle Teleskope unabhiéngig
agieren. In einem Point Run werden die DC-Strome der Photomultiplier und die momen-
tane Position der Teleskope ausgelesen, sobald sich der Wert eines Winkelsensors (Shaft
Encoder) dndert.

Myon-Runs

Im sogenannten Testdaten-Run bleiben die Teleskope in einer konstanten Ausrichtung
stehen und triggern lokal; die Daten werden unsynchronisiert vom Server empfangen und
abgespeichert. Dieser Modus dient in der Hauptsache dazu, lokale Myonen nachzuweisen.
Als Triggerbedingung hierfiir miissen 5 Pixel eine Pixelschwelle von 5 mV iiberschreiten.
Myon-Runs dienen zur Absoluteichung der Energieskala des Systems.

3.2 Qualititskontrolle

Die Qualitétsiiberpriifung bzw. -sicherung der Daten geschieht in mehreren Schritten, und
erfiillt im wesentlichen drei Aufgaben:

1. Probleme an den Teleskopen oder bei der Datennahme sollen moglichst schnell
erkannt und behoben werden.

2. Bei der monatlich erfolgenden Kalibration der Daten miissen der Zustand der Hard-
ware, der Kalibrationsdaten und der zu eichenden Daten bekannt sein.

3. SchlieBlich miissen bei der Analyse Informationen vorliegen, aus denen die Qualitét
der Daten hervorgeht, um so je nach Analyseart die Daten gegebenenfalls verwerfen
oder entsprechend behandeln zu kénnen.
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Abbildung 3.2: Anderung der Einzelteleskop-Triggerrate im Verlauf eines Runs, zusammen mit
der an der Ausleseelektronik gemessenen Temperatur. Ein Monitor-Loop dauert 16 Sekunden. Der
Temperaturverlauf wird durch den etwa 10-miniitigen Zyklus der Klimaanlagen in den Elektronik-
containern verursacht. Man erkennt die klare Korrelation zwischen Rate und Temperatur, die bei
CT2 am stédrksten ausgeprigt ist; bei allen weiteren Teleskopen liegt die Streuung bei 20-40%.
Ursache ist vermutlich eine temperaturabhiingige Anderung der Ansprechwahrscheinlichkeit der
Diskriminatoren; eine Anderung im Rauschverhalten ist ebenfalls denkbar. Eine Anderung der
Verstirkung in dieser Groenordnung erscheint sehr unwahrscheinlich. Beispiel eines typischen
Hardware Check-Histogramms.

Das Schichtpersonal fiihrt ein Run-Buch, dessen Kopie nach Ende einer Beobachtungs-
periode an alle Institute verschickt wird. Dieses Verfahren hat sich in vielerlei Hinsicht
als mangelhaft erwiesen, insbesondere im Hinblick auf eine kontinuierliche Uberwachung
des Detektorzustandes und die Moglichkeit zum schnellen Eingreifen bei Problemen. Aus
verschiedenen Zwischenzustinden hat sich das folgende Verfahren entwickelt:

Electronic Runbook Die elektronisch erfaBbaren Monitordaten auf Run-Basis, wie Te-
leskopausrichtung, DC-Strome, Teleskop- und Systemtriggerraten, werden zusam-
men mit einem am Ende der Nacht vom Schichtpersonal erstellten Bericht an einen
Datenbankserver in Heidelberg verschickt, wo sie am nichsten Morgen verfiigbar
sind. Der Bericht enthdlt Bewertungen, die zum Verstdndnis des Zustands der Te-
leskope und des Wetters bei der Datennahme nétig sind.> Der Bericht wird iiber
eine E-Mail-Verteilerliste auch jeden Morgen an eine Handvoll ,,Spezialisten” in
den verschiedenen Instituten verschickt, die auf Hilferufe der Schichtcrew reagie-
ren sollen.

3Die Angaben iiber das Wetter sind allerdings sehr subjektiv und bei der spiteren endgiiltigen Auswer-
tung der Daten schwer zu verwerten.
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Hardware Check Am Ende der Nacht extrahiert ein Programm aus allen Rohdaten Ver-
teilungen, die zur Bewertung der Funktionsfihigkeit der Elektronik und der Da-
tennahme dienen. Ein Bericht iiber die Tests, die hier durchgefiihrt werden, wiirde
den Rahmen dieser Arbeit sprengen. Die Daten sind ebenfalls via Internet transfe-
rierbar. In jeder Periode ist ein Doktorand aus einem der beteiligten Institute dafiir
zustandig, die Histogramme im Hinblick auf Hardwarefehler zu untersuchen. Ein
Programm zur automatisierten Bewertung der Verteilungen erleichtert seit einiger
Zeit diese Auswertung und ermoglicht die Kontrolle aller Histogramme aller Runs
einer Nacht, kann aber die visuelle Auswertung nie vollstindig ersetzen. Bei auf-
tretenden Problemen werden zustidndige ,,Spezialisten” informiert, die in Zusam-
menarbeit mit den Schichtleuten versuchen, Defekte schnellstméglich zu beseitigen
(z.B. Einsetzen von Ersatz-Elektronikmodulen u.4.).

Monatliche Kalibration Am Ende einer Beobachtungsperiode werden die Ma-
gnetbdander mit den Rohdaten nach Heidelberg verschickt, wo eine Aufbereitung
der Daten durchgefiihrt wird. Vor der Aufbereitung miissen die entspechenden Ka-
librationsdaten ausgewertet und der Datenaufbereitung zur Verfiigung gestellt wer-
den (siehe Tabelle 3.1). Dazu ist eine stidndige Mitverfolgung der Ergebnisse des
Hardware Checks unerldBlich. Die zeitlich aufgeloste Liste defekter Kanéle (und
Elektronikmodule) wird nicht nur bei der Datenaufbereitung benétigt; sie kann auch
wihrend der Datenanalyse im Falle von Unklarheiten niitzlich sein (sieche Abb. 3.3).
Daneben werden die fiir den jeweiligen Zustand der Teleskope wesentlichen Infor-
mationen in einem per WWW zuginglichen Hardware Log aufgelistet, so da3 auch
weitere Informationen zur Selektion von Daten zur Verfiigung stehen.

Diese Arbeit wird seit Mitte 1999 von der Hamburger Gruppe geleistet, vorher lag
die Verantwortung in Heidelberg.

Die sehr intensive, hardwareorientierte Voranalyse reduziert die Wahrscheinlichkeit, daf3
unerkannte Fehler in den Daten zu einer Sensitivititsminderung des Teleskopsystems
fithren, auf ein Mindestmaf. Auch der noch unwahrscheinlichere Fall eines kiinstlichen,
falschen Signals wird quasi ausgeschlossen.*

Bei auftretenden Problemen wird oft innerhalb von Tagen bis Wochen eine Reparatur-
mannschaft nach La Palma geschickt. Daneben wird in einem ca. halb- bis einjdhrigen

“Man sollte allerdings ehrlicherweise berichten, daB genau ein solcher Fall mit ein Ausléser fiir diese
intensive Kontrolle war. Mit dem noch einzeln betriebenen ersten Systemteleskop CT 3 wurde ein ,,Signal”
von dem Mikroquasar GRS 1915 ermittelt und auf Konferenzen dariiber berichtet; im Nachhinein stellte
sich heraus, daf es sich um einen durch ein defektes FADC-Modul erzeugten Fehler gehandelt hatte. Aller-
dings ist die Wahrscheinlichkeit fiir solche Fehlsignale bei einem Teleskopsystem intrinsisch noch einmal
geringer.
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Turnus eine Wartung der Elektronik und weiterer Teleskopteile durchgefiihrt. Die un-
ermiidliche Einsatzbereitschaft der Elektronik und der Feinmechanik-Werkstatt der Ar-
beitsgruppe des Heidelberger MPIs ist hier besonders zu erwidhnen.

Durch die intensive Betreuung liegt die Zahl der defekten Kanile im Mittel bei 2%, ma-
ximal bei 4%. Da die Listen defekter Pixel seit lingerem sorgfiltig gefiihrt werden, reicht
bei der Datenanalyse schlieBlich ein einfacher Schnitt auf die Zahl der defekten Kanile
aus. Wenn ein Teleskop in einem Run mehr als 15 defekte Kanéle aufweist, wird es aus
der Analyse ausgeschlossen; mehr defekte Kanile zeigen an, daB8 bei diesem Teleskop
zum Zeitpunkt dieses Runs mindestens ein Elektronikmodul ausgefallen war. Durch die
Clusterung der Pixel in der Kamera, die zu einem Elektronikmodul gehoren (siche Kap.
2.3.2, Abb. 2.4 rechts), fiihrt der Ausfall eines Moduls zu einer inakzeptablen Stérung im
Gesichtsfeld.

Weiterhin muf3 im Abstand von wenigen Perioden die Hochspannung der Pixel aller Tele-
skope abgeglichen werden. Dies geschieht mit Hilfe der kurz zuvor durchgefiihrten Laser-
Runs, die die relative Amplitudenempfindlichkeit bei der Signaldigitalisierung liefern.
Grund fiir den HV-Abgleich ist in erster Linie nicht ein Empfindlichkeitsabgleich dieser
Digitalisierung — obwohl genau dies durchgefiihrt wird —, sondern ein Abgleich der Trig-
geransprechwahrscheinlichkeiten der einzelnen Pixel, um eine optimale Triggerakzeptanz
fiir die kompakten y-Schauerbilder zu erzeugen. Mit dem durchgefiihrten Verfahren kann
die unterschiedliche Signalstirke der einzelnen Photomultiplier abgeglichen werden. Es
verbleibt allerdings eine Streuung von ca. 5%, da Diskriminatoren und FADCs unter-
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schiedliche Sensitivitdten haben. Da sowohl die Trigger- wie die FADC-Module densel-
ben 16er-Pixelgruppen zugeordnet sind, deren Pixel in der Kamera benachbart sind (Abb.
2.4), verbleibt eine restliche, modulweise Streuung der Triggerakzeptanz, was zu leichten
Inhomogenititen innerhalb der Kameragesichtsfelder fiihrt (Kap. 8.3.1).

3.3 Periodische Kalibration

Die periodische Kalibration umfaf3t zunéchst die im Sekundenrythmus erfaliten Nullinien
der FADC:s (,,dynamische Pedestals”) und den ein- bis mehrmals pro Nacht durchgefiihr-
ten relativen Empfindlichkeitsabgleich mittels Laser-Runs. Die Pedestaleichung wird so
hdufig durchgefiihrt, da zum einen die Nachthimmelshelligkeit und damit das Rauschen
variiert; zum anderen driften die FADC-Module geringfiigig, vermutlich temperaturbe-
dingt. Die Verstirkung der einzelnen Kanile driftet dagegen auf einer Wochen- bis Mo-
natsskala; dominante Ursache sind aller Wahrscheinlichkeit nach Anderungen der Pho-
tomultiplierverstarkungen. Schnelles Driften ist ein sicheres Anzeichen fiir das baldige
Ableben des Pixels.

Des weiteren werden in der monatlichen Kalibration die folgenden Werte periodisch be-
stimmt, d.h. die Werte haben iliberwiegend einen Monat lang Giiltigkeit.

Relative Signalankunftszeiten

Die unterschiedlichen Signallaufzeiten (Abb. 3.4 oben) werden durch die grofle Streu-
ung der Hochspannungen an den einzelnen Pixeln (Streuung bis zu 285V pro Tele-
skop) [HeR398] und zu einem gewissen Anteil durch Timing-Einstellungen in den FADC-
Modulen (sieche Abb. 3.4 unten) verursacht. Die Streuung kann durch die Messung der
relativen Ankunftszeiten der Lasersignale in den Kanélen leicht geeicht werden; die Ei-
chung wird in der Pulsformanalyse verwendet (s.u.). Die perfekte Eichung hat dazu
gefiihrt, daB3 die Zeitstruktur der Schauerbilder in der Kamera aufgelost werden kann
[HeB98, HBD*99].> Die Kalibration sorgt fiir eine Genauigkeit von 0.1 ns. Fiir die Stan-
dardanalyse erscheint eine solche Genauigkeit etwas liberproportioniert; in der Praxis hat
sich allerdings gezeigt, dal Kanile (oder gar ganze Kameras), die sich nicht auf diese
Genauigkeit kalibrieren lieBen, immer ein Anzeichen fiir Elektronikprobleme waren. In-
sofern ist diese Kalibration u.a. ein weiterer wichtiger Hardware Check.

STatsichlich wird das Zeitfenster in der Standardanalyse so eng gesetzt, daB bei Schauern, deren Geo-
metrie einen groferen Zeitgradienten (= 20 ns) verursacht, Teile der Bilder abgeschnitten werden. Dieser
Effekt wird wegen der besseren Rauschunterdriickung in Kauf genommen.
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Abbildung 3.4: Oben: Typische Streu-
ung der Mittelwerte der relativen Si-
gnalankunftszeiten fiir alle Kanile ei-
nes Teleskops. Das RMS der Streu-
ung der Mittelwerte betrigt etwas un-
ter einer Nanosekunde; die Werte las-
sen sich sehr gut kalibrieren. Mitte:
Anderung der Mittelwerte der relativen
Ankunftszeiten durch eine typische
Anpassung der Hochspannungsversor-
gungen der Photomultiplier. Diese
wird im Abstand von einigen Mo-
naten durchgefiihrt, um die relativen
Empfindlichkeitsinderungen der Pho-
tomultiplier auszugleichen. Obwohl
die Absolutwerte der Hochspannun-
gen einen dominanten Einflufl auf die
Signallaufzeiten haben [HeB98], ist
der EinfluB einer Hochspannungsan-
passung vergleichsweise gering. Un-
ten: Anderung der Mittelwerte der re-
lativen Ankunftszeiten, hier durch den
Austausch zweier FADC-Module (32
Kanile). Man erkennt, dal die Lauf-
zeiten innerhalb der FADC-Module
wie erwartet ebenfalls um ~ 1 ns streu-
en.

Der elektrische Konversionsfaktor ¢, [ph.e./FADC] bzw. die elektrische Effizienz k., =
1/qe [FADC/ph.e.] wird ebenfalls mit Laser-Runs bestimmt. Bei jedem Laser-Run wird
der Konversionsfaktor fiir jedes einzelne Pixel bestimmt; allerdings gibt erst der Kame-
ramittelwert eine statistisch sinnvolle Angabe. Fiir die Datenaufbereitung wird immer der
Monatsmittelwert fiir jedes Teleskop ermittelt; die Werte sind in Abb. 3.7 gezeigt. Man er-
kennt einen deutlichen Alterungseffekt. Bereits in der Analyse der Daten des ersten Jahres
des Vierer-Teleskopsystems (1997) war ein allgemeiner Trend zur Vergrolerung des elek-
trischen Konversionsfaktors, und damit zu einer Effizienzabsenkung sichtbar [HeB98].
Obwohl der Effekt anfangs als gering eingestuft wurde, trigt er in Wirklichkeit dominant
zur Alterung des Teleskopsystems bei (siehe unten, Kap. 3.6).

Korrigiert man diese monatliche Drift aus den runweise ermittelten Werten von g, heraus,
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Abbildung 3.5: Korrelation der Konversions-
faktoren innerhalb einer Beobachtungsperiode
1.1 am Beispiel des Vergleichs von CT 3 und CT 5.
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Abbildung 3.6:  Durch
Simulationen ermittelte
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(as obtained with *true’ conversion factor) benutzt.

so erkennt man eine korrelierte innermonatliche Drift zwischen den einzelnen Teleskopen
(siehe Abb. 3.5). Eine Alterung der Photomultiplier, also eine verringerte Verstdrkung, mit
anschlieBender immer wiederkehrender Erholung erscheint unwahrscheinlich. Im Prinzip
ist ein sich mit der Belastung (lange Beobachtungsnichte in den Periodenmitten vs. Be-
obachtungspause von einer Woche zwischen zwei Perioden) dnderndes Rauschverhalten
der Photomultiplier denkbar; das zusitzliche Rauschen kann in der Analyse nicht bertick-
sichtigt werden und konnte zu einem Fehler bei der Bestimmung von ¢, fithren (siehe
tibernédchster Absatz). Die Grofle dieses Effekts ist aber wahrscheinlich zu gering, um
die korrelierte Drift zu erkldren. Denkbar ist auch eine tatsdchliche Drift der Verstirkung
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Abbildung 3.7: Die zeitliche Entwicklung der elektrischen Konversionsfaktoren g.; von 1997 bis
2000. Bis einschlieBlich Periode 72 wurde in der Pulsformanalyse ein konstanter Wert von 1 fiir
alle Teleskope angenommen, seit Periode 73 gehen die MeBwerte in die Berechnung der Pixelam-
plituden ein. Am Beginn von Periode 85 wurde die Hochspannung aller Pixel in allen Teleskopen
angehoben, um den vorausgegangenen Effizienzverlust auszugleichen. Seit Periode 89 wird in der
Analyse der korrigierte Wert fiir den Phasenfehler angewendet. Da die Laser eine typische Am-
plitude von 50-100 Photoelektronen pro Blitz erzeugen, wurde der Konversionsfaktor bis dahin
um ca. 6% zu grof} berechnet (sieche Abb. 3.6). Die Abbildung zeigt die in der Datenaufberei-
tung ab Periode 73 tatsichlich verwendeten Zahlen; in Abb. 3.9, Mitte, ist die daraus abgeleitete
Verstirkungsianderung gezeigt, die um den 6%igen Fehler korrigiert ist.

durch unterschiedliche AuBentemperaturen oder durch Netzschwankungen.

Der elektrische Konversionsfaktor g, wird seit Periode 73 bei der Pulsformanalyse zur
Berechnung der Pixelamplituden in der Datenaufbereitung verwendet. Grund fiir die-
se MaBnahme war die Uberlegung, daB durch die statischen Tail Cuts (sieche Abschnitt
3.5) Pixel bei der Bestimmung der Bildparameter (Amplitude etc.) verworfen werden,
so daB} durch eine erst spiter durchgefiihrte Korrektur z.B. der Bildamplitude Nichtli-
nearitdten auftreten. Ein gewisses Problem der Korrektur an dieser frithen Stelle besteht
allerdings darin, dall dadurch in hoherer Ordnung auch die Ereignisrate beeinfluit wird
(siehe Abschnitt 3.6.1, Thema ,,Softwareschwellen”), ein in dem dortigen Zusammen-
hang unerwiinschter Effekt.

Die Methode zur Bestimmung von ¢, aus Laser-Runs ist in [He398] beschrieben. Die
Intensitdt der Laserschiisse schwankt allerdings stark, die Laser sind ungeeicht und nicht
fiir eine Absoluteichung der Sensitivitit ausgelegt. Die grundsétzliche Idee hinter diesem
Verfahren ist daher, da3 man mit allen 271 Pixeln den Erwartungswert der Amplitude
bei jedem LaserschuB fast fehlerfrei messen kann; die Streuung der Amplituden der ein-
zelnen Pixel gegen diesen Erwartungswert ist u.a. durch die Einzelphotonenstatistik be-
stimmt, so dal man letztendlich die Zahl der Photoelektronen in jedem Pixel ermitteln
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kann. Die weiteren Einfliisse auf die Streubreite miissen natiirlich vorher herauskorrigiert
werden. Dies sind zum einen statistische Schwankungen des Verstiarkungsvorganges, die
aus Labormessungen bestimmt wurden und als zeitlich konstant angenommen werden; die
Unsicherheit dieses Wertes fiihrt bei der Bestimmung von ¢, zu einem (konstanten) abso-
luten Fehler von 10%. Zum anderen fiihrt eine Phasenabhingigkeit der FADC-Abtastung
zu einer Streuung der Amplitudenmessung (,,Phasenfehler”). Bis einschlieBlich Periode
88 wurde in der Laseranalyse hierfiir ein zu groler Wert angenommen, was zu einem
von der Laseramplitude abhingigen Fehler bei der Bestimmung von g, gefiihrt hat (siehe
Abb. 3.6 und 3.7); da die Laseramplituden im Mittel bei 50 bis 100 ph.e. liegen, wurde ¢,
im Mittel 6% zu grof} berechnet. Seit Periode 89 wird der korrekte Wert verwendet; leider
hat diese Anpassung dazu gefiihrt, dal der Energiekorrekturfaktor (Kap. 3.6 und Abb. 3.9
unten) vergrofert werden muflte, ein eigentlich unerwiinschter Effekt.

3.4 Aperiodische Kalibration

Die fiir die Pulsformanalyse notwendigen, einmaligen Eichungen der Auslesekette sind
in [HeB98] beschrieben. Bei der Bestimmung der Bildamplituden werden Pixel mit ho-
hen Amplituden einer zusétzlichen Linearitdtskorrektur unterworfen (z.B. [Aye99]). Die-
se Korrektur ist fiir die Ergebnisse der vorliegenden Arbeit aber nicht von Bedeutung, sie
spielt insbesondere bei der genauen Bestimmung der maximal nachgewiesenen Energien
in Spektren eine Rolle.

Zur Absoluteichung der Teleskope wurde eine Reihe von Myon-Runs untersucht [Bol99].
AuBlerdem wurden mit einem stabilisierten Laser und einer kalibrierten Referenz-
Photodiode Messungen zur Absoluteichung durchgefiihrt. Die Ergebnisse sind in [FT97,
Fra97, Sch00] beschrieben. Zum Einflul der Absoluteichung bei der vorliegenden Arbeit
siehe Kap. 2.3.5.

Die Ausrichtungskorrektur der Teleskope und die Kalibration der Optik wird im folgen-
den Kapitel 4 genauer beschrieben.

3.5 Datenaufbereitung

Nach Erstellen der externen Kalibrationsinformationen erfolgt die Datenaufbereitung in
drei Schritten:

Rohdaten — Long Fpack Hier werden die Daten im wesentlichen in ein Format um-
kopiert, auf das sich die Kollaboration in einem friihen Stadium geeinigt hat. Der
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Vorgang Kalibration Kalibrationstabellen
Rohdaten =~ Umformatieren + repair-rawdata -
! Reparatur even- in Software
Long Fpack tueller Fehler
Long Fpack Pulsformanalyse:
! e Nullabzug dyn. Pedestal -
Short Fpack e Eventzeit rel. Signalankunftszeit Timing-Tabellen
defekte Kanile Faulty Pixel-Tabellen
e Amplitude rel. Signalankunftszeit Timing-Tabellen
FADC-Antwort statische Tabellen
Short Fpack Pixelaufbereitung:
l e Ausschlufl def. Pixel  s. Qualitédtskontrolle Faulty Pixel-Tabellen
DST e Ausschluf} v. Pixel m. statisch
zu grofem DC-Strom
o rel. Pixelgainabgleich  Laser-Flatfielding (im Datenstrom)
e abs. el. Verstirkung Konversionsfaktoren ~ Konv.-Faktor-Tabellen
e Linearitdtskorrektur Pixel+Verst.-Antwort  statisch
Bildparameter (Hillas-Parameter):
e Tail Cuts Spiegeljustierung quasi-statisch, s.u.
(NSB, el. Schwelle) unberiicksichtigt
Short Fpack geometrische Rekonstruktion:
oder DST e Schauerrichtung Ausrichtungskorrektur ~ Alignment-Tabelle,
l Kap. 4
DST
nur geometrische Rekonstruktion:
DST- e Schauerrichtung Ausrichtungskorrektur ~ Alignment-Tabelle
Analyse e Schauercore

e Schauerhohe

System-Schauerformparameter:

e mean scaled width

MC-Sim., echte 7’s

~v-Erwartungswerte

e probability cut +Untergrunddaten v- + CR-Erw.-Werte
Energierekonstruktion:
o rel. Gesamtsensitivitit Ratenabgleich Energie-Korr.-Fakt.

e Energie

MC-Simulationen

~v-Erwartungswerte

Tabelle 3.1: Ubersicht iiber die Datenaufbereitung und die Kalibrationsinformationen.
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Vorgang beinhaltet nur sehr sporadische Korrekturen in den Daten, die sich auf kei-
ne andere Weise korrigieren lassen (,,Repair Rawdata’). Dieses Datenformat wird
an alle Institute verschickt, die nicht an der weiteren ,,Standard”’-Datenaufbereitung
teilnehmen.

Long Fpack — Short Fpack Indiesem Schritt wird aus den vollen 16 Bin-tiefen FADC-

Signalen die Signalamplitude pro Pixel berechnet. Der genaue Ablauf dieser Puls-
formanalyse ist in [HeB98] beschrieben. Vereinfacht dargestellt, wird bei jedem
Ereignis in jeder Kamera aus den Informationen der ,,guten” Pixel (getriggert, zu-
vor kein zu groBer Zufallstrigger®) unter EinschluB der bekannten unterschiedli-
chen Signallaufzeiten eine Ereigniszeit bestimmt. In einem sehr engen Zeitfenster
(O(10ns)) um diese Ereigniszeit (wiederum unter Einschluf3 der bekannten Signal-
laufzeiten) wird dann die Amplitude in jedem Kanal bestimmt. Auf diese Art und
Weise wird das Signal in einem sehr kurzen Zeitfenster ermittelt, was den Einflufl
des Nachthimmelsrauschens sehr effektiv unterdriickt.

Short FPack — DST (Data Summary Table) Dieses (bindre) Datenformat enthélt keine

Pixelinformationen mehr, sondern zu jedem Ereignis fiir jedes Teleskop nur noch
die Position, Uhrzeit und Schauerformparameter. Bei der Bestimmung der Schau-
erformparameter (unter Einschluf3 der Bildamplitude) wird ein sogenannter zwei-
stufiger Tail Cut eingesetzt, der den Schauerbild vom Untergrund trennt. In einem
ersten Schritt werden alle Pixel akzeptiert, deren Amplitude groBer als 6 ph.e. ist
(die Pixelamplituden sind die in Photoelektronen geeichten Werte aus der Puls-
formanalyse). In einem zweiten Schritt werden alle Pixel hinzugenommen, deren
Amplitude mehr als 3 ph.e betrdgt und die ein Nachbarpixel mit mehr als 6 ph.e.
haben.

Daneben wird in einer Voranalyse die Schauerrichtung bestimmt, diese Rekonstruk-
tion kann jedoch mit den DST-Daten wiederholt werden.

Der Ablauf und die benétigten Kalibrationen sind in Tabelle 3.1 skizziert.

3.6 Relative Sensitivititseichung des Detektorsystems

Die einzige Moglichkeit, die Gesamtempfindlichkeit des Teleskopsystems kontinuierlich
zu liberwachen, wird durch permanente Messung des hadronisch induzierten Untergrun-
des gegeben. Das HEGRA-Teleskopsystem wird so betrieben, dafl nur ein verschwinden-
der Bruchteil der getriggerten Ereignisse Zufallskoinzidenzen sind; durch die Koinzidenz-

6als MaB hierfiir dient der DC-Strom in dem betreffenden Pixel
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forderung von mindestens zwei getriggerten Teleskopen werden Zufallsereignisse nahezu
ausgeschlossen. Details iiber das Triggerverhalten finden sich in [BDH98].

In diesem Abschnitt wird gezeigt, wie aus der Messung der Ereignisrate und den Kalibra-
tionsdaten ein vollstindiges Bild iiber die Effizienz der Systemkomponenten gewonnen
werden kann. Damit wird ein relativer Sensitivitdtsabgleich des Detektors und der re-
lative Abgleich der Energieskala moglich; beides ist notwendig, da das Teleskopsystem
einer stindigen Veridnderung der Effizienz unterworfen war (und noch immer ist), die zu
einer Erhohung der Energieschwelle von 500 GeV zeitweise bis auf 600 GeV und damit
gleichzeitig zu einer Rateneinbuf3e von 30% gefiihrt hat.

3.6.1 Die Ereignisrate des Systems

Nach der Produktion der DSTs werden aus diesen vor der Analyse weitere Kalibrationsda-
ten extrahiert. Zum einen werden die Daten nach UnregelmiBigkeiten im Datenstrom un-
tersucht. Diese treten z.B. auf, wenn ein Teleskop eine Not-HV-Abschaltung (z.B. durch
nicht-abgeblendete Autoscheinwerfer’) hatte, oder bei Netzwerkproblemen. Die Telesko-
pe werden in einer Datenbank fiir die entsprechenden sekundenweisen Zeitraume mar-
kiert und die Daten des Teleskops innerhalb des Zeitraums ignoriert.® Man erhilt somit
zu jedem Ereignis drei System-Patterns:

o die Teleskope, die in dem Run iiberhaupt aktiv waren (,,System-Konfiguration™);

e die Teleskope, die zu dem betreffenden Ereigniszeitpunkt aktiv waren (,,effektives
System”);

e die Teleskope, die in dem betreffenden Ereignis beteiligt waren (,,effektives Ereig-
nis”); zwar werden immer alle Teleskope ausgelesen, aber je nach Analyse miissen
die einzelnen Teleskope noch eine oder mehrere Softwareschwellen passieren.

Daran anschliefend wird eine effektive Run-Dauer (Zeit zwischen dem ersten und letzten
Ereignis, in dem alle Teleskope beteiligt waren) bestimmt. AuBBerdem wird eine effektive
Ereignisrate nur aus den Zeitrdumen bestimmt, in denen das effektive System gleich der
Systemkonfiguration war. Die Raten der Konfigurationen, in denen 3 oder 5 Teleskope im
System waren, werden mit dem empirischen Verhéltnis Rsge) : Ratel © Rstel = 0.8 @ 1 :
1.12 auf eine 4-Teleskop-Rate normiert.

"Eine weitere, duBerst seltene Ursache fiir eine HV-Abschaltung sind vermutete Meteoritenreste, die
direkt bei den Teleskopen verglithen. Der Autor hat selber zufillig solch ein Ereignis gesehen; dabei wurde
nur bei einem einzigen Teleskop die Not-HV-Abschaltung ausgelost, es handelte sich um ein sehr lokales
Phinomen.

8Erfreulicherweise ist der EinfluB dieser MaBnahme gering (im Prozentbereich).
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Abbildung 3.8: Ereignisrate des HEGRA-Teleskopsystems. Jeder Punkt stellt die Ereignisrate ei-
nes Runs dar; fiir die Untersuchung wurden nur Runs zugelassen, die unter einem Zenitwinkel
von weniger als 30° aufgenommen wurden. Das obere Band stellt die Roh-Ereignisrate dar; die-
se ist im wesentlichen mit der Systemtriggerrate identisch und ein MaB fiir die Empfindlichkeit
des Systems. Aus dieser Ratenverteilung wurde eine monatliche ,,Soll”’-Ereignisrate bestimmt;
die Begrenzungsmarkierungen kennzeichnen die Rate, die +10% von dieser nominellen Rate ab-
weicht. Die jeweiligen Ausldufer in der Verteilung zu niedrigen Raten werden dominant durch
Runs bedingt, die unter reduzierten Wetterbedingungen aufgenommen wurden. Das untere Band
stellt die Ereignisrate derselben Runs nach Anwendung einer Softwareschwelle dar, die dazu dient,
nachtrédglich eine zeitlich konstante Akzeptanz des Systems zu erzeugen. Man erkennt, dafB} dies
innerhalb des wiederum 10-prozentigen Fehlerbandes gut gelingt (weitere Details siehe Text). Um
das Bild zu sdubern und die klare Darstellung der beiden Ereignisraten zu ermoglichen, wurden
ausschlieBlich fiir die Abbildung alle Runs verworfen, die mehr als 30% von der jeweiligen no-
minellen Ereignisrate abweichen. Der Plot beginnt mit dem Januar 1997 und reicht bis November
2000.

In einem néchsten Schritt wird aus den Ratenverteilungen periodenweise eine nominelle
bzw. ,,Soll”-Ereignisrate extrahiert. Im oberen Teil von Abb. 3.8 ist der £10%-Bereich
um diese nominelle Rate im Vergleich zur effektiven Ereignisrate (,,Roh-Ereignisrate”)
gezeigt. Die Abbildung zeigt alle Daten-Runs zwischen Januar 1997 und November 2000.
Fiir die Abbildung wurde bei der Bestimmung der Roh-Ereignisraten CT 2 kiinstlich aus
der Konfiguration entfernt, da dieses Teleskop in der vorliegenden Arbeit aus der Analyse
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ausgeschlossen wird (siehe unten, Abschnitt 3.7). Die Raten der 3-Teleskop-Runs wurden
mit dem Faktor 1.25 auf eine 4-Teleskop-Rate normiert.

Wie sich herausgestellt hat, ist die Anderung der Ereignisrate — seit der Einstellung der
endgiiltigen Triggerschwelle von 8 mV an allen Teleskopen am Beginn von Periode 62 —
im wesentlichen auf die Anderung der optischen Effizienz und der elektrischen Verstiir-
kung bzw. der dadurch verursachten Anderung der Energieschwelle des Systems zuriick-
zufiihren. Jedoch treten noch weitere Effekte in Erscheinung; die folgende Liste zéhlt
alle bekannten Effekte auf, die einen Einflu} auf die Ereignisrate haben. Mit (e) sind die
Effekte markiert, die durch eine Anderung der Verstirkung sowohl die Energieeichung
als auch die Energieschwelle des Systems beeinflussen. Die mit () gekennzeichneten
Effekte dndern hingegen zwar alle die Sensitivitit, nicht aber die Energieeichung.

e Elektronischer Konversionfaktor g. bzw. elektronische Effizienz x. = 1/q,
Die Alterung der Photomultiplier trigt dominant zur Alterung der Teleskope bei;
vermutlich ist dies eine Alterung der jeweils letzten Dynoden, die die meiste Last
tragen. Theoretisch ist eine gleichzeitige Alterung der FADC-Module denkbar, die
Bestimmung der Konversionsfaktoren umfaf3t sowohl Photomultiplier wie FADCs;
es gibt aber ansonsten keinerlei Hinweise hierfiir.

¢ Relative optische Effizienz r,

Die Anderung der Spiegelreflektivitiit ist der zweite dominante Effekt, der die Al-
terung des Teleskopsystems bestimmt. In dieser Analyse wird zwar die Anderung
der gesamten optischen Effizienz, unter Einschluf3 der Transmissivitdt der Kame-
rafenster, der Reflektivitit der Lichttrichter und der Quanteneffizienz der Photo-
kathoden, bestimmt; einzelne direkte Messungen der Spiegelreflektivititen deuten
aber zusitzlich an, da3 die Hauptschuld der Alterung bei den Spiegeln liegt (sie-
he Abb. 3.9 Mitte). Vermutlich sind Fehler und Verschlechterungen der Spiegel-
Quarzbedampfungen die Ursache, die eine Korrosion der darunterliegenden reflek-
tierenden Aluminiumschicht zur Folge haben. k. ist in dieser Arbeit nur ein re-
lativer Korrekturwert (in Einheiten ph.e.*/ph.e., zur Definition siehe unten) zu der
wahren optischen Effizienz, deren Groflenordnung bei 10% liegt.

o Wetter
Unter WettereinfluB wird eine Anderung der Atmosphirentransmissivitit durch
hochliegende Wolken, durch vermehrten Staub (auf La Palma der Calima, ein Sa-
harastaub), Anderungen der Aerosolkonzentration, Nebel etc. verstanden.

x Totzeit
Die normale Totzeit des Systems betrédgt 200 ps und ist durch die Zentralstation ge-
geben (siehe oben, Kap. 3.1). Durch einen Defekt in der Zentralstation verdoppelte
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sich die Totzeit unbemerkt wihrend der Zeit von Periode 71 bis 76; seither wird
die Totzeit (auch riickwirkend) iiberwacht; sie kann aus dem minimalen zeitlichen
Abstand zweier Ereignisse leicht nachtriglich bestimmt werden. Die Totzeitver-
groBerung hat im entsprechenden Zeitraum zu einer berechneten Verringerung der
Rate um ca. 0.5 Hz gefiihrt. Die Totzeit ist der einzige Effekt, der die Rate nicht
durch eine Beeinflussung der Schwelle gedndert hat.

= Triggerakzeptanz I: Hardwareschwelle

Am Beginn von Periode 62 wurde an den Diskriminatoren die endgiiltige Trigger-
schwelle von 8 mV eingestellt, vorher lag sie bei 10 mV; die Werte entsprechen ca.
6 ph.e. bzw. 8 ph.e. Die Ereignisrate erhohte sich dementsprechend um 30% auf
einen Wert von Ry = 15 Hz. Die Stabilitit der Hardwareschwelle, i.e. der Diskri-
niatoren wurde in der Anfangsphase des Systems intensiv untersucht. Dabei wurde
die Tatsache ausgenutzt, daf} bei jedem Ereignis bekannt ist, welche Pixel getriggert
haben; durch einen Vergleich der FADC-Amplitudenwerte mit der Triggerentschei-
dung des Pixels kann die Diskriminatorschwelle bestimmt werden.® Diese Kontrol-
le wurde in der letzten Zeit (leider) nicht mehr durchgefiihrt. Es gibt aber keinerlei
Hinweise darauf, dal die Schwellen der Diskriminatoren in einer konstanten Rich-
tung driften.!”

Die Diskriminatoren unterliegen allerdings teleskopweise korrelierten Schwankun-
gen, die zu einer Variation der Einzelteleskopschwellen und damit -triggerraten
fiihren (siehe Abb. 3.2); Grund hierfiir sind Temperaturschwankungen in den Elek-
tronikcontainern. Dies ist vermutlich der dominante Grund fiir die Streuung der
Systemereignisrate um die jeweilige nominelle Ereignisrate (siehe unten und Abb.
3.8).

® Triggerakzeptanz II: Homogenitiit der Kameras

Die Kameras miissen eine raumlich moglichst homogene Triggerakzeptanz vorwei-
sen, um effizient auf kompakte Schauerbilder triggern zu konnen. Um die Homoge-
nitédt zu gewihrleisten, wird moglichst hiufig ein HV-Abgleich durchgefiihrt (sieche
Kap. 3.2). Dadurch wurde eine wesentliche Anderung der Triggerakzeptanz bisher
vermieden.

® Triggerakzeptanz III: Spiegeljustierung

Dejustierte Spiegel fiihren zu einer Vergroferung der Punktantwort des betroffenen
Teleskops (siehe Kap. 4.4). Neben der Anderung der Schauerformparameter (siehe

Durch diesen Vergleich ist die Eichung der Diskriminatorschwelle — unter Zuhilfenahme des Konver-

sionsfaktors ge; — in Photoelektronen moglich.

10Eine gleichzeitige Drift der FADCs und Diskriminatoren, deren Auswirkungen sich in der Analyse

gerade kompensieren, ist zwar prinzipiell moglich, aber sehr unwahrscheinlich.
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Kap. 7.5) kann dies auch zu einer Verringerung der Ansprechwahrscheinlichkeit des
Teleskops fiihren. Dejustierte Spiegel an den Teleskopen CT 3 und CT 4 haben bis
einschlieBlich Periode 60 zu einer Verringerrung der Rate von ca. 1-1.5 Hz gefiihrt.
Warum in den Perioden 81 und 82 Spiegeldejustierungen in dhnlicher Grofenord-
nung nicht zu einer vergleichbaren Rateninderung gefiihrt haben, ist momentan
unklar.

= Softwareschwelle I: Tail Cuts
Die ,,Tail Cuts” dienen dazu, in der Bildanalyse das kompakte Schauerbild vom
Untergrund zu trennen (siehe oben, Kap. 3.5). Es werden — in Einheiten Photoelek-
tronen — konstante Schwellenwerte verwendet. Bei der Datenautbereitung erhélt ein
Teleskop nur dann ein Bild, i.e. eine Bildamplitude, wenn mindestens ein Pixel in
der Tail Cut-Prozedur eine Amplitude zugewiesen bekommt.!!

= Softwareschwelle 11: Bildselektion

Fiir die Bestimmung der Roh-Ereignisrate wird gefordert, da3 mindestens zwei Te-
leskope im Ereignis ein Bild erzeugt haben. Dieser Punkt stellt einen gewissen
Unsicherheitsfaktor in der vorliegenden Energieeichung dar, da die Ereignisrate in
Abhingigkeit von der GroBe der in der Datenaufbereitung angewendeten Konver-
sionsfaktoren in hoherer Ordnung beeinflult wird. Die Korrektur der Pixelamplitu-
den mittels der Konversionsfaktoren bereits vor der Anwendung der Pixelsoftwa-
reschwelle kann zu einer Ratenénderung fiihren; empirisch gesehen scheint dieser
Effekt aber klein zu sein.

An dieser Stelle wird der — leider hdufig vernachléssigte — Unterschied zwischen
Triggerrate und Ereignisrate noch einmal deutlich.

Bei der eigentlichen Datenanalyse treten noch weitere Bedingungen hinzu (siehe
unten, Kap. 3.7), die die Rate dort noch weiter verringern. Ein Schnitt zum Akzep-
tanzabgleich wird unten eingefiihrt, das Ergebnis ist in Abb. 3.8, unten (,,Rate nach
Softwareschwelle”) gezeigt.

Die ,,Soll”-Ereignisrate dient zum einen der Datenselektion; starke Abweichungen der
Rate eines Runs von der nominellen Rate deuten auf Detektorprobleme, meist jedoch ein-
fach auf schlechtes Wetter hin; je nach Art und Ziel der Analyse wird eine unterschiedlich
starke Abweichung toleriert. Zum anderen ist die Abweichung der nominellen Rate von
der Referenzrate R, ein Mal fiir die Empfindlichkeitsinderung des Systems und wird,
wie in den folgenden Abschnitten beschrieben, zur Energiekalibration genutzt.

Die Bestimmung der nominellen Rate ist nicht ganz trivial. Wenn, wie héufig praktiziert,
der Mittelwert der an alle Raten einer Periode angepafiten Normalverteilung verwendet

Schauerformparameter werden erst berechnet, wenn mindestens zwei Pixel Amplituden erhalten haben.
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wird, werden Wettereffekte wie der Calima-Einflu, der gleich periodenweise zu einer
Verschlechterung der Atmosphérentransmissivitit gefiihrt hat, einfach mitkalibriert. Dies
dufert sich dann darin, dal der im néchsten Abschnitt bestimmte Wert von rp, zusitzlich
die Atmosphirentransmissivitit mit einschliet. Grundsétzlich ist diese Vorgehensweise
erlaubt, wenn man annimmt, dafl der Wettereinflul ebenso wie die reduzierte Spiegelre-
flektivitat zu einem statistischen Verlust an Photonen fiihrt.

Der Autor dieser Arbeit hat es aber aus methodischen Griinden vorgezogen, den Wert von
kopt auf die Detektoreigenschaften zu beschrinken und durch zu starken Calima-Einfluf3
betroffene Daten mittels der Ratenselektion (siehe Kap. 3.7) zu verwerfen. Dazu wurde
die nominelle Rate unter Beriicksichtigung der Langzeitentwicklung einfach per Auge
bestimmt (siche Abb. 3.8).

3.6.2 Anderung der optischen Effizienz

Zur Eichung der Energieskala miissen die die Verstdrkung beeinflussenden Detektorkenn-
grofen ke und Kopt aus den Daten bestimmt werden. Dazu wird die im vorigen Abschnitt
bestimmte nominelle Rate um die Effekte bereinigt, die nicht durch eine Anderung der
Verstiarkung verursacht werden (i.e. die in der obigen Liste mit x markierten Punkte).

Der Einfluf§ dieser Korrektur seit Periode 62 ist gering, in der Praxis wurde nur die ver-
groBerte Totzeit in den Perioden 71 bis 76 einberechnet. Die verdnderte Detektorhard-
wareschwelle vor Periode 62 wird ebenfalls beriicksichtigt. Nicht beriicksichtigt wird der
EinfluB dejustierter Spiegel; fiir diesen Effekt gibt es auch kein einfaches Modell.!? Der
Energieabgleich der vorliegenden Analyse beginnt allerdings auch erst mit Periode 62
(siche Abb. 3.9 unten).

Die so bestimmte ,,bereinigte” Ereignisrate kann nun in einem einfachen Modell in die
Energieschwelleninderung des Systems umgerechnet werden. Die detektierte Ereignisra-
te entspricht dem FluB3 der kosmischen Strahlung, d.h.

R  Fer(E > Eg) o< Egy” 3.1)

Die relative Energieeichung bezieht sich auf die MeBperioden 62 bis 66, in denen das Sy-
stem eine nominelle Rate von Ry ~ 15 Hz hatte. Die Eichung der Energierekonstruktion
mit Hilfe ausgedehnter Schauer- und Detektorsimulationen bezieht sich auf diese nomi-
nelle Detektorkonfiguration [KHA"99, AAB*99¢]'3. Damit ergibt sich

R/Ry = F/Fy = (Eu/Egwo) '’ (3.2)

121n Abb. 3.9 Mitte sind die ermittelten Werte fiir Kopt vor Periode 61 deswegen gesondert markiert.
3Die nominelle Rate in diesen Veroffentlichungen wird mit 16 Hz angegeben; die Ursache dieser Diffe-
renz ist unklar, aber fiir die Qualitit der Relativeichung unbedeutend.
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Abbildung 3.9: Energiekalibrationswerte von Januar 1997 bis November 2000. Oben: Nominelle
Ereignisrate und relative System-Energieschwelle. Die Energieschwelle liegt bei optimalen Be-
dingungen bei 500 GeV und im schlechtesten Fall bei 600 GeV. Mitte: Elektronische Effizienz
und relative optische Effizienz, die bei der Energieeichung ermittelt wurden. Man erkennt eine
Alterung der Photomultiplier von 6% pro Jahr, und einen Reflektivitdtsverlust der Spiegel von ca.
3% pro Jahr. Der Sprung in der elektronischen Verstirkung wurde durch eine HV-Anpassung aller
Pixel in allen Teleskopen verursacht. Der Stern zeigt den Mittelwert von Reflektivitdtsmessungen
an einer Reihe von Teleskopspiegeln, relativ zu einem neuen (Referenz-)Spiegel. Unten: Korrek-
turfaktor, der auf die im DST-Format enthaltenen Bildamplituden angewendet werden muf3, um
aus ihnen die Schauerenergie berechnen zu konnen. Zu Details siehe Text.
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Ein/Eueo = (Ro/R)*® (3.3)

Die so ermittelte Schwellendnderung ist zusammen mit der bereinigten Ereignisrate in
Abb. 3.9 oben gezeigt. Die Energieschwelle des Systems liegt nominell bei 500 GeV und
ist zeitweise bis auf ca. 600 GeV angestiegen.

Die Schwellendnderung wird nun auf einen gemeinsamen Einflu von k¢ und Kept
zuriickgefiihrt. Die elektronischen Konversionsfaktoren werden fiir die Teleskope einzeln
aus der Kalibration iibernommen, der Einflu} auf die Systemenergieschwelle mit

1 ct in config
Reltotal = ot in config | elct3 + Z (Keltet) (3.4)

tel tel

abgeschiitzt; das zentrale Teleskop CT 3 wird doppelt gewichtet, da es durch die System-
geometrie bevorzugt wird.

Die Alterung der Optik kann hier nur im Mittel fiir alle Teleskope bestimmt werden, sie
ergibt sich aus'*

Ethr/Ethr,O = (Kel : Hopt)_1 (35)

ke Und Kopy sind in Abb. 3.9 Mitte gezeigt. In dieser Darstellung wird die tatséchliche,
physikalische Anderung der beiden Werte gezeigt, der Fehler bei der Bestimmung von
ke bis einschlieBlich Periode 88 (Kap. 3.3, Abb. 3.7 und 3.6) wurde fiir diese Darstellung
nachtriglich herausgerechnet. Wie aus der Darstellung hervorgeht, erhélt man einen kon-
tinuierlichen Alterungseffekt sowohl fiir die elektronische wie fiir die optische Effizienz;
der Sprung von k am Beginn von Periode 85 wird durch eine allgemeine Anhebung der
Pixelhochspannungen zum Ausgleich der vorangegangenen Alterung hervorgerufen.

Der Mittelwert des Produkts aus ke und kop fiir die Perioden 62-66 betrigt definitions-
gemil 1; wihrend r in absoluten Einheiten gemessen wird, hat k., eine freie Skala.
Zufillig erhilt man aber gerade einen Wert, der bei Inbetriebnahme des Systems (bei ge-
eigneter Interpolation der Laufzeiten der einzelnen Teleskope grob Periode 47) gerade 1
ergibt. Der Stern reprisentiert eine Messung der Reflektivititen an einer Reihe von Spie-
geln aller Teleskope im Vergleich zu einem neuen Referenzspiegel; der Wert ist ebenfalls
relativ zu 1 geeicht und bestitigt das Gesamtbild in sehr guter Weise.

Zusammenfassend gilt, da die Photomultiplier einen mittleren Effizienzverlust von 6%
pro Jahr zeigen, wihrend die Spiegel pro Jahr ca. 3% ihrer Reflektivitit verlieren.

4Ratenmessungen an dem Teleskopsystem [BDH98] haben eine Abhingigkeit von der Hardware-
schwelle gezeigt, die eher auf einen Zusammenhang Eip,, k08 schlieBen lassen; der EinfluB dieses
Unterschieds ist im Rahmen der hier erreichten Genauigkeit noch klein, die Differenz ist aber Gegenstand
weiterer Untersuchungen.
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3.6.3 Relative Eichung der Energieskala

Ziel des Energieabgleichs ist zunédchst, wie im letzten Abschnitt gezeigt, das Verstindnis
der Verdnderungen der Detektorsensitivitdt. Des weiteren wird in der HEGRA-System-
analyse bei der Energierekonstruktion fiir alle Perioden dieselbe Rekonstruktionsfunktion

' amp — Eia, [ampa) = phee* (3.6)

mit statischen Zuordnungstabellen verwendet, d.h. die in der Energierekonstruktion ver-
wendeten Bildamplituden ampy miissen entsprechend der verinderten Verstirkung kor-
rigiert werden, so dafl die Zuordnung jederzeit anwendbar ist; fiir die so korrigierten
Bildamplituden wird in dieser Arbeit die Einheitenbezeichnung ph.e.* verwendet.

Idealerweise!> sorgt man also dafiir, da3

Reltel =  Keltel,data (37)

Ropt,tel =  HKopt,tel,data (38)

sind, wobel Kej te] DZW. Kopt tel die wahren, und Kej tel data DZW. Kopt, tel,data di€ in der Da-
tenaufbereitung verwendeten Effizienzen sind. In der Praxis hat man sich diesem Ziel im
Laufe des Experiments schrittweise angenéhert, aber immer unter Einhaltung der Mini-
malforderung

Rel total * Kopt,total = Rel,total,data * Fopt,total,data (39)
WODEI1 Kopt total ANAlOZ ZU Kej total (Gl. 3.4) definiert ist.

Die letztendlich in der Analyse eingesetzten Energiekorrekturfaktoren ke data und
Kopt,data Naben entsprechend den in Tabelle 3.2 beschriebenen Konfigurationen eine Evo-
lution durchlaufen; der optische Energiekorrekturfaktor £ops total data 15t in Abb. 3.9 unten
gezeigt. Die Unterschiede zwischen den fiir diese Arbeit ermittelten Werten und den Wer-
ten der bisherigen ,,Standard”-Analyse sind verstanden. Sie sind das Ergebnis einer Reihe
kleinerer Fehler bei der Standard-Analyse und der Bestimmung der Sollereignisrate mit-
tels der Anpassung einer Normalverteilung an die Ratenverteilung (siche oben).

Zum SchluB} sei noch angemerkt, da die Streuung der Ereignisrate von 5-10% in-
nerhalb einer Beobachtungsperiode um die nominelle Ereignisrate vermutlich auf die
leicht schwankenden Einzelteleskop-Triggerschwellen zuriickzufiihren ist (siehe Abb.
3.2). Einen Einflufl kann auch eine Variation der elektrischen Effizienzen haben (Abb.
3.5), wobei unklar ist, ob die MeBwerte tatsdchlich Verstirkungsschwankungen wieder-
spiegeln und der Effekt somit kalibrierbar wire. Insgesamt gesehen ist ein Abgleich der
Sensitivitdt mittels der Systemtriggerrate auf Run-Basis schwierig, da zwei unterschied-
liche Effekte konkurrieren: einerseits eine Verstirkungsinderung, die eine Anderung der

54ndern sich die Detektoreffizienzen nicht; da das nachtréglich nicht erreicht werden kann,
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Perioden Rel,data,tel [amppfa,tel] Ropt,system,data  Fopt,tel,data
<62 1 ph.e’ 1 ph.e.*/ph.e’ 1

62-72 1 ph.e’ Kopt,phaserr Kl tel phaserr
73-88 Rel,tel,phaserr Ph -C. Ropt,phaserr 1

>89 Kel,tel phe Kopt 1

Tabelle 3.2: Unterschiedliche Analysekonfigurationen bei der Energierekonstruktion. ph.e.” ist
die unkalibrierte Amplitude der Pulsformanalyse, die aber bereits die korrekte GroBenordnung
hat; ph.e. ist in Einheiten von Photoelektronen; ph.e.* ist die energiekalibrierte Einheit, die die
Bildamplituden haben miissen, um in der Energierekonstruktion (Gl. 3.6) verwendet werden zu
konnen. Mit ,,phaserr” sind die Werte gekennzeichtet, denen eine Berechnung von k¢ mit einem
ca. 6-prozentigen Fehler zugrunde lagen (s. Kap. 3.3). Die unterschiedlichen Phasen sind nicht
durch Detektorbedingungen begriindet, sondern spiegeln die verschiedenen Phasen des Detektor-
verstdndnisses und der sich damit entwickelnden Analysetechnik wieder.

Triggerschwelle zur Folge hat, andererseits eine tatsichliche Anderung der Elektronik-
Triggerschwelle. Fiir die Genauigkeit der vorliegenden Analyse iiber die Cassiopeia A-
Daten ist eine solche Korrektur allerdings auch nicht erforderlich; zu einer Diskussion
iiber systematische Fehler bei der Spektrumsbestimmung siehe z.B. [AAB*99e, Anhang
A] und Kap. 10.1.3.

Insgesamt muf} gesagt werden, daB3, trotz der scheinbar starken Ratendnderungen, das
Teleskopsystem ingesamt iiber die Jahre hinweg sehr stabil gearbeitet hat; durch das steil
abfallende Spektrum der kosmischen Strahlung spiegeln sich Effizienzschwankungen in
der Rate verstérkt wieder.

3.6.4 Softwareschwelle zum Test des Energieabgleichs und zum Ab-
gleich der Empfindlichkeit

Die im letzten Abschnitt beschriebene Eichung kann natiirlich nicht nachtréglich die
durch die Anhebung der Schwelle verlorengegangenen Ereignisse wiedergewinnen. Au-
Berdem wird durch die Anwendung der linearen Korrekturfaktoren das Verhiltnis von
Amplitude zu Schwelle permanent verdndert, und der EinfluB des Nachthimmelsrauschen
wird entsprechend vergroBert. Weiterhin treten durch den Einsatz der statischen Tail Cuts
nichtlineare Effekte, insbesondere an der Teleskopschwelle, auf.

Grundsitzlich gibt es zwei Methoden, diesen Effekten zu begegnen. Zum einen kann man
fiir jede Detektor- und Analysekonfiguration die effektive Sammelfliche neu bestimmen.
Dies wird in den ,,Standard”-Analysen, die die Spektren von Mrk 501, Mrk 421 und dem
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Abbildung 3.10: Bestimmung der minimalen Softwareschwelle, die benétigt wird, um eine
moglichst homogene Akzeptanz des Detektors iiber die volle Laufzeit zu erzeugen. Die gefiillten
Dreiecke zeigen die relativen Streuungen der im monatlichen Mittel bestimmten Untergrundraten
nach einer Softwareschwelle an, die den Hardwaretrigger auf einer energiegeeichten Amplitudens-
kala simuliert. Die Streuung wird ab einer Schwelle von 12 ph.e.* minimal. Die offenen Dreiecke
zeigen den Effekt derselben Softwareschwelle auf der ,,rohen”, nicht energiegeeichten Skala an;
die Streuung wird erwartungsgemil nur geringfiigig kleiner.

Krebsnebel ermittelt haben bzw. ermitteln, versucht. Allerdings wird auf eine vollstdndi-
ge Detektorsimulation verzichtet, das Schwellverhalten wird unter Zuhilfenahme der be-
kannten Korrekturfaktoren auf die energiekalibrierte Skala hochextrapoliert. Der Erfolg
dieser MaBnahme ist leider bisher nicht mittels vollstindiger Detektorsimulationen unter
verdnderten Bedingungen getestet worden.

Zum anderen kann der Einflu} dieser Effekte durch den Einsatz einer geeigneten Softwa-
reschwelle minimiert werden. Eine solche Softwareschwelle muf3 auf der energierekali-
brierten Skala den Hardwaretrigger simulieren. Dies ist moglich, da neben der Bildam-
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plitude in den DST-Daten auch die Pixelamplituden der beiden ,,heiflesten” Pixel, die so-
mit fiir die Triggerentscheidung des Teleskops verantwortlich waren, enthalten sind. Die
Softwareschwelle besteht also aus einem Schnitt auf das zweitheifleste Pixel (in Einhei-
ten ph.e.*), sowie einem Bildamplitudenschnitt von 40 ph.e.* anstatt 40 ph.e., und einer
erneuten Systemkoinzidenzforderung von mindestens 2 Teleskopen oberhalb der Soft-
wareschwelle. Abb. 3.10 zeigt das Verfahren zur Bestimmung dieser Softwareschwelle.
Hierzu wurden die Untergrundraten der — bereits nach Hardwareproblemen und mittels
der Triggerrate nach gutem Wetter selektierten — Daten vom Krebsnebel, Mrk 501 und
Cas A periodenweise zusammengefalt (zu den Datensétzen siehe Kap. 5). Die Ratenstreu-
ung wird bei Anwendung einer Schwelle von mindestens 12 ph.e.* auf das zweitheifleste
Pixel minimal.

In Abb. 3.8 sind die Ereignisraten aller Runs nach Anwendung der so ermittelten Soft-
wareschwelle gezeigt. Die Reststreuung von 5% ist zumindest teilweise durch Calima-
EinfluB} bedingt. Die Tatsache, da3 man in der Lage ist, eine Schwelle zu finden, nach
deren Anwendung die Ereignisrate konstant ist, bestétigt zum einen die Giiltigkeit der
im vorigen Abschnitt beschriebenen Energieeichung; die Genauigkeit des Abgleichs ist
zufriedenstellend.

Zum anderen haben nach Anwendung der Softwareschwelle die Daten aller Perioden
annihernd die gleiche spektrale Akzeptanz. Das wird in dieser Arbeit genutzt, um das
Spektrum von Cas A im direkten Vergleich mit Krebsnebeldaten zu bestimmen, die zu
unterschiedlichen Zeiten und mit unterschiedlichen Detektorbedingungen aufgenommen
wurden.

3.7 Datenselektion

Zur Selektion von Daten, die unter guten bzw. akzeptablen Wetterbedingungen genom-
men wurden, dient bei der vorliegenden Analyse bei allen Daten die Ereignisrate (neben
der natiirlichen Selektion, dal die Schichtleute bei wirklich schlechtem Wetter sowieso
keine Beobachtungen durchfiihren). Dazu wird ein Schnitt auf die Abweichung der Er-
eignisrate jedes Runs von der zum jeweiligen Zeitpunkt aktuellen Soll-Ereignisrate (sieche
oben, Kap. 3.6.1) gesetzt. Die Soll-Ereignisrate wird dabei mit einer empirischen Kor-
rekturfunktion auf den jeweiligen Zenitwinkel extrapoliert. Fiir die Analyse der Cas A-
Daten wurde ein relativ lockerer Schnitt von 20% gewéhlt, um moglichst viele Daten zu
akzeptieren. Da in dieser Arbeit derselbe Schnitt auch bei der Analyse der Krebsnebel-

16Bei der Bestimmung des Schwerpunktes der TeV-y-Emission des Krebsnebels und von Cas A (Kap.
9.1) wurde dieser Schnitt auf 0.5 gesenkt, um die Statistik zu erhohen; der durch diese Mainahme erzielte
Gewinn ist allerdings marginal.
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Run SYSTEM Ereignisrate > 0.8 Sollereignisrate'®
effektives TELESKOP CT2 ausgeschlossen, s. Kap. 4.4.3
System Tel. mit Hardwaredefekten manuelle Selektion

Zahl abgeschalteter Pixel <15

Datenliicke / HV-Absch. ausgeschlossen

Entfernung zur Sollpositionf < 0205

CT3 muf} im System sein

SYSTEM Zahl der Teleskope >3

effektives TELESKOP lokaler Trigger ja
Ereignis Bildamplitude > 40 ph.e., Quellensuche

> 40 ph.e.*, hom. E-Akzeptanz

Amp. im 2.-heiBesten Pixel =~ > 12 ph.e.*, hom. E-Akzeptanz

SYSTEM Zahl der Teleskope > 2

Tabelle 3.3: Run- und Teleskopselektion in dieser Arbeit. Nur wenn ein Teleskop alle Schnitte
passiert hat, wird es in der Rekonstruktion (Richtung, Schauercore, Schauerform, Energie) ver-
wendet. t: Sollposition heifit hier nominelle Nachfiihrposition, der Schnitt verwirft Teleskope mit
Trackingproblemen. Bei der Bestimmung des Energiespektrums treten noch weitere Auswahlkri-
terien hinzu, in Tabelle 10.1 ist die vollstindige Selektion hierfiir aufgelistet.

Referenzdaten angewandt wurde und auflerdem in jedem Fall auf die Untergrundereig-
niszahl (und nicht auf die Zeit) normiert wird, sollte diese Vorgehensweise kein Problem
darstellen. Der Mrk 501-Datensatz wurde dagegen aus anderen Analysen iibernommen.
Hier fehlen zusitzlich alle Daten, in denen weniger als 4 Teleskope in der Konfiguration
waren; auch ist ein strengerer Wetterschnitt verwendet worden (ca. 0.9 x Sollereignisrate).

Eine im Prinzip ebenfalls brauchbare Information zur Wetterselektion ist die Messung
der visuellen Extinktion der Atmosphire, die das benachbarte Carlsberg-Observatorium
durchgefiihrt hat. Diese Messung wurde allerdings nur einmal pro Nacht durchgefiihrt,
und leider hat das Observatorium seit Mitte des Jahres 1998 die Messungen nicht mehr
zur Verfiigung gestellt. Die auf die jeweilige nominelle Ereignisrate normierte Rate ei-
nes Runs wurde fiir einen Zeitraum, fiir den die Daten zur Verfiigung standen, mit der
visuellen Absorption verglichen; eine Korrelation ist deutlich zu erkennen. Der Nut-
zen der Carlsberg-Informationen ist trotzdem gering: Wetterverdnderungen im Laufe der
Nacht wurden nicht erfa3t, und aulerdem standen die Daten nicht bei allen Nichten zur
Verfligung. Empirisch gesehen, werden vermutlich auch dann noch brauchbare Daten mit
den Cherenkov-Teleskopen aufgenommen, wenn die optischen Astronomen nur noch ihre
Instrumente pflegen.

In der Datenanalyse treten noch weitere Bedingungen hinzu, unter denen ein Teleskop im
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effektiven System beteiligt ist und effektiv am Ereignis teilnimmt. Tabelle 3.3 listet alle
Bedingungen auf. In der vorliegenden Arbeit liegt diese Schwelle bei der Quellensuche
bei 40 Photoelektronen im Bild. Fiir eine zeitlich homogene spektrale Akzeptanz im Hin-
blick auf die Bestimmung des Energiespektrums werden 40 ph.e.* im Bild plus 12 ph.e.*
im zweitheilesten Pixel gefordert; die Einheit ph.e.* und die Schwelle wurden in den
vorangehenden Abschnitten beschrieben. Diese letzteren Bedingungen werden im Laufe
dieser Arbeit manchmal auch einfach nur ,,Softwareschwelle” genannt; fiir die endgiiltige
Bestimmung des Energiespektrums treten noch weitere Bedingungen hinzu (siehe Kap.
10.3, Tabelle 10.1).



Kapitel 4
Geometrische Kalibration

Vor der Inbetriebnahme der Systemteleskope wurde ihre Ausrichtung auf ca. 0°1 einge-
messen. Eine genauere Eichung und die Uberwachung der dynamischen, d.h. von der
Ausrichtung abhingigen Ausrichtungsfehler wird mit Hilfe von speziellen Kalibrations-
messungen, den sogenannten Point Runs, durchgefiihrt. Hierbei dienen Sterne als Re-
ferenzobjekte, von deren Abbildern in der Kameraebene Position und Form mittels der
DC-Strome der Photomultiplier vermessen werden. Die Ausrichtungskorrektur erreicht
eine Genauigkeit von 0.4 mm in der Kameraebene; das entpricht einem systematischen
Fehler von 02005 bzw. 25” am Himmel.

Details zu der Teleskopnachfiihrung, den Point Runs und den Ideen des mechanischen
Modells, das zur Ausrichtungskorrektur verwendet wird, stehen in [Piih96]. Eine Be-
schreibung der Ausrichtungskorrektur und erste Tests mit den rekonstruierten Positionen
finden sich in [PDH"97]. Die Kalibration und die ermittelten Korrekturparameter wer-
den in Kap. 4.3 beschrieben. Ein Test der Langzeitstabilitdt der Ausrichtungskalibration
mittels der rekonstruierten Positionen von Crab und Mrk 501 findet sich in Kap. 9.1.

Auch die Abbildungsfunktionen der Teleskopreflektoren wurden mit Hilfe dieser Kali-
brationsmessungen iiberpriift. Effektive Fokalldngen der Reflektoren und die Qualitit der
Positionierung der Kameras in den Halterungen sowie die Abhéngigkeit der Abbildungs-
funktion von der Bildposition in der Kamera wurden mit Komplettabrasterungen der Ka-
meras bestimmt (Kap. 4.2).

Die Reflektoren der Teleskope sind jeweils mit 30 Einzelspiegeln bestiickt, die statisch
justiert werden. Dies geschah beim Aufbau der Teleskope in nahezu horizontaler Aus-
richtung und mit Hilfe einer ca. 1 km entfernten Lichtquelle. Die Kontrolle der korrekten
Spiegeljustierung auf diesem direkten Weg ist aufwendig und wurde nur nach ldngeren
Zeitrdumen (> 1 Jahr) durchgefiihrt, oder wenn defekte Spiegel ersetzt wurden.

Die reversible Verdnderung der Abbildungsfunktion in Abhédngigkeit von der Teleskop-

79
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ausrichtung sowie Dejustierungen einzelner Spiegel konnen mit normalen Point Runs
tiberwacht werden (Kap. 4.4). Die Anstrengungen in dieser Richtung dienten u.a. auch
der Untersuchung der Frage, inwieweit die Abbildungsqualitit von CT 2 durch seinen
Spiegeltriger, dessen Konstruktion von der der anderen Systemteleskope abweicht, nega-
tiv beeinflufft wird (Kap. 4.4.3).

4.1 Prinzip eines Point Runs

Abbildung 4.1 zeigt schematisch das Prinzip eines Point Runs. Point Runs werden im
allgemeinen mit folgenden Standardeinstellungen durchgefiihrt:

e 13 horizontale Scan-Linien werden gefahren, d.h. der Altitude-Motor bleibt fiir die
Dauer jeder Scan-Linie abgeschaltet.

e Ein Fenster von 0°8 x 0°8, zentriert auf die erwartete Position des Sterns, wird
abgerastert.

Ein solcher Point Run dauert ca. 10-15 Minuten. Das Ergebnis der Standardanalyse ist ein
Verschiebungsvektor in der Kameraebene zwischen erwarteter und wirklicher Position
des Kamerabildes am Himmel, mit einem geschitzten Fehler von < 0°008 pro Achse
[Piih96].

Neben den Standard-Point Runs wurde auch die gesamte Kamera abgerastert. Den Ab-
stand zwischen zwei Scan-Linien wéhlte man typischerweise zu ~ 0°1 gewihlt, so dal
jedes Pixel von 2-3 Scan-Linien getroffen wurde. Solch ein Run dauert ca. 70 Minuten.
Der Verschiebungsvektor zwischen Sollposition des Sternabbildes in der Kameraebene
und der Pixelposition ist wiederum durch die Fehlausrichtung gegeben, natiirlich mit ei-
nem deutlich groBeren Fehler als oben.

Point Runs miissen wihrend der normalen Beobachtungszeit, d.h. bei klaren mondlosen
Nichten durchgefiihrt werden, da die DC-Strommessung bei Standard-Hochspannungs-
versorgung der Pixel verwendet wird.

4.2 Rasterung der Kamera, Test der Abbildungs-
geometrie

Nach der Bestiickung der Kameras mit den Photomultipliern, der Einrichtung der Aus-
leseelektronik und der Verkabelung muflte die korrekte Zuordnung der Kanalnummern,
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Abbildung 4.1: Prinzip eines Point Runs. Oben links: Sollpositionen des Sterns in der Kamera-
ebene. Das Teleskop fihrt horizontale Scan-Linien; da sich der Stern wihrend der Dauer einer
Scan-Linie (ca. 30-60 sec) bewegt, sind die Scan-Linien in Bezug auf das Kamerakoordinatensy-
stem leicht geneigt. Oben rechts: Strom im zentralen Pixel als Funktion der Differenz zwischen
erwarteter Sternposition und Pixelmittelpunkt. Der Verlauf der Funktion entsteht aus einer Faltung
der Pixeloberfldche (unten rechts) und des Sternabbildes in der Kameraebene (unten links); letzte-
res ist durch die Punktabbildungsfunktion des Reflektors gegeben. Die Pixeloberflichenfunktion
wird in guter Niherung einfach durch die geometrische Begrenzung der Lichttrichter definiert
(siehe Kap. 2.3.2, Abb. 2.4). Der Abstand zwischen dem Schwerpunkt der Verteilung und dem
Koordinatennullpunkt wird durch den Ausrichtungsfehler des Teleskops in der momentanen Po-
sition verursacht. Durch eine Riickfaltung der Verteilung mit der Pixeloberflichenfunktion erhilt
man prinzipiell die Punktabbildungsfunktion des Reflektors in der momentanen Teleskopposition.

welche in den Daten die Kanile den Pixeln zuordnen, zu den wirklichen Pixelpositionen
in den Kameras iiberpriift werden. Dies geschah, als einfachste Losung, mit Point Runs,
die die volle Kamera abrasterten. Bei CT 3 bis 6 konnten so die korrekten Zuordnungen
verifiziert bzw. Fehler noch wihrend der Autbauphase korrigiert werden. Bei CT 2 muB3-
te die Zuordnung zweier 16-er-Pixelgruppen einen Monat lang in der Datenaufbereitung
korrigiert werden (siehe Kap. 3.5).
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4.2.1 Das Abbildungsverhalten des Davies-Cotton-Designs, und spe-
ziell der HEGRA-Reflektoren

Neben dem unmittelbar geplanten Nutzen dieser Messungen wurden diese Full Camera
Point Runs noch auf die Beschaffenheit der Abbildungsfunktion und der Punktantwort
(Point Spread Function, PSF) der Reflektoren als Funktion des Winkels zur optischen
Achse hin untersucht.

Zur Uberpriifung oder Eichung der Winkelabbildungsfunktion
fo(0,0) = (2,9), 4.1)
mit

(9, ¢) Einfallswinkel des Lichtstrahls zur optischen Achse (in Grad)

—

x,y) abgebildete Position in der Kameraebene (in m)

mulB zunichst (z,y) definiert werden. Das letztendlich angestrebte Ziel besteht darin,
den Schwerpunkt des Schauerbildes in der Kamera korrekt zu rekonstruieren. Grundsétz-
lich liegen die Untergrundunterdriickungen, die einmal ein Abschneiden der Rinder der
Schauerbilder durch die Tail Cuts, zum anderen in dieser Analyse ein Abschneiden der
Sternabbilder durch eine Ruhestromunterdriickung vornehmen, in derselben Grofenord-
nung. Daher sollten die rekonstruierten Schwerpunkte der Sternabbilder ein gutes Maf}
fiir die rekonstruierten Schwerpunkte der Schauerbilder sein. Fiir (x,y) kommen der
Schwerpunkt der PSF oder der Ursprung einer Parametrisierung der PSF, z.B. einer Gaul3-
Glockenkurve, in Frage.

Die grundsitzlichen Eigenschaften des Davies-Cotton-Reflektors [DC57] sind z.B.
in [Lew90] und in [Piih96] beschrieben; Raytracing-Untersuchungen speziell zu den
HEGRA-Reflektoren finden sich z.B. in [AKS*98]. Abb. 4.3 zeigt oben schematisch das
Prinzip des Davies-Cotton-Designs. Mit dieser Anordnung kann mit einem groBem D/ f
auch noch unter sehr gro3em Einfallswinkel eine ausreichend kleine PSF erreicht werden.
In der Mitte der Abb. 4.3 sind Raytracing-Ergebnisse fiir die Punktantwort des HEGRA-
Reflektors in der Fokalebene!, auf der optischen Achse und unter einem Einfallswinkel
von 2°. Die Winkelabhéngigkeit der PSF 14t sich am einfachsten verstehen, indem man
zunéchst nur die Abbildung der Einzelspiegelmittelpunkte betrachtet (Abb. 4.3, unten).
Man erkennt, dafl die Spiegel, in Abhédngigkeit von ihrem Abstand zur optischen Achse

!Genaugenommen liegt die Kameraebene in der Bildebene, die einem 8 km entfernten Objekt entspricht.
Die Distanz zur eigentlichen Fokalebene betrigt 3 mm, allerdings spielt diese Distanz bei der Grofie des
HEGRA-Reflektors und der erreichten Genauigkeit de facto keine Rolle. Auch die Detektorsimulationen
behandeln den Reflektor als winkelabbildend, mit der Kamera in der Fokalebene.
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Abbildung 4.2: Spiegellayout der HEGRA-Systemteleskope. Die 30 Einzelspiegel sind auf vier
konzentrischen Kreisen angeordnet. Diese entsprechen den in Abb. 4.3, unten, angedeuteten ,,Rin-

2

gen”.

des Gesamtreflektors, immer stirker von der durch die einfache Winkelabbildung defi-
nierten Position abweichen. Die Spiegel, die sich am Rand des Reflektors befinden, bilden
einen sogenannten ,,.kometartigen Schweif”.

Die Spot-GroBen der Einzelspiegel sind durch ihre Position am Reflektor gegeben. Spie-
gel am Rand des Reflektors bilden in der Kameramitte bereits unter einem Winkel von 10°
ab, so daf ihre Einzel-Punktantwort durch die sphirischen Aberrationen und Astigmatis-
mus deutlich groBer ist als die der Spiegel nahe der optischen Achse des Reflektors. Bei
groferen Einfallswinkeln @ndern sich diese individuellen Spot-GréBen in hoherer Ord-
nung, da der Kamerarand z.B. in Bezug auf die Spiegel am Reflektorrand um 6-7 cm von
ihrer individuellen Brennebene entfernt ist; die Anderung des Einfallswinkels in Bezug
auf die optischen Achsen der Einzelspiegel (10° — 12°4) ist hingegen vernachléssigbar.

Die Fokallidngen der Einzelspiegel der HEGRA-Teleskope unterliegen einer Streuung von
1-2%. Friihere Raytracing-Untersuchungen ergaben, dafl durch eine bestimmte Anord-
nung der Spiegel die Spot-Grofle unter den gegebenen Bedingungen minimiert werden
sollte; Spiegel mit kleineren Brennweiten wurden nahe an die optische Achse des Re-
flektors, die mit groBeren Brennweiten nahe an den Rand des Reflektors positioniert.
Tatsédchlich hat diese Anordnung der Spiegel allerdings wohl zu einer leichten Verschlech-
terung der Abbildungsqualitét gefiihrt. Dies liegt daran, dafl die Spiegel bei ihrer Montie-
rung und Justierung nicht auf den Abstand gebracht wurden (bzw. werden konnten), der
durch die Sollsphére des Davies-Cotton-Designs definiert ist. Die Entfernung der Spie-
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Abbildung 4.3:  Oben:
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gel zur Kameramitte wurde vielmehr so gewihlt, daf} die Spot-Grofle in der Kameramitte
minimal wird, d.h. die Entfernung entspricht im wesentlichen der Fokalldnge jedes ein-
zelnen Spiegels. Dies fiihrt zu einer leichten VergroBerung des ,,kometartigen Schweifs”
(siche Abb. 4.3, unten rechts). Im Rahmen der sonstigen Spiegelfehler und der mittleren
Streuung der Spiegeljustierung ist dieser Effekt allerdings sehr klein.
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4.2.2 Die Winkelabbildungsfunktion des Reflektors

Die Definition von (z,y) zur Beschreibung der Winkelabbildungsfunktion ist also kei-
neswegs trivial. Im Kamerazentrum ist eine symmetrische Funktion hinreichend, z.B.
eine zweidimensionale Gauf3-Verteilung (besser evtl. noch die Summe zweier zweidi-
mensionaler GauB3-Funktionen mit unterschiedlichen Breiten). Am Kamerarand ist eine
analytische Beschreibung schwieriger.

Im Rahmen dieser relativ einfachen Untersuchungen wurden die Ergebnisse zweier Me-
thoden verglichen: Zum einen wurde an die gemessene Verteilung in den Pixeln eine
zweidimensionale Gaul3-Funktion angepal3t (ohne diese vorher mit der Pixeloberflachen-
funktion zu falten). Der Mittelpunkt der gefitteten Gaulfunktion ist sensitiv auf den Peak
der Verteilung, d.h. die Tails werden nur schwach beriicksichtigt. Zum anderen wurde
der Schwerpunkt der Verteilung bestimmt. Dieser wiederum beriicksichtigt den Einflufl
des Tails mit. Allerdings muf} eine Ruhestromunterdriickung von mehr als 2% des Peak-
Stroms angewendet werden, um den Spot gegen das Rauschen des Nachthimmels zu dis-
kriminieren; d.h. die Tails werden auch hier nur eingeschrénkt sichtbar.

Im Rahmen des erreichten Fehlers sind die Ergebnisse aus beiden Parametrisierungen
identisch. Die Streuung der Ergebnisse aus der Schwerpunktsbestimmung ist allerdings
erwartungsgemil groBer. Die Abbildungen und Zahlen in diesem Abschnitt beziehen sich
daher immer auf die Ergebnisse, die mit den Fits an die GauB3-Verteilung gewonnen wur-
den.

a (1+Af)/from
Datum | 6,7/96 9/96  9/98 6,7/96  9/96  9/98
CT3 0274 0241 0°80 0.988 0.980 0.988
CT4 0248 0229 -0°07* | 0.988 0.984 0.984

CT5 0°46 P32 0.984 0.984
CT6 t 0°63 t 0.984
CT2 0°98 0.980

Tabelle 4.1: Drehung der Kameras « und relative Abweichung von der nominellen Fokalldnge
(1+ Af)/faom, fnom = 4.92m. Der geschitzte Fehler betrigt 0°25 auf a bzw. 0.4% fiir
(1 + Af) / faom- *: Nach Neukonstruktion der — durch einen Buschbrand beschidigten — Masten.
: Rohdaten sind verloren gegangen.

Der Vergleich zwischen den nominellen und den gemessenen Positionen der Pixel ergab,
daf} die Abweichungen durch zwei Groflen beschrieben werden konnen: Eine Rotation o
des Pixel-Koordinatensystems gegen die nominelle Orientierung, und eine Korrektur A f
auf die nominelle Fokalldnge f,,, = 4.92 m, die die radiale Abweichung charakterisiert.
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Abbildung 4.4: Analyse eines Full Camera Point Runs im Hinblick auf die Winkelabbildungs-
eigenschaften am Beispiel von CT 3, 9/96. Oben links: Werte fiir « fiir alle Pixel, ohne und
mit Korrektur. Unten links: radiale Abweichung Ar von der durch die Winkelabbildung mit
fnom = 4.92 m erwarteten Position. Oben rechts: die unkorrigierten Werte von Ar in der Kamera-
ebene. Unten rechts: die korrigierten Werte von Ar; im Rahmen der Fehler sind keine Strukturen
mehr erkennbar, die z.B auf eine Verkippung der Kameraebene gegen die Fokalebene hindeuten
wiirden.

Abbildung 4.4 zeigt die Verteilungen dieser beiden Groflen am Beispiel eines der Full
Camera Point Runs. Tabelle 4.1 gibt o und (1 + Af) / foom fiir alle vorhandenen Daten
an.

Erwartungsgemil} betrigt die effektive Fokallinge der Reflektoren nur etwa fop ~
4.85 m: Wie oben diskutiert, wird der Symmetriepunkt der PSF im wesentlichen durch
die achsennahen Spiegel am Reflektor definiert. Diese haben bei den HEGRA-Reflektoren
eine typische Brennweite von 4.85 m.

In Abb. 4.4 sind auBerdem die Ergebnisse nach Anwendung der Korrektur der Kame-
rakoordinatensysteme um « und (1 + Af) / fuom in der Point Run-Analyse gezeigt. Die
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Abbildung 4.5: Bestimmung einer Parametrisierung der PSF. Die Punkte zeigen die Breite der
gefitteten zweidimensionalen Gauflfunktion fiir jedes Pixel. Die untere Funktion gibt die gewonne-
ne Parametrisierung fiir opgr an, die obere Funktion die sich daraus ergebenden Erwartungswerte
fiir die Breite der mit der Pixeloberfldche gefalteten Funktion.

Residuen sind flach, d.h. im Rahmen der Fehler konnten z.B. keine Verkippungen der
Kameraebenen gegeniiber der Fokalebene festgestellt werden.

4.2.3 Parametrisierung der Punktantwort des Reflektors

Die Punktanwort des Reflektors wird in den Detektorsimulationen bendtigt, damit die
Triggerschwelle richtig bestimmt und damit die erwarteten Raten richtig ermittelt werden
konnen. Wichtiger noch ist die korrekte Bestimmung der erwarteten Form der Schauer-
bilder in der Kamera fiir - und hadronische Ereignisse, meistens in Form sogenannter
Schauerformparameter (siehe Kap. 7).

Die Simulation des Reflektors kann auf zwei Weisen geschehen: Einerseits kann man je-
des Photon entsprechend seines Auftreffortes am Reflektor geometrisch in die Kamera
abbilden. Ungenauigkeiten des Reflektors und Fehler der Einzelspiegel miissen kiinstlich
hinzugefiigt werden. Hierzu wurde z.B. durch Vergleiche der gemessenen PSF im Kame-
razentrum (siche Kap. 4.4) und einfachen Simulationen eine typische RMS-Streuung der
Spiegeljustierung von 02025 bestimmt. Da die Positionen der Photonen auf dem Reflektor
aber ansonsten keine Rolle spielen?, kann man andererseits auch eine Parametrisierung
der PSF verwenden. Diese kann prinzipiell direkt experimentell bestimmt werden, wobei
die Abbildungs- und Ausrichtungsfehler der Spiegelsegmente bereits mit beriicksichtigt

2die Ankunftszeitstreuung der Photonen durch den Reflektor ist kleiner als 3 ns und daher fiir die Elek-
tronik mit einer Abtastzeit von =~ 8 ns unerheblich
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werden. In den HEGRA-Detektorsimulationen (z.B. [Hem98, KHA99]) sind beide Ver-
fahren implementiert. In den Standard-Anwendungen wird aus Zeitersparnisgriinden die
Parametrisierung vorgezogen.

Die rdumliche Auflosung der Full Camera Point Runs reicht aber natiirlich nicht aus,
um die PSF im Detail auszumessen oder gar eine Riickfaltung mit der Pixeloberflachen-
funktion zur direkten Bestimmung der PSF durchzufiihren. In dieser einfachen Analy-
se wurde die Breite der gefitteten symmetrischen zweidimensionalen Gauf3funktion als
Funktion des Abstands » zum Kameramittelpunkt parametrisiert. Von dieser Funktion
wurde quadratisch die Breite eines zur Pixeloberfliche nahezu flichengleichen Qua-
drats (0quaar = 2a/ V12, a = 0°1025) subtrahiert. Die so erhaltene Breite einer GauB-
Verteilung von

opst = 02045 + 02003 (r /1°)? (4.2)

istin Abb. 4.5 gezeigt, zusammen mit den MeBwerten von CT 3 und 4 in der Periode 9/96
und den sich aus der Parametrisierung ergebenden Erwartungswerten.

Die Parametrisierung ist in vieler Hinsicht ausreichend. Vergleiche von integralen Ver-
teilungen, die zwischen beiden Reflektorsimulationen (Parametrisierung und volle geo-
metrische Abbildung) angestellt wurden, ergaben sowohl fiir Hadronen wie fiir v’s keine
wesentlichen Unterschiede [Hem98]. Wie aber aus Abb. 4.5 schon ersichtlich wird, er-
geben sich klare Unterschiede in der PSF fiir verschiedene Spiegeljustierungsqualitédten.
Wihrend CT 4 in der Periode 9/96 gerade frisch in Betrieb genommen war, arbeitete CT 3
schon ein Jahr lang. Die Unterschiede in der Spiegeljustierung konnen mit den Standard-
Point Runs in der Kameramitte sehr sensitiv iiberwacht werden (Kap. 4.4).

4.2.4 Fazit der Tests der Abbildungsgeometrie

Insgesamt zeigten die Untersuchungen, daf} die Standard-Annahmen iiber die Reflekto-
ren (keine Verdrehung der Kameras gegen die nominelle Orientierung, Winkelabbildung
gemdl einer Fokalldnge von 4.92 m) in den meisten Simulationen und Analysen voll aus-
reichend sind. Ein Fehler bei der Bestimmung der PSF kann moglicherweise zu einem
Fehler bei der Bestimmung der Schauerformparameter beitragen. Die Differenz zwischen
erwarteten und gemessenen ~y-Breiten fiir den in dieser Arbeit untersuchten Beobach-
tungsmodus (Punktquellen im Wobble-Modus) ist allerdings gering (3.5%) und kann sehr
leicht abgeglichen werden (Kap. 7). Wichtiger ist eine gute Uberwachung der Qualitit der
Spiegeljustierung.

In der Standard-Ausrichtungskalibration werden die in diesem Kapitel besprochenen
moglichen Korrekturen auf die Winkelabbildungsfunktion und die Kamerarotation nicht
genutzt, und zwar aus folgenden Griinden:
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e Die Eichungen wurden nicht regelmiBig ausgefiihrt. Insbesondere die Drehung der
Kamera bzgl. der Halterung wurde nicht hinreichend tiberwacht, da die Verbindung
z.B. beim Austausch von Einzelspiegeln immer gelost werden mul3 (sieche Kap. 4.4),
was hdufiger stattgefunden hat.

e Die Abweichungen von den erwarteten Abbildungseigenschaften fiihren bei der ste-
reoskopischen Schauerrekonstruktion in Abhéngigkeit von der Schauergeometrie
zu sehr unterschiedlichen Fehlern bei der Richtungs- und Corebestimmung. Ein
relevanter Beitrag zum systematischen Fehler konnte zur Bestimmung des Schwer-
punktes bei TeV-Punktquellen (siehe Kap. 9.1) erwartet werden. Allerdings werden
Punktquellen ausschlieBlich zentriert oder im Wobble-Modus beobachtet. In beiden
Fillen kompensieren sich aus Symmetriegriinden die Effekte, die aus der fehlenden
Korrektur erwachsen. Nur falls die Ausrichtungskorrekturen (siehe néachstes Kapi-
tel) diese Symmetrie stark storen, also wenn die GroBe der Korrektur geschitzt 071
iberschreitet, sind Beeintrichtigungen zu erwarten.

Allerdings tragen die fehlenden Korrekturen wohl mit dazu bei, daB3 die Richtungsre-
konstruktion auch bei Ereignissen mit sehr kleinem erwarteten Fehler (siehe Kap. 9.2)
immer ein gewisses ,,Grundrauschen” behélt. Auch bei verbesserten Methoden zur Ener-
gieauflosung, die u.a. eine verbesserte Corebestimmung bendtigen [HLKKOO], trigt der
Fehler evtl. zu einer Limitierung der Genauigkeit bei.

4.3 Kalibration der Teleskop-Positionierung

Im Gegensatz zu den in Kap. 4.2 besprochenen Korrekturen sind die in diesem Kapitel
vorgestellten Ausrichtungskorrekturen in jeder Analyse von Bedeutung. Die Korrekturen
existieren als Modul, das aus einem c-Programm und einer immer wieder mit den ak-
tuellen Ausrichtungsparametern zu erweiternden Tabelle besteht. Das Modul ist in jede
HEGRA-System-Analyse integriert.

Die Nachfiihrung (Tracking) der Teleskope verldft sich wihrend der Datennahme aus-
schlieBlich auf die Positionsangaben der Winkelgeber (Shaft Encoder) an der Altitude-
und der Azimut-Achse. Aufgrund der 60-fach hoheren Genauigkeit der Schrittmotoren,
die die Achsen bewegen, und eines auch an die Sollgeschwindigkeit der Achsen ankop-
pelnden Tracking-Algorithmus entspricht die Differenzverteilung zwischen Soll- und Ist-
werten der Shaft Encoder immer ziemlich genau der durch die Auflosung der Shaft Enco-
der (0°022) erwarteten Streuung; eine Verbreiterung der Verteilung ist ein sicherer Indi-
kator fiir Wind wihrend der Datennahme. Die Verteilung ist auch immer um O zentriert;
d.h. es gibt keinen Servo Lag.
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Abbildung 4.6: Technische Zeichnung eines der HEGRA-Systemteleskope. Die Masten bestehen
aus leicht flexiblen Kohlefasermasten; die Mastenkonstruktion wird durch Stahlseile versteift.

Die Differenz zwischen Soll- und Istposition des (Himmels-)Abbildes in der Kamera ist
im wesentlichen durch mechanische Fehlausrichtungen der Teleskope begriindet. Hin-
zu kommt eine Korrektur durch die Refraktion in der Erdatmosphére. Die notwendigen
Ausrichtungskorrekturen haben eine Groflenordnung von 0°1 (selten bis 0°3). Die Kor-
rekturen sind ausschlielich von der momentanen Position der Teleskope, i.e. von den aus
den Shaft Encoder-Werten gewonnenen Alt/Az-Werten abhéngig.

Die aus der Korrektur gewonnene wahre Ausrichtung (in Alt/Az-Koordinaten) des Te-
leskops kann mit der momentanen Uhrzeit (besser: Sternzeit) in dquatoriale (Ra/Dec)-
Koordinaten umgerechnet werden. In diesen Koordinaten sind die Objekte in erster Ord-
nung in Ruhe. Alle weiteren Korrekturen sind ,,astronomischer” Natur und sind Funk-
tionen dieser dquatorialen Koordinaten. Sie haben eine GroBenordnung von 1’ pro Jahr
und sind nicht Teil der Korrekturen des Standard-Ausrichtungsmoduls. Weitere Details
zu diesem Thema finden sich in Kap. 9.1.

Abweichungen zwischen Teleskopausrichtung und tatséchlicher Position des Objekts er-
geben sich auch durch fehlerhafte Koordinaten, auf die wihrend der Datennahme (online)
nachgefiihrt wurde. In der normalen Datennahme sind die Koordinaten im giinstigsten Fall
J2000-Koordinaten; manchmal fithren ungenaue Angaben zu leicht falschen Koordinaten.
Im Scan Mode hingegen, der urspriinglich fiir Himmelsabrasterungen konzipiert wurde,
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aber auch zum einfachen Abarbeiten eines komplexen Beobachtungsablaufs verwendet
werden kann (AGN Scan, Gamma Ray Burst Scan,...), werden die J2000-Koordinaten —
sofern korrekt vorhanden — auf die aktuelle Epoche korrigiert.

Insgesamt gesehen kann sich eine genaue Analyse nicht auf die Koordinaten verlassen,
auf die online nachgefiihrt wurde. Dies ist grundsétzlich auch nicht nétig, da alle Kor-
rekturen nachtriglich (offline) durchgefiihrt werden konnen; in einigen Féllen ist die Ver-
wendung korrekter Koordinaten auch gar nicht méglich, da die genauen Koordinaten zum
Zeitpunkt der Datennahme gar nicht bekannt sind (z.B. bei Gamma Ray Bursts).

Die mechanischen und Refraktions-Korrekturen werden ebenfalls offline durchgefiihrt.
Auch dies war in der Praxis manchmal, insbesondere in der Anfangsphase der Teleskope,
nicht anders durchfiihrbar, da die genaue Bestimmung der Korrekturparameter erst im
Nachhinein moglich war. Es hat sich in der Praxis aulerdem als sehr niitzlich erwiesen,
die Kalibrationsmessungen zu Uhrzeiten und an Tagen durchfiihren zu kénnen, an denen
keine anderen, aktuell wichtigen Beobachtungen durchgefiihrt werden muf3ten.

4.3.1 Die Eichmessungen

Zur Messung der Teleskop-Fehlausrichtung werden die in Kap. 4.1 eingefiihrten
Standard-Point Runs verwendet. Die Analyse ist in [Piih96] beschrieben. Fiir die Ko-
ordinaten der Referenzsterne gilt auch hier, dal die Koordinaten, die bei Durchfiihrung
des Point Runs verwendet werden, nicht besonders genau sein miissen. In der Analyse
allerdings muf} die Position des Sterns im momentan aktuellen dquatorialen Koordinaten-
system mit der notigen Genauigkeit (< 0°008) berechnet werden. Dazu werden die im
Astronomischen Almanach jihrlich erscheinenden, auf die Mitte des Jahres bezogenen
Koordinaten linear auf den Zeitpunkt des Point Runs interpoliert. Es sei nochmals daran
erinnert, dal die Verwendung dieser korrigierten aktuellen Koordinaten der Referenz-
sterne ausschlieBlich fiir die korrekte Bestimmung der mechanischen Ausrichtungsfehler
(siehe néchster Abschnitt) benotigt wird. Dies fiihrt nicht dazu, da3 die Ausrichtungskali-
bration die ,,astronomischen” Bewegungen der beobachteten Objekte (Pridzession etc.) in
ein Referenzsystem korrigiert, in dem die Objekte vollstdandig ruhen.

Das Ergebnis der Point Run-Analyse ist ein Verschiebungsvektor in der Kameraebene.
Der Wert gilt fiir die jeweilige Positionierung des Teleskops, i.e. die Ergebnisse sind eine
reine Funktion von Hohenwinkel, Azimut-Winkel und normal / reverse mode; die Funk-
tion ist allerdings jeweils nur innerhalb eines gegebenen Zeitabschnitts giiltig (siehe Kap.
4.3.4). Die Werte sind im Rahmen der Fehler fiir alle Positionen voll reproduzierbar, d.h.
das Ergebnis ist ausschlieBlich durch die statischen Eigenschaften der Teleskopmontie-
rungen bedingt. Hysterese-Effekte, z.B. beim Fahren der Teleskope iiber den Zenit vom
normal in den reverse mode, wurden nicht beobachtet. Diese Aussagen werden im we-
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Parameter normale BESCHREIBUNG, Bemerkungen, Probleme
Grollenordnung
max. Bend. Ampl. 0°05 BENDING (MAXIMALE DURCHBIEGUNG VON

MASTEN UND SPIEGELTRAGER)
kann mit der Modulation des Alt-Se korreliert sein;
bei CT 2 durch den schwicheren Reflektor deutlich grofer

vert. Offset  Ampl. < 0°05 VERTIKALE NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG
gleichzeitig Offset des Alt-Se, Effekte sind ununterscheidbar
hor. Offset Ampl. < 0°05 HORIZONTALE NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG
ist manchmal mit Azm-Offs. korreliert, Effekt unverstanden
Az-Offset Ampl. < 0°05 NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG DES AZ-SHAFT ENCODERS
siehe hor. Offset
Az-Achse Ampl. < 0°1 VERKIPPUNG DER AZIMUT-ACHSE
Richtg. 0° — 360° durch den simultanen Effekt auf hor. und vert. Ausrichtung
die bestbestimmten und stabilsten Parameter
Mod. Az-Se  Ampl. < 0°05 1. HARMONISCHE MODULATION DES AZ-SE
Phase 0° — 360°
Mod. Alt-Se  Ampl. < 0°05 1. HARMONISCHE MODULATION DES ALT-SE
Phase 0° — 360° siehe max. Bend.
Alt-Achse Ampl. < 0°05 VERKIPPUNG DER ALT-ACHSE GEGEN DIE AZ-ACHSE

konnte auch durch Mastenverspannung verursacht sein

Tabelle 4.2: Liste der 11 Parameter, die das mechanische Ausrichtungsmodell bendtigt. Az =
Azimut, Alt = Altitude (Hohenwinkel), Se = Shaft Encoder (Winkelsensor).

sentlichen durch die Ergebnisse begriindet und gestiitzt, da das mechanische Modell
(Kap. 4.3.2) auch bei vielfacher Uberbestimmtheit der Parameter alle Fehlausrichtungen
im Rahmen der Fehler korrekt reproduzieren kann (Kap. 4.3.3).

4.3.2 Das mechanische Modell, Refraktion in der Erdatmosphére

Fiir die Modellierung der Ausrichtungsfehler in Abhéngigkeit von der Teleskop-Position
wird ein einfaches Modell fiir die Teleskopstatik verwendet. Details zu dem Modell stehen
in [Piih96]. Das Modell liefert eine Funktion

fie : (alt,azm,mode) — (Ax, Ay), 4.3)

wobei mode fiir normal oder reverse steht und (Az, Ay) der Verschiebungsvektor in der
Kameraebene ist. In Tabelle 4.2 sind die Modellparameter aufgelistet. Diese sind von den
individuellen Eigenschaften der Teleskope abhingig und miissen durch die Kalibration
bestimmt werden.
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Das kanonische Koordinatensystem, in dem das mechanische Modell die Verschiebungs-
vektoren beschreibt, ist das an die Teleskope ,.fixierte” Alt-Azimut-System (und nicht
z.B. das dquatoriale Ra-Dec-System). Das Koordinatensystem taucht allerdings doppelt
auf, da die Teleskope durch Verfahren iiber den Zenit vom ,,normalen” in den ,,reversen”
Modus gebracht werden konnen. Jeweils etwa die Hilfte aller Beobachtungen findet in
einem der beiden Modi statt (siehe z.B. Kap. 5, Abb. 5.1). Grund hierfiir ist, daf} die Tele-
skope im Azimut nur einen knappen Vollkreis fahren konnen, der durch einen schmalen
,.toten Bereich” abgegrenzt wird. Damit jedes Objekt wihrend der gesamten Nacht ohne
Unterbrechung beobachtet werden kann, wird bei der normalen Datennahme — entspre-
chend der Deklination des Objekts — automatisch entweder der normal oder reverse mode
eingestellt.

Die Korrekturfunktion wird in identischer Weise hier fiir die Bestimmung der Korrektur-
parameter wie auch bei der Korrektur der Schauerbilder verwendet. Einziger Unterschied
ist der Einflul der Refraktion. Fiir die Kalibration mit Sternen wird die volle Refraktion
verwendet. Aus einfachen geometrischen Uberlegungen wurde der Einfluf der Refraktion
auf Schauerbilder zu 70% eingeschitzt. Der Wert ist eigentlich von der Eindringtiefe der
Schauer, und damit von ihrer Energie abhingig; diese Abhédngigkeit ist aber gering. Ge-
nauere Untersuchungen unter Einschlufl von Atmosphidrenmodellen und den unterschied-
lichen Schauereindringtiefen ermoglichen genauere Korrekturen [BerOO] und haben fiir
die vorliegende Arbeit den Wert von 70% nachtriglich bestétigt.

4.3.3 Die Ausrichtungskalibration

Um die Ausrichtungsparameter zu bestimmen, muf} eine gleichmifige Durchmusterung
des ,,Teleskophimmels”, also in erdfesten (alt/az)-Koordinaten durchgefiihrt werden.
Die Korrekturen beinhalten neben konstanten Offsets nur harmonische Modulationen mit
einer 360°-Phase. Dafiir wiirde eine Abtastdichte von 90° ausreichen; aufgrund der durch
die Uberlagerung mehrerer Modulationen entstehenden Schwebungen muB ein dichteres
Gitter abgerastert werden.

Abb. 4.7 zeigt die Ergebnisse zweier Kalibrationen, jeweils dargestellt in den Koordi-
naten des Teleskophimmels. Die Verschiebungsvektoren sind um etwa einen Faktor 50
vergroBert, um sie in der Abbildung sichtbar zu machen. Die gepunkteten Linien deuten
das abzurasternde Gitter an; in jedem Feld sollte mindestens ein Point Run durchgefiihrt
werden. Im rechten Teil der Abbildung ist das Idealbeispiel einer solchen Kalibration
gezeigt. Eine ideale Kalibration beinhaltet 30-35 Point Runs, so dafl die 11 Parameter
des Modells 5- bis 6-fach iiberbestimmt sind. Im linken Teil von Abb. 4.7 ist ein in der
Anfangsphase der Entwicklung des Modells entstandener Kalibrationsdatensatz gezeigt;
durch solche Messungen wurde die Giiltigkeit des Modells getestet.
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Abbildung 4.7: Ergebnisse zweier Ausrichtungskalibrationen. Der Ursprung der ,,Pfeile” ist an
der jeweiligen Position des Teleskops wihrend des Point Runs in erdfesten Azimutal-Koordinaten
gezeichnet. Die Richtungen und Lingen geben die Verschiebungsvektoren in der Kameraebene
wieder; sie sind um ca. einen Faktor 50 vergroBert, um in dieser Darstellung sichtbar zu werden.

Die Ergebnisse eines solchen Kalibrationsdatensatzes werden in eine y?-Minimierung
eingegeben, um die 11 Parameter zu ermitteln. Die aus der Point Run-Analyse fiir jeden
einzelnen Verschiebungsvektor ermittelten Fehler [Piih96] erwiesen sich als zu ungenau;
daher wird jeder einzelne Vektor gleich gewichtet. Die unter PAW [CER] laufende Fit-
routine konvergiert typischerweise in wenigen Sekunden.

Abb. 4.8 zeigt die Ergebnisse der beiden in Abb. 4.7 gezeigten Kalibrationen in Ka-
merakoordinaten. Die in der unteren Hilfte der Abbildung gezeigten Residuen sind ein
MaB fiir die Qualitit der Ausrichtungskorrektur. Die Genauigkeit betrigt in radialer Rich-
tung 02007 bzw. 02005 pro Achse; aufgrund der Radialsysmmetrie gilt letzteres sowohl in
Kamera- wie auch in Himmels-(Ra/Dec-)Koordinaten. Die Breite der Verteilung der Re-
siduen bleibt auch bei einer groen Zahl an Kalibrationsruns konstant; dadurch und durch
den Vergleich kurz aufeinanderfolgender Kalibrationsdatensitze konnte die Giiltigkeit der
Kalibration bestétigt werden.

Die Breite der Residualverteilung ist durch eine ganze Reihe von Faktoren gegeben, die
die Genauigkeit der Ergebnisse der Point Runs bestimmen; diese sind u.a. die Zeitmes-
sung mit nur einer Sekunde Genauigkeit oder die Nicht-Beriicksichtigung der Aberrati-
onskorrekturen. Die Breite entspricht allerdings auch im wesentlichen der durch die Shaft
Encoder erwarteten Breite von ogg = 02022/ V12 = 0°006. Obwohl die Teleskope durch
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Abbildung 4.8: Die aus den Point Runs ermittelten Verschiebungsvektoren in der Kameraebene
fiir die in Abb. 4.7 gezeigten Kalibrationen. Jeder Punkt entspricht einem Point Run. In der obe-
ren Hilfte der Abbildungen sind jeweils die Ergebnisse der Kalibrationsmessungen gezeigt; das
Sechseck deutet die Abmessungen des zentralen Pixels an. Unten wurde in der Analyse der Point

Runs bereits die Ausrichtungskalibration angewendet. Die verbleibenden Fehlausrichtungen (Re-
siduen) sind ein MaB fiir die Genauigkeit der Kalibration; sie betrdgt 0°007 in radialer Richtung
bzw. 02005 pro Achse.

die 60-fach hohere Genauigkeit der Schrittmotoren prinzipiell genauer als diese Brei-
te nachfiihren konnen (und dies durch den implementierten Tracking-Algorithmus auch
tun), ist dies durch die unterschiedlichen Nachfiihrmodi beim Objekttracking und bei den
Point Runs auf diese Weise nicht kalibrierbar.
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CT Dat. max.  vert. hor. Az- Az- Rich- Mod. Pha- Mod. Pha- Alt-

Bend. Offs. Offs. Offs. Achs. tung Az-Se se Alt-Se se Achs.
10/95 .052 118 .009 .041 .012 200 .036 251 .024 181 .030
8/96 .070 .072 .002 -.006 .035 333 .019 328 .003 191 .046
9/96 050 .042 026 -.048 .038 199 .004 175 177 0 359 .037
12/96 .072  .033 -.014 .097 .020 161 017 276 010 182 .026
9/98 175 -.008 019 .036 .089 209 .010 133 .031 184 .055

NN DN A~ W

Tabelle 4.3: Ausrichtungsparameter aller Systemteleskope zum Zeitpunkt ihrer Inbetriebnahme,
bei CT 2 zum Zeitpunkt des Einschlusses in das System. Die Parameterbezeichnungen sind in der
Beschreibung zu Tab. 4.2 definiert. Alle Werte sind in Grad angegeben.

4.3.4 Zeitverhalten der Ausrichtungskalibration, Rekalibrationen

Tabelle 4.3 zeigt die Ausrichtungsparameter aller Systemteleskope zum Zeitpunkt ihrer
Inbetriebnahme. Der Vorteil des mechanischen Modells gegeniiber einer allgemeinen Pa-
rametrisierung besteht zum einen darin, daf} fiir die Reproduzierbarkeit der Effekte ein
physikalischer Grund angegeben werden kann. Zum anderen konnten die ermittelten Pa-
rameter genutzt werden, um sowohl zeitweise auftretende, zum Teil grofe Fehlausrichtun-
gen ihren Ursachen zuzuordnen, als auch die Konstanz mancher Parameter zu verstehen.
Einige Beispiele seien hier kurz angefiihrt:

e FEine horizontale Fehlausrichtung mit einer Amplitude von einem Pixeldurchmes-
ser bei CT 3 konnte dem Shaft Encoder der Azimut-Achse zugeordnet werden. Als
Grund fiir den Fehler stellte sich ein schlecht montiertes Verbindungsstiick zwi-
schen Azimut-Achse und Shaft Encoder heraus; allerdings hétte man einen Fehler
dieser GroBenordnung auch durch eine einfache Sichtkontrolle entdecken konnen.

e Als Ursache fiir die groBe Modulation an der Altitude-Achse von CT 5 stellte sich
eine leicht pridzedierende Achse an der Verbindungsstelle zum Shaft Encoder her-
aus; dieses Problem lie} sich durch eine Neupositionierung des Shaft Encoder zu-
mindest deutlich lindern.

3Eine leicht hohere Genauigkeit als dieser Wert ist allerdings ohne Bedingungen sowohl beim Objekt-
tracking als auch bei den Point Runs zu erwarten: Beim Tracking ist die Genauigkeit in azimutaler Richtung
Cazm = 0osg-cos (alt); durch die Gesichtsfelddrehung kommen sowohl Rektaszension wie Deklination teil-
weise in den Genuf dieser hoheren Auflosung. Bei den Point Runs ist die Auflosung in azimutaler Richtung
durch die azimutal abgefahrenen Scan-Linien noch einmal héher, da die DC-Strome immer beim Um-
schalten des Shaft Encoders ausgelesen werden und der dadurch resultierende systematische Fehler von
0.5 x 0°022 in der Analyse korrigiert wird. Die Auflosung in Altitude-Richtung wird durch die Zahl an
Scan-Linien und durch die Bewegung des Sterns wihrend der Dauer einer Scan-Linie erhoht (siehe Abb.
4.1).
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e Anderungen der Offset-Werte tauchten fast immer im Zusammenhang mit durch
Frost und Eis verursachten Anderungen der Spiegeljustierung auf (siehe Kap. 4.4)
und konnen als zusétzlicher Indikator fiir diese Ereignisse genutzt werden.

e Bei allen Teleskopen konnte gezeigt werden, daf3 die Fundamente im Rahmen der
MelBgenauigkeit ihre Lage nicht veridnderten; der darauf sensitive Parameter, die
Verkippung der Azimut-Achse, blieb fiir alle Teleskope iiber den gesamten Zeit-
raum unveréindert.

Eine Rekalibration der Parameter muf durchgefiihrt werden, wenn Anderungen an fiir
die Ausrichtung der Teleskope relevanten Teleskopkomponenten vorgenommen werden.
Wenn es der Beobachtungsplan erlaubt, sind Komplettkalibrationen natiirlich der sicher-
ste Weg. Die Kalibrationsprozedur erlaubt allerdings auch die Neubestimmung einzelner
Parameter unter der Annahme, daf} die restlichen Parameter unverdndert geblieben sind.

Wenn der Grund fiir eine Anderung bekannt ist (z.B. ein Austausch eines Shaft Encoders
oder eine Spiegeljustierung), reichen prinzipiell wenige Point Runs fiir eine Rekalibra-
tion aus; in der Praxis wurden zur Sicherheit hiufig zu einem spéteren Zeitpunkt kom-
plette Kalibrationen durchgefiihrt, die im Nachhinein die Annahmen bestitigten. Fehlten
konkrete Anlédsse, wurde im Schnitt ein- bis zweimal pro Jahr eine Komplettkalibration
durchgefiihrt.

Abb. 4.9 zeigt zur Anschauung grob den zeitlichen Verlauf der Ausrichtungsparameter
von CT 3 iiber die gesamte bisherige Detektorlaufzeit.

4.4 Uberwachung der Abbildungsqualit:it

Die Spiegelsegmente sind statisch an den Reflektoren montiert. Die Spiegel sind an drei
Gewindestangen befestigt, die jeweils mit einem mercedessternformigen Tréigerstriick
verbunden werden. Diese Verbindung 146t sich lockern, und durch Drehen der Gewin-
destangen wird der Abstand zwischen Spiegel und Reflektor und schlieBlich die Win-
kelausrichtung der Spiegel eingestellt. Das Fixieren der Gewindestangen ist leider nicht
spannungsfrei moglich?, so daB die Ausrichtung ,,relaxieren” kann. Auch konnen Frost
und Eis die Spiegelausrichtung deutlich storen.

Die Spiegel werden mit Hilfe einer ca. 1 km entfernten Referenzlichtquelle justiert, wo-
bei die Teleskope nahezu horizontal ausgerichtet sind (nahe 90° Zenitwinkel, im normal

“Das Problem der fehlenden Spannungsfreiheit fiihrt auch zu Druck auf den Spiegel, welcher fiir das
Zerbrechen vieler Spiegel verantwortlich gemacht wurde. Daraufhin wurde bei vielen Spiegeln ein Zwi-
schenstiick zwischen Gewindestangen und Spiegel eingesetzt, was das Problem vermutlich 16sen konnte.
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Abbildung 4.9: Die zeitliche ,,Entwicklung” der Ausrichtungsparameter, am Beispiel von CT 3.
Oben sind Offsets und Amplituden gezeigt, unten die evtl. dazugehorigen Phasen. Die vertikalen
gepunkteten Linien geben die Zeitpunkte an, an denen jeweils neue Parametersitze giiltig wurden.
Falls keine mechanischen Arbeiten zusitzlich die Rekalibration einzelner oder aller Parameter
n6tig machten, wurde etwa ein- bis zweimal pro Jahr eine vollstindige Kalibration durchgefiihrt,
die die Uberpriifung aller Parameter ermoglicht. Analoge Verliufe existieren fiir CT 2 und CT 4-
6. Das Bild kann nicht dazu dienen, genaue Informationen iiber einzelne Parameter zu liefern,
sondern soll nur einen Eindruck vom typischen zeitlichen Ablauf geben.

mode). In die Kamera wird ein Diffusor eingebaut, der durch Verschieben der Kamera in
der Halterung in die Bildebene der Lichtquelle gebracht wird. Fiir die Bestimmung der
Position der Bildebene wird in ausreichender Nédherung die Linsengleichung verwendet.
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Abbildung 4.10: EinfluB dejustierter Spiegel auf die PSF. Links: Fiinf stark dejustierte Spie-
gel (und eine im Mittel nicht optimale Justierung aller weiteren Spiegel) fiihren dazu, dal bei
gleichmiBiger Ausleuchtung eines Pixels 35% des Lichts in benachbarte Pixel fillt. Rechts: Das-
selbe Teleskop nach der Korrrektur der Spiegeljustierung. Im Idealfall wird nur 20% des Lichts in
die benachbarten Pixel gestreut.

Die horizontale Ausrichtung der Teleskope wihrend der Spiegeljustierung stellt ein Pro-
blem dar, da die Reflektoren natiirlich in gewissem Maf3e ihre Form unter ihrem Eigenge-
wicht dndern, und dies abhidngig vom Hohenwinkel. Da die Beobachtungen zwischen 0°
und 60° Zenitwinkel sowohl im normal wie im reverse mode stattfinden, mufl gewihrlei-
stet sein, daf} sich die Punktantwort des Reflektors iiber den vollen Hohenwinkelbereich
nicht oder nur unwesentlich #ndert.’

4.4.1 Mittlere Punktantwort, permanente Dejustierung einzelner
Spiegel

Schon bei der Analyse eines einzelnen Point Runs sind einzelne, stark defokussierte
(> 0°1) Spiegel sichtbar; allerdings kann ein solches Signal auch durch schwache Sterne,
die zum eigentlichen Zielstern benachbart sind, vorgetiuscht werden. Durch eine Uberla-
gerung aller Point Runs eines Kalibrationsdatensatzes kann aber ein in Abb. 4.10 gezeig-
tes Bild erzeugt werden, das ausschlieBlich auf die Spiegeljustierung sensitiv ist, da der

3 Ansonsten miifte diese Anderung in der Detektorsimulation beriicksichtigt werden, und man miiBte in
der Analyse z.B. die Erwartungswerte der Schauerformparameter zusitzlich zur Zenitwinkelabhéingigkeit
auch abhiingig von normal und reverse mode berechnen.
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Einflu} einzelner Sterne im Rauschen untergeht.

Die Bilder entstehen durch Addition der in Abb. 4.1, oben rechts gezeigten Histogramme.
Die Verteilungen werden geeignet normiert, und in der Analyse muf} natiirlich die vorher
ermittelte Ausrichtungskalibration angewendet werden. Eine Gewichtung der einzelnen
Point Runs entsprechend der Signalamplitude wird nicht durchgefiihrt. Die Bilder mitteln
iber alle Teleskopausrichtungen und damit iiber die in Kap. 4.4.2 diskutierten dynami-
schen Anderungen der Reflektoren.

Im Prinzip sind diese Bilder durch ihre nahezu vollstindige Abtastung geeignet, mittels
einer Riickfaltung der Pixeloberflichenfunktion die PSF vollstindig zu bestimmen. Aus
Zeitgriinden, und letztendlich auch aus mangelnder Notwendigkeit, wurde dies allerdings
nicht durchgefiihrt. Eine einfache Analyse kann durch die Sektorierung in die Einzelpi-
xeloberflachen erfolgen (siehe Abb. 4.10). Man erhilt die Information, welcher Anteil
der Photonen in ein Pixel und in die angrenzenden Pixel fillt, wenn das Pixel homogen
ausgeleuchtet wird. Einfache Detektorsimulationen nutzen genau diese Zahlen, um den
gesamten EinfluB der PSF auf die Bildentstehung zu simulieren. Auch fiir die Analyse
der Mrk 501-Daten aus dem Jahr 1997 wurden diese Werte verwendet, um das Verhalten
des Teleskopsystems wihrend des Zeitraums zu verstehen, in dem CT 3 und CT 4 schlecht
justierte Spiegel hatten [AABT99d].

Ansonsten wurden diese Bilder genutzt, um Abweichungen von der optimalen Spiegelju-
stierung zu liberwachen und Informationen fiir notwendige Spiegeljustierungen zu geben.
Im Zusammenhang mit der Analyse von Cas A waren nur Krebsnebel-Referenzdaten von
schlechten Spiegeljustierungen betroffen. Diese Daten wurden in der Analyse verworfen;
zu weiteren Einzelheiten siehe Kap. 7.5 und 3.6.

4.4.2 Dynamische Anderung der Punktantwort

Zur Untersuchung der dynamischen Anderung der Reflektoren wurden die Point Runs als
Funktion vom Zenitwinkel analysiert; Anderungen der PSF in Abhingigkeit vom Azi-
mut wurden nicht beobachtet. Die PSF wird in Form einer zweidimensionalen Gauf3-
Funktion parametrisiert, deren Breite in horizontaler und vertikaler Richtung verschieden
sein kann. Die PSF wird mit der geometrischen Pixeloberflache gefaltet, wobei der Ein-
fluB} der Lichtleiter (Funnels) vernachléssigt wird. Die horizontale und vertikale Breite
werden durch eine x2-Anpassung dieser Funktion an den Strom im zentralen Pixel (Abb.
4.1, oben rechts) bestimmt. Die so ermittelten Werte sind in erster Linie nicht auf die
Dejustierung einzelner Spiegel sensitiv, sondern nur auf eine mittlere Streuung der Justie-
rung.

Abb. 4.11 zeigt das Ergebnis einer solchen Analyse am Beispiel von CT 6. Die Breite
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Abbildung 4.11: Dynamische Aufweitung der PSF als Funktion des Zenitwinkels am Beispiel von
CT 6 in der Periode 9/98. Oben: Breite der PSF in horizontaler Richtung. Unten: Breite der PSF in
vertikaler Richtung. Die Spiegel werden unter 90° Zenitwinkel im normalen Modus justiert, dort
ist die optimale PSF zu erwarten und auch zu sehen.

der PSF in horizontaler Richtung wird aufgrund der hohen Auflosung der Point Runs in
azimutaler Richtung gut vermessen. Sie verhilt sich aus Symmetriegriinden erwartungs-
gemil spiegelsymmetrisch beziiglich des Zenits. Dieses Verhalten ist bei allen Telesko-
pen mit gleicher Amplitude zu beobachten; bei CT 2 ist der Effekt sogar etwas gerin-
ger. Der Effekt ist auch zu Zeiten mit durchschnittlich schlechterer Spiegeljustierung zu
beobachten, was auf einen korrelierten Effekt, d.h. auf eine Verbiegung des Reflektors
schlieBen 1a6t.

Die Breite der PSF in vertikaler Richtung wird erwartungsgeméal nicht genauso gut ver-
messen. Im allgemeinen sieht man bei allen Teleskopen einen Trend zu einer Aufweitung
der PSF bei Entfernung von der Justierposition. Da die Schwerkraft einen beziiglich des
Zenits nichtsymmetrischen EinfluB} auf die vertikalen Trigerholme und die Einzelspiegel
hat, ist dies zu erwarten. Der Trend verschwindet bei Teleskopen, bei denen die Spiegelju-
stierung nicht optimal ist; dies spricht fiir einen unkorrelierten Effekt, der evtl. ausschlie$3-
lich durch Verbiegungen der Einzelspiegelhalterungen unter der Schwerkraft verursacht
sein konnte. CT 2 zeigt in der vertikalen Komponente ein deutlich abweichendes Verhal-
ten, siehe Kap. 4.4.3.

Die in Abb. 4.11 eingezeichneten grauschattierten Binder geben die empirisch gefunde-
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Abbildung 4.12: Die Punktantwort von CT 2 direkt nach seinem Einschluf3 in das Teleskopsystem,
getrennt nach normal und reverse mode. Die Spiegeljustierung findet bei horizontaler Ausrichtung
des Teleskops im normal mode statt, in diesem Modus scheint die Punktantwort noch akzeptabel.
Im reverse mode dagegen ist eine deutliche Stérung zu erkennen.

nen Bereiche an, innerhalb derer das Reflektorverhalten erlaubt ist. Der hellschattierte
Bereich gibt den Optimalzustand an, im dunkelschattierten Bereich konnen die Daten
noch akzeptiert werden, eine Spiegeljustierung sollte aber bald erfolgen. Weicht die Brei-
te der PSF von diesen Vorgaben ab, miissen die Spiegel justiert werden, und Daten aus
den betreffenden Perioden miissen gesondert behandelt oder verworfen werden.

4.4.3 Der CT 2-Reflektor

CT 2 wurde vor den weiteren System-Reflektoren von CT 3 bis CT 6 gebaut, der Reflek-
tor wurde — entsprechend der Pixelgrofle der anfidnglich verwendeten Kamera von 0243
— schwicher ausgelegt als die neueren Reflektoren. Beim Einschlufl von CT 2 in das Sy-
stem wurde versucht, durch eine verstirkende Konstruktion hinter dem Reflektor diesen
entsprechend zu versteifen; Teile davon behinderten jedoch die korrekte Kabelfiihrung,
schlieBlich wurde eine Querverstrebung entfernt.

Dieser Entscheidung gingen eine Reihe von Point Runs (noch mit der alten Kamera) vor-
aus, die im Rahmen dieser Arbeit ausgewertet wurden. Die SchluB3folgerungen, die aus
dieser Analyse gezogen wurden, waren:

1. Im Rahmen der erreichten Auflosung hatte die Querverstrebung keinen EinfluB} auf
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Abbildung 4.13: Die Breite
der Punktantwort von CT?2
in horizontaler (oben) und
vertikaler (unten) Richtung.
Die horizontale PSF ist sta-
biler als bei den anderen Sy-
stemteleskopen. Die vertika-
le PSF hingegen ist deut-
lich schlechter und in die-
ser Form iiber weite Berei-
che der Teleskopausrichtung
inakzeptabel.

Abbildung 4.14: Einfache
Simulation des Reflektor-
verhaltens von CT 2. Oben:
Zusammenhang
der Entfernung zweier Licht-
flecke (Intensititsverhiltnis
2:1), aus denen sich die PSF
zusammensetzt,
gemessenen Breite der PSF.
Unten: Unter der Annahme,
daf} sich die Entfernung der
Lichtflecke wie ein typi-

zwischen

und der

scher Durchbiegungseftekt
verhilt, gibt die Simulation
genau die  gemessenen

Breiten wieder.



104 KAPITEL 4. GEOMETRISCHE KALIBRATION

die Qualitéit der PSF. Natiirlich wurde die Form des Spiegeltrdgers in horizontaler
Richtung durch den Ein- oder Ausbau der Querverstrebung verdndert; aber nach
einer Neujustierung der Spiegel blieb das Verhalten des Spiegeltridgers sowohl in
horizontaler wie in vertikaler Richtung gleich.

2. In jedem Fall — ob mit oder ohne Querverstrebung — war die PSF in vertikaler
Richtung in Abhéngigkeit vom Zenitwinkel deutlich schlechter als bei den System-
teleskopen.

Die Resultate wurden mit der alten Kamera und deswegen mit einer verminderten
Auflosung erzielt. Die Auswertung der Point Runs, die mit der neuen Systemkamera
durchgefiihrt wurden, bestétigten aber im Nachhinein die Ergebnisse.

Im Rahmen dieser Arbeit ist von Bedeutung, ob der CT 2-Reflektor in der Lage ist, {iber
die relevanten Teleskopausrichtungen hinweg eine ausreichend gute PSF zu gewihrlei-
sten; dies ist nach Meinung des Autors nicht der Fall. In Abb. 4.12 ist die PSF von CT 2
direkt nach dem Einschluf} in das System, getrennt nach normal und reverse mode, dar-
gestellt, Abb. 4.13 zeigt die Breite der Punktantwort getrennt nach Zenitwinkeln. Wie
man sieht, ist die horizontale Steifigkeit des CT 2-Reflektors besser als die der iibrigen
Systemteleskope, wihrend der vertikale Teil der PSF ein Problem darstellt. Eine direkte
Uberpriifung der PSF am Teleskop mit Hilfe der Justierlampe im normal und reverse mo-
de ergab, dall 10 Spiegel ein korreliert anderes Verhalten in vertikaler Richtung zeigen,
was zu einer Zweiteilung der PSF fiihrt. Eine Simulation dieses Effekts (Abb. 4.14 oben)
kann die MeBwerte genau reproduzieren (Abb. 4.14 unten).

Spéter wurde versucht, mittels eines Laserlots die Spiegel bei vertikaler Ausrichtung des
Teleskops zu justieren; da die Spiegel aber keine besonders gute optische Qualitit haben,
ist die Ausrichtung anhand eines oder weniger Punkte der Spiegeloberfliche schwierig.®

Die Schauerbilder in der Kamera von CT 2 haben im Mittel eine leicht andere Form als
die der anderen Teleskope, dies ergab auch eine frithe Datenauswertung. Jede Verschlech-
terung der PSF fiihrt fast zwangsldufig zu einer Verschlechterung der Trennschirfe zwi-
schen 7’s und hadronischem Untergrund, selbst wenn die Schauerformerwartungswer-
te entsprechend rekalibriert werden. Es ist zweifelhaft, ob durch die Hinzunahme eines
stiarker ,,rauschenden” Detektorelements die Gesamtsensitivitit des Systems verbessert
werden kann. Aus diesem Grund wurde in der vorliegenden Arbeit — wie auch in vielen
anderen HEGRA-System-Analysen — CT 2 a priori in der Analyse verworfen.

®Nach Meinung des Autors wiire der einzig sinnvolle Ansatz gewesen, die Ausrichtung der 10 betroffe-
nen Spiegel in horizontaler Richtung bei einer Standardjustierprozedur einfach um 0°08 zu verstellen, also
um die halbe Strecke der Abweichung dieser Spiegel beim Ubergang vom normal zum reverse mode.



Kapitel 5

Beschreibung der Datensitze, die
»Eichquellen’ Krebsnebel und Mrk 501

In diesem Kapitel werden die Datensétze kurz charakterisiert, die im Rahmen dieser Ar-
beit untersucht wurden und die fiir die Analyse von Cas A von Bedeutung sind. AuBBerdem
wird auf ihre Verwendung in den weiteren Kapiteln dieser Arbeit verwiesen.

5.1 Cassiopeia A

Mit den Beobachtungen von Cassiopeia A wurde im Juli 1997 begonnen. Die Motivati-
on fiir diese Beobachtungen ist in Kap. 1.2.1 beschrieben. Voranalysen zeigten im Ver-
lauf der Beobachtungen schon ein Signal, die Beobachtungen wurden im Sommer 1998
fortgesetzt. Eine vorldufige Analyse der 97er und 98er Daten und ein mogliches TeV-y-
Signal wurden auf der ICRC 1999 in Salt Lake City berichtet [PVW99]. Die gesamte
Beobachtungszeit wurde 1999 noch einmal fast verdoppelt. Zusétzlich wurden intensive
systematische Studien zur Bestitigung des Signals durchgefiihrt, iiber die in den néchsten
drei Kapiteln dieser Arbeit berichtet wird.!

Ungliicklicherweise erhohte sich die Signifikanz des Signals durch die 99er Daten (natiir-
lich unter Anwendung der verbesserten Analyse) nicht entsprechend der groferen Beob-
achtungsdauer. Im Rahmen der Fehlergrenzen ist allerdings nicht auszumachen, ob dies
einfach an statistischen Fluktuationen oder an Sensitivitdtsunterschieden lag (siehe Kap.
7.5.2, Abb. 7.11). Insgesamt ist der volle dreijdhrige Datensatz mit einer konstanten TeV-
~v-Emission von Cassiopeia A gut in Ubereinstimmung.

'Die auf der ICRC 99 berichtete Signifikanz von 4.9 o stellte sich tatséchlich im Nachhinein als etwas
zu grof heraus, da ein systematischer Fehler bei der Bestimmung des erwarteten Untergrundes vorlag.

105
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Abbildung 5.1: Ubersicht iiber die Teleskopausrichtungen, unter denen die in dieser Arbeit un-
tersuchten Daten aufgezeichnet wurden. Die Doppellinien bei den Punktquellen riithren von dem
Wobble-Beobachtungsmodus her (alternierender Versatz um Adec = +0°5 zur Quellposition). Fiir
den tiberwiegenden Teil der Analyse ist nur der Zenitwinkel der Beobachtungen relevant; mit ihm
dndern sich Energieschwelle und -eichung, Ereignisrate und die erwarteten Schauerformparame-
ter. Nur fiir genaue Untersuchungen der Homogenitét des Gesichtsfeldes ist die volle Ausrichtung
von Bedeutung (siehe Kap. 8.3.1). Der Azimut-Bereich der Abbildung von ganz links bis zur Mitte
(80° bis 280°) wird im ,,normalen” Modus, der iibrige Bereich im ,,reversen” Modus beobachtet.
Auf diese Weise wird gewihrleistet, daB3 fiir jede Quelle eine durchgiingige Beobachtung ohne
Beschrinkung durch die toten Bereiche der Teleskopausrichtung moglich ist (siehe Kap. 4.3.2).

5.2 Krebsnebel

Der Krebsnebel als Standard-Eichquelle der TeV-y-Astronomie wurde und wird mit dem
HEGRA-System kontinuierlich beobachtet; dies gilt natiirlich auch fiir viele andere Wel-
lenlidngenbereiche. Alle Emissionsmodelle und bisherigen Beobachtungen sind mit einer
zeitlich konstanten TeV-vy-Emission konform. Naturgemil finden die meisten Beobach-
tungen unter kleinen Zenitwinkeln (< 30°) statt, da hier die beste Sensitivitit gegeben
ist. Man mochte optimale Bedingungen bei der Untersuchung der astrophysikalischen Ei-
genschaften der Quelle selbst haben. Auch soll die Kontrolle der Detektorsensitivitét mit
moglichst guter Statistik erfolgen.

Fiir die Untersuchung der Zenitwinkelabhingigkeit der Signaleigenschaften und den Ver-
gleich mit Simulationen fanden viele Beobachtungen unter grofleren Zenitwinkeln statt;
die zenitwinkelaufgeldste Verteilung aller aufgenommenen Krebsnebel-Untergrundereig-
nisse ist in Kap. 10.5, Abb. 10.5 im Vergleich mit den Cas A-Daten gezeigt. Man erkennt,
daf eine groBBe Anzahl an Daten bei groen Zenitwinkeln (40° — 60°) aufgezeichnet wur-
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Quelle Zenit- Dauer BG-  davon ~’s nach v’s nach
winkel  [hrs]  Ereig. eff. Syst. 62<.0225°% #%<.0135°

[105]  =3Tel. msw <12 msw<1.1

Cas A 29°-49° 232 7.5 14% 356 203

Tycho 34°-45° 76 2.3 10% (66) @7

Crab 8°-25° 111 39 16% 6065 4238
25°-40° 50 1.7 11% 2257 1574
40°-60° 83 2.0 12% 1039 659

Mrk 501 10°-25° 132 1.3 6% 6241 4532
25°-40° 11 0.4 6% 798 492
40°-60° 21 0.5 6% 1539 1079

Gal. Plane 2°-60° ~105 44 - - -

Tabelle 5.1: Einige Zahlen zu den verwendeten Datensédtzen. Die Zahlen beziehen sich auf die
Daten nach Selektion auf schlechtes Wetter oder Detektorprobleme. Die Untergrundereigniszah-
len reprisentieren alle Ereignisse, die die einfachen Quellsuchschnitte passieren (siche Tabelle
3.3). Die beiden letzten Spalten geben die Zahl der detektierten ~-Ereignisse nach lockeren und
nach harten Schnitten wieder. Die harten Schnitte sind fiir den Cas A-Zenitwinkelbereich optimiert
worden; sie unterscheiden sich allerdings nur geringfiigig von den optimalen Schnitten bei klei-
nen Zenitwinkeln. Bei groen Zenitwinkeln (> 40°..50°) sind die Schnitte hingegen nicht optimal
(siehe auch Kap. 7.7), die Zahlen dienen hier aber lediglich zu Demonstrationszwecken. Der ge-
ringere Anteil an Mrk 501-Daten mit nur drei effektiv am System beteiligten Teleskopen kommt
durch die etwas andere Vorselektion der Daten zustande (Kap. 3.7).

Symbol Perioden Zeitraum

. 64-67 Aug. 97 - Dez. "97
u 68-71 Dez. ’97 - Apr. *98
A 77-83 Sep. 98 - Mir. *99
* 90-92 Sep. 99 - Dec. *99

Tabelle 5.2: Periodeneinteilung fiir die in Abb. 5.2 und 5.3 gezeigten Daten.

de.? Im Zenitwinkelbereich, unter dem die meisten Cas A-Daten aufgenommen wurden,

Hinter den vermehrten Beobachtungen unter groBen Zenitwinkeln steckte die Idee, daB bei der Bestim-
mung des Crab-Spektrums, das leicht hirter als das Spektrum der kosmischen Strahlung ist, unter gro3en
Zenitwinkeln eventuell eine groere Sensitivitit fiir Schauer bei groen Energien (e.g. > 10 TeV) erreicht
wird als unter kleinen Zenitwinkeln [AAB+00a, KAHT99]. Auch spielt das Sittigungsproblem der FADCs
und die daraus resultierende Nichtlinearitit bei hohen Amplituden (Kap. 3.4) keine Rolle mehr, da die Am-
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Abbildung 5.2: Untergrundraten in den Krebsnebeldaten, die in verschiedene Zenitwinkelberei-
che und Zeitabschnitte aufgeteilt wurden; die letzteren sind in Tabelle 5.2 definiert. Fiir die Ra-
ten ohne Schauerformschnitt gilt die linke vertikale Achse, fiir die Raten mit Schauerformschnitt
(mean scaled width < 1.1) die rechte Achse. Die grofen gefiillten Symbole zeigen die Raten nach
Softwareschwelle an; diese sind erwartungsgemif innerhalb weniger Prozent zeitlich konstant.
Die gepunkteten Linien sind in dieser und in der unteren Abbildung manuell hineingemalt wor-
den, um das Auge entlang der Raten nach Softwareschwelle (ohne Schauerformschnitt) zu fiihren.

—
"
%
-
.
-
EE g S—
iy e

%

@;;b
= S

[\
(e)
ARARRARARERR AN RN RN AR AR RARRR ARERR

Crab-Gammas in 6 < 0.22° [mHz]
>

30 40 50 60 70 80 90
Altitude [°]

Abbildung 5.3: Krebsnebel-y-Raten, aufgeteilt in dieselben Zenitwinkelbereiche und Zeitab-
schnitte wie oben. Die Symboldefinition stimmt ebenfalls {iberein, jedoch wurden die Raten ohne
Softwareschwelle mit Schauerformschnitt der Ubersichtlichkeit halber weggelassen. Auch die -
Rate nach Anwendung der Softwareschwelle ist im wesentlichen zeitlich konstant; es gibt jedoch
noch leichte Schwankungen (bis 10%), die etwas iiber den statistischen Fehler hinausreichen.

plituden bei groflen Zenitwinkeln entsprechend der groferen Entfernung der Teleskope zum Schauer in
8 km Hohe kleiner werden.
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gibt es leider vergleichsweise wenige Krebsnebeldaten. In dieser Arbeit wurden deswe-
gen viele systematische Studien sowohl mit Daten, die unter kleinen Zenitwinkeln regi-
striert wurden, als auch — soweit es die Statistik erlaubte — mit Daten aus dem Cas A-
Zenitwinkelbereich und dariiberhinaus durchgefiihrt.

Als erste Studie wird in Abb. 5.2 die Untergrundrate und in Abb. 5.3 die y-Rate in den
Krebsnebeldaten, jeweils aufgelost in fiinf Zenitwinkelabschnitte, gezeigt. Die Daten wur-
den dabei auch in vier Zeitabschnitte aufgeteilt, die sich in den Detektorsensitivitdten und
dementsprechend in der Grofle der bendtigten Energie-Kalibrationswerte stdrker unter-
scheiden (siehe Kap. 3.6); Tabelle 5.2 listet die Zeitrdume auf. Die Softwareschwelle
entspricht der in Tabelle 3.3 beschriebenen Selektion bei der Bestimmung des Spektrums
in dieser Arbeit. Die Untergrundrate nach dieser Selektion ist erwartungsgemif} konstant;
fiir die letzte Periode ergibt sich eine leichte, aber signifikante Verschlechterung der Un-
tergrundunterdriickung durch den Schauerformschnitt; diese ist aber schon in den zeitlich
hoher aufgelosten Verteilungen (Kap. 7.5.2, Abb. 7.8) nicht mehr erkennbar. Der Effekt
spielt vermutlich keine grofere Rolle bei der Sensitivitit des Systems.

Die in Abb. 5.3 gezeigten Krebsnebel-y-Raten sind nach Softwareschwelle ebenfalls in
befriedigendem Mal zeitlich konstant. Dies ist in diesem Test die entscheidende Mel3-
grofe, mit ihr soll gezeigt werden, dafl das System — nach Softwareschwelle — iiber den
gesamten Zeitraum eine homogene spektrale y-Akzeptanz hatte; die y-Rate ist dafiir ein
guter Indikator. Es verbleiben jedoch noch leichte Schwankungen, die bis zu 10% reichen.
Uber den Ratentest hinaus wurden auch die differenziellen Spektren direkt miteinander
verglichen; zu Details siche Kap. 10.4. Die Untersuchungen haben keinen Hinweis darauf
ergeben, daB die (leichten) Anderungen in der v-Akzeptanz auch zu einer Anderung der
spektral aufgelosten Akzeptanz gefiihrt haben.

Die Krebsnebeldaten finden weiterhin in allen folgenden Kapiteln Verwendung. In Kap.
7 werden die Schauerform-Schnittakzeptanzen fiir 7’s anhand der Krebsnebeldaten iiber-
priift und die Untergrundakzeptanzen der Schnitte mit den Cassiopeia A-Daten vergli-
chen. In Kap. 9 wird die Ausrichtungskalibration anhand der rekonstruierten Position
des Krebsnebels im TeV-vy-Licht getestet. Zusammen mit den y-Ereignissen von Mrk 501
wird die Fehlervorhersage der Richtungsrekonstruktion getestet und die Winkelschnitte
im Hinblick auf schwache Quellen (wie Cas A) optimiert. In Kap. 10 wird das Energie-
spektrum von Cas A durch Vergleich mit dem Krebsnebelspektrum ermittelt.

5.3 Mrk3501

Der «-FluB3 von Mrk 501 ist stark variabel, daher ist die Quelle nicht direkt zur Sensiti-
vitdtseichung nutzbar. In dieser Arbeit wurden die (quasi untergrundfreien) y-Ereignisse
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des 1997er Datensatzes verwendet, um die Schauerform-Erwartungswerte fiir v’s zu be-
stimmen (Kap. 7.4). Auerdem wurden mit den ~y-Ereignissen systematische Untersu-
chungen zum EinfluB} der Spiegeljustierungsqualitit und damit der Point Spread Function
der Reflektoren auf die Schauerformerwartungswerte unternommen (Kap. 7.5.1).

In Kap. 9 wird die Ausrichtungskalibration auch mit Mrk 501 getestet, und die ~-
Ereignisse werden bei der Winkelschnittoptimierung und bei den Tests zur Richtungsre-
konstruktion verwendet. Des weiteren wird in Kap. 10 durch den Vergleich der Mrk 501-
und Krebsnebelspektren die in dieser Arbeit verwendete Spektrumsrekonstruktion gete-
stet. Hierbei wird die Tatsache ausgenutzt, dal der Flul von Mrk 501 innerhalb des Zeit-
raums, in dem die Daten genommen wurden, zwar stark zeitlich variabel war, die spektrale
Form jedoch iiberraschenderweise konstant geblieben ist.

5.4 Tychos Supernova-Uberrest

Tychos Supernova-Uberrest wurde 1997 und 1998 zeitgleich mit Cassiopeia A beobach-
tet. Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine Voranalyse der Daten unternommen [PVW99].
In [AABT00b] ist eine genauere Analyse und eine astrophysikalische Bewertung der er-
mittelten oberen FluBBgrenze dargestellt. Fiir die vorliegende Arbeit ist der Datensatz fiir
eine Uberpriifung der Homogenitit der Untergrundakzeptanz im Gesichtsfeld von Bedeu-
tung (Kap. 8).

5.5 Durchsuchung eines Teils der Galaktischen Ebene
nach Punktquellen

Ein Teil der Galaktischen Ebene wurde 1997 und 1998 nach neuen TeV-y-Punktquellen
durchsucht. Abb. 5.4 gibt eine Ubersicht iiber die beobachteten Regionen, weitere Cha-
rakteristika sind in Abb. 5.5 gezeigt. Die typische Beobachtungszeit betrug zwei Stun-
den fiir jede beobachtete Position. Eine erste Analyse wurde in [PBD99] vorgestellt. Die
vorldufige obere FluBgrenze betrigt 1/4 Crab fiir eventuelle unbekannte Punktquellen bei
den Beobachtungen mit giinstigen Zenitwinkeln.

Fiir die vorliegende Arbeit ist der Datensatz wiederum zur Untersuchung der Homoge-
nitdt des Gesichtsfeldes von Interesse (Kap. 8); insbesondere wird durch die vielen unter-
schiedlichen Positionen iiber lokale Helligkeitsunterschiede am Himmel (Sterne, Stern-
haufen etc.) gemittelt (siche Kap. 8.3.5, Abb. 8.7). Bei der Analyse wurde auch zum
ersten Mal festgestellt, daf die radiale Untergrundakzeptanz sogar innerhalb eines effek-
tiven Gesichtsfeldes mit (/) = 2° eine wichtige Rolle spielt (siche Abb. 5.6).
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Abbildung 5.4: Ubersicht iiber die Positionen, die im ersten Scan der Galaktischen Ebene mit dem
HEGRA-System abgesucht wurden. Das Ziel war eine Suche nach neuen TeV-v-Punktquellen mit

einer Empfindlichkeit von deutlich weniger als einem Crab.

Regions 1 and 2 were observed in 1997, region 3 in 1998.

Each point within the searched area was observed for at least 2 hours.

Some positions were re-observed, triggered by a fast preanalysis.

The total observation time under accepted conditions was 105 hrs.
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Abbildung 5.5: Einige Charakteri-
stika zum ersten Scan der Galak-
tischen Ebene mit dem HEGRA-
System. Oben: Der Teil zwischen
55° und 74° Galaktischer Linge
wurde im Jahr 1998 beobachtet,
die anderen Positionen 1997; die
erhohte Energieschwelle des Sy-
stems im Jahr 1998 und die da-
durch reduzierte Triggerrate ist klar
zu erkennen. Mitte: Da immer
unter moglichst guten, d.h. klei-
nen Zenitwinkeln beobachtet wur-
de, ergibt sich ein Zusammen-
hang zwischen Zenitwinkel und
Galaktischer Lange. Unten: Aus Si-
mulationen abgeschitzte Energie-
schwelle fiir die unter verschiede-
nen Zenitwinkeln aufgenommenen
Léngenbereiche.

Dieser Datensatz darf nicht mit der spéteren, weitaus intensiveren Beobachtung eines klei-
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Abbildung 5.6: Radiale Untergrundakzeptanz im Gesichtsfeld des HEGRA-Systems. Gezeigt ist
eine Parametrisierung, die mit den Daten des ersten Scans der Galaktischen Ebene gewonnen
wurde, fiir alle Untergrundereignisse (trigger acceptance) und zwei Schauerformschnitte (den so-
genannten MHD-Cut und den probability cut, siche Kap. 7.7). Man erkennt, dal die Akzeptanz
deutlich von den verwendeten Schauerformschnitten abhingt.

neren Teils der Galaktischen Ebene, insbesondere mit dem Ziel nach der Suche diffuser
~-Strahlung, verwechselt werden [LamO00].
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Kapitel 6

Uberblick iiber die Ergebnisse der
Beobachtungen von Cas A

In diesem Kapitel wird ein kurzer Uberblick iiber die Ergebnisse der Beobachtungen von
Cas A mit dem HEGRA-System gegeben. Eine genaue Beschreibung der zugehdrigen
Analyse folgt dann in den néchsten vier Kapiteln.

Die Beobachtungen wurden in den Sommermonaten der Jahre 1997 bis 1999 durch-
gefiihrt. Vom Ort des HEGRA-Systems kann Cas A nur unter Zenitwinkeln von 29° oder
groBer beobachtet werden. Der durchschnittliche Zenitwinkel betrug 32°, oberhalb von
40° erfolgten in der Regel keine Beobachtungen. Die Energieschwelle des Datensatzes
liegt damit bei 1 TeV [KHA99]. Das System bestand wihrend der Datennahme iiber-
wiegend aus vier und fiinf, gelegentlich auch nur aus drei aktiven Teleskopen. Die Da-
tenaufbereitung erfolgte entsprechend der in Kap. 3 beschriebenen Methoden; u.a. wur-
den Teleskope mit technischen Defekten aus der Analyse ausgeschlossen und nur Daten
ausgewdhlt, die unter akzeptablen Wetterbedingungen aufgezeichnet wurden. CT 2 wur-
de vollstdandig aus der Analyse ausgeschlossen, der wichtigste Grund wird in Kap. 4.4.3
diskutiert. Der so aufbereitete Datensatz enthilt 232 Stunden Beobachtungszeit.

In der Analyse werden Schauerbilder von einem Teleskop akzeptiert, wenn die Bildam-
plitude 40 Photoelektronen iibersteigt. Die Richtung des priméiren Schauerteilchens wird
stereoskopisch rekonstruiert (sieche Kap. 9.2.1). Der Datensatz enthilt 2.1 - 10%,2.5 -
106 und 2.9-10° Ereignisse unter jeweils 2, 3 und 4 Blickwinkeln, i.e. Teleskopbildern. Fiir
die weitere Analyse werden generell Ereignisse akzeptiert, die innerhalb eines Kreises mit
Radius 1° Abstand von der Mitte des Gesichtsfeldes rekonstruiert werden. Ohne weitere
Reduktion des Untergrundes sind praktisch alle Ereignisse hadronisch induzierte Unter-
grundereignisse, unabhingig davon, ob sie von der Quellregion oder von der umliegenden
Himmelsregion kommen. Kandidaten fiir y-Ereignisse werden mittels eines Schnitts auf
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Abbildung 6.1: Verteilung der Ereignisse als Funktion des Quadrats des Abstands zur Quell-
bzw. zu den Kontrollpositionen im Gesichtsfeld (sogenannte #2-Auftragung). Links ist das Er-
gebnis aus den Cas A-Daten gezeigt, rechts der Krebsnebel-Referenzdatensatz, der unter dhnli-
chen Zenitwinkeln wie der Cas A-Datensatz aufgezeichnet wurde. Alle Daten wurden nach einem
Schauerformschnitt von 0.5 < msw < 1.1 gewonnen. Die gefiillten Punkte sind die Ereignis-
zahlen beziiglich der jeweiligen Quellposition, das grauschattierte Histogramm zeigt die auf die
Signalregion normierte Summe der Untergrundmessungen. Die vertikale gepunktete Linie gibt die
Position des optimalen Winkelschnitts an. Die gestrichelte Linie in der Cas A-Verteilung (links)
zeigt die Krebsnebel-y-Ereignisverteilung, die aus dem rechten Histogramm gewonnen wurde;
die Daten wurden auf die ermittelte Cas A-FluBstiarke (3% Crab) normiert und zu einer flachen
Untergrundverteilung addiert.

die Form der Bilder selektiert, der Schnitt auf die mittlere skalierte Breite (mean scaled
width, msw) der Bilder betridgt 0.5 < msw < 1.1 (siehe Kap. 7).

In Abb. 6.1 ist die Zahl der Ereignisse als Funktion des Quadrats des Abstands zur
Quellposition aufgetragen (gefiillte Punkte). Die Abbildung zeigt links die Winkelver-
teilung des Cas A-Datensatzes und rechts die Verteilung des Teils des Krebsnebelda-
tensatzes, der unter dhnlichen Zenitwinkeln wie Cas A aufgezeichnet wurde. Der Unter-
grund (grauschattierte Histogramme) wird jeweils aus einer siebenfach groleren Unter-
grundkontrollregion gewonnen (siehe Kap. 8.3.3). Der optimale Winkelschnitt wurde aus
Mrk 501- und Krebsnebeldaten bestimmt. Die Signifikanz des Ereignisiiberschusses des
Cas A-Datensatzes, berechnet nach der Formel von [LM83], belduft sich auf 4.9 o (Kap.
9.3).

Abbildung 6.2 zeigt den aus der Verteilung der Ereignisse in Himmelskoordinaten rekon-
struierten Schwerpunkt der TeV-y-Emission von Cas A. Als Referenz ist das Chandra-
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Abbildung 6.3: Vergleich der Rohspektren des Cas A- und des Referenzdatensatzes vom Krebs-
nebel. Die spektralen Verlaufe der beiden y-Spektren sind dhnlich. Aufgrund der zusétzlichen Kri-
terien der Ereignisselektion bei der Bestimmung des Energiespektrums stehen nur etwa 60% der
gesamten y-Ereignisse zur Verfligung. Zusitzlich ist die Untergrunderwartung in den Cas A-Daten
gezeigt; die Untergrunderwartung in den Krebsnebeldaten ist aufgrund der etwa 5-mal geringeren
Beobachtungsdauer entsprechend kleiner. Der integrale TeV-y-Flu3 von Cas A betrédgt ca. 3% des
Krebsnebelflusses.

Rontgenbild bei 0.1 — 10keV dargestellt. Der Schwerpunkt ist sowohl mit dem Mit-
telpunkt des Supernova-Uberrestes als auch mit vielen Positionen am Rand der Schale
vertriglich.

Der PhotonenfluB und das Energiespektrum von Cas A werden durch einen Vergleich mit
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dem Krebsnebeldatensatz gewonnen, welcher auf den Zenitwinkelbereich eingeschrinkt
wird, unter dem die Cas A-Daten aufgezeichnet wurden. Fiir die Energierekonstruktion
wird die in [AAB99d] erlduterte Methode verwendet. Abb. 6.3 zeigt die so ermittelten
Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes und zusitzlich die Untergrunder-
wartung in den Cas A-Daten.

Die spektrale y-Verteilung beider Datensitze ist dhnlich. Unter der Annahme eines Ener-
giespektrums, das einem Potenzgesetz dF.,/dE o« E“ zwischen 1 und 10 TeV folgt, wird
ein differentieller spektraler Index von av = —2.5 £ 0.4g,¢ 3= 0.1y ermittelt (Kap. 10).
Der FluB betrigt 3% des Krebsnebelflusses, das entspricht einem integralen FluBwert von
Feasa(E > 1TeV) = (5.8 £ 1.2 £+ 1.245¢) X 1072 phm 2571,



Kapitel 7

~v-Hadron-Separation mit
Schauerformparametern

Schauerformparameter werden genutzt, um y-Schauer vom hadronisch induzierten Unter-
grund zu trennen. Grundlage dieses Verfahrens ist die Tatsache, da3 beide Schauerarten
verschiedene Geometrien entwickeln (siehe Kap. 2.1, Abb. 2.1); deshalb unterscheiden
sich auch die Schauerformparameter, die die Form der Bilder charakterisieren. Die Tren-
nung kann in den meisten Fillen nur auf einer statistischen Basis erfolgen. Bei einem
starken Signal (O(Crab)) ist das HEGRA-System allerdings in der Lage, mit ,,harten”
Schnitten auf die Schauerform und auf die Entfernung zur Quellposition innerhalb von
einer Stunde 7’s quasi untergrundfrei zu detektieren.

7.1 Uber die Verwendung von Schnitten

Je nach Art der Analyse und der Aufgabe, die diese erfiillt, werden unterschiedliche
Starken der Untergrundunterdriickung bevorzugt. Der mit Schauerformschnitten reduzier-
bare Untergrund besteht aus Hadronen; die Bezeichnungen Untergrund, CR (cosmic rays),
Protonen und Hadronen werden hier etwas lax synonym verwendet. Bei der Suche nach
schwachen y-Quellen! werden Schnitte eingesetzt, die den sogenannten Q(uality)-Faktor
optimieren, also das Verhiltnis der jeweiligen Uberlebenswahrscheinlichkeit «., fiir v’s
und der Wurzel aus der verbleibenden Untergrundkontamination kcg:

Ky

Q=

(7.1)

RCR

I7u einer etwas tiefergehenden Diskussion, was schwache Quellen sind, siehe Kap. 9.3.1
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Schnitte mit optimiertem (Q-Faktor sind iiblicherweise relativ ,,harte” Schnitte, d.h. sie
verwerfen einen signifikanten Teil des Signals, und auBerdem kann eine leichte Anderung
in der Parameterverteilung — z.B. durch leicht verinderte Detektorbedingungen — zu einer
grofen Anderung der y-Akzeptanz fiihren. In manchen Analysen — auch iiber HEGRA-
Systemdaten, z.B. [AAB"00c] — werden deswegen bei der Quellsuche ,,lockere” Schnitte
verwendet, die diese Unsicherheit vermeiden sollen; dies geht zu Lasten der Sensitivitét,
verringert allerdings den systematischen Fehler z.B. bei der Angabe von FluBobergrenzen.
Es sollte aber letztendlich das Ziel sein, den Detektor so weit zu iiberwachen und zu
verstehen, daf} eine solche VorsichtsmaBBnahme a priori nicht notig ist.

Aus einem prinzipiell dhnlichen Grund wird auch bei der Bestimmung von Spektren die
Verwendung lockerer Schnitte bevorzugt. Hierbei geht es insbesondere darum, den Ein-
flu} der Schnitte auf die spektrale Akzeptanz liber den gesamten Energiebereich moglichst
klein zu halten. Der EinfluB moglicher unerkannter Unterschiede zwischen experimen-
tellen und simulierten Daten soll damit minimiert werden, um den systematischen Feh-
ler bei der Spektrumsbestimmung besser kontrollieren und klein halten zu konnen, z.B.
[AAB"99¢]. Fiir einen GroBteil der Spektrumsbestimmungen innerhalb der HEGRA-
Systemanalysen gilt allerdings auch, daf3 die Signale keineswegs schwach gegeniiber dem
Untergrund sind; in vielen Fillen (z.B. Krebsnebel, Mrk 501 im ,,High State” des Jahres
1997) sind daher lockere Schnitte auch zur Minimierung des statistischen Fehlers des
Signals bzw. der ermittelten Grolen wie FluB3 und Spektrum geeignet.

Fiir die vorliegende Analyse der Cas A-Daten wurde sowohl fiir die Quellsuche als auch
fiir die Bestimmung des Flusses und der spektralen Eigenschaften die Verwendung mog-
lichst signifikanzoptimierender® Schnitte angestrebt; insbesondere der bei der spektralen
Analyse iibliche lose Winkelschnitt von § < (0°22 ist bei der geringen Signalstirke von
Cas A unangebracht.

7.2 Schauerformparameter bei einem Teleskopsystem

Als Ma fiir die Schauerform, die mit einem Cherenkov-Teleskop ermittelt wird, dienen in
dieser Auswertung — wie in der liberwiegenden Zahl der Cherenkov-Teleskop-Analysen
— die Hillas-Parameter (siehe Kap. 2.2.2) Breite (Width, Symbol w) und gelegentlich auch
die Linge und weitere Parameter. In der vorliegenden Analyse wird nur die Breite ver-
wendet, zum Einsatz weiterer moglicher Schnitte siehe Abschnitt 7.7.

2Signifikanzoptimierende Schnitte sind nicht automatisch auch Schnitte, die den statistischen Fehler
z.B. bei der FluBbestimmung minimieren; dieser Unterschied ist allerdings klein. Der wesentlich hédufige-
re Grund fiir die Verwendung lockererer Schnitte z.B. bei der FluBbestimmung ist die Minimierung des
systematischen Fehlers, der bei harten Schnitten evtl. grofler als der statistische Fehler ist.
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Abbildung 7.1: Width-Erwartungswerte, die aus - und Untergrundereignissen von Mrk 501-
Daten gewonnen wurden. Die Erwartungswerte wurden in dtc-Abschnitten von jeweils 20 m und
in amp-Bins entsprechend der Formel (log (amp) — 1.5)/0.3 gewonnen; aulerdem wurden nur
Daten zwischen 0° und 20° Zenitwinkel verwendet. Oben links: w.-Erwartungswerte als Funk-
tion des Abstands des Teleskops zum Schauercore fiir verschiedene Amplitudenbereiche. Oben
rechts: Untergrunderwartungswerte in derselben Auftragung. Unten links: Vergleich der - und
Untergrunderwartungswerte in einer Art Phasendiagramm; auf der Diagonalen liegende Punkt
wiirden eine Ubereinstimmung der mittleren Erwartungswerte von - und Untergrundereignissen
bedeuten. Da kleinere Erwartungswerte im Mittel aber auch weniger streuen, sagt der Abstand
zur Diagonalen nicht unmittelbar etwas iiber die Trennschérfe aus. Unten rechts: Differenz der -
und Untergrunderwartungswerte, aufgetragen gegen den Coreabstand. Auch hier gilt die genannte
Einschriankung bei der Bewertung der Trennschirfe.
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Schon ein Schnitt auf die gemessene Breite w;. allein kann effektiv ’s selektieren; dieser
Schnitt hat allerdings keine besonders homogene Energieakzeptanz. Eine deutliche Ver-
besserung — sowohl bei der Untergrundunterdriickung wie bei der Homogenitét der spek-
tralen y-Akzeptanz — erreicht man durch die Verwendung von Erwartungswerten w.,, fiir
~v-Ereignisse, die von weiteren gemessenen Ereignisparametern abhéngen. Als Parameter
dienen die Bildamplitude amp;.;, der Zenitwinkel zen und der bei einem Teleskopsystem
rein geometrisch bestimmte Abstand des Schauerauftreffpunktes vom jeweiligen Tele-
skop dtcy;. Abb. 7.1 zeigt die Width-Erwartungswerte fiir v’s und Untergrundereignisse
(Wproton) 1M Vergleich.

Als MaB fiir die Ubereinstimmung eines Schauerbildes mit der y-Erwartung wird die
skalierte Breite w;.; verwendet:

Weel

(7.2)

wtel ==
W (amprer, dtcer, zen)

Fiir die Charakterisierung des mit dem System gemessenen Ereignisses dient die mitt-
lere skalierte Breite (mean scaled width, Symbol msw), die einfach der Mittelwert der
skalierten Breiten aller am Ereignis effektiv beteiligten Teleskope ist [DHH"97]:

1 ct in eff. event

msw = (Wyey) = Wel (7.3)

th in eff. event Z

tel tel

Die so definierte mittlere skalierte Breite hat fiir y-Ereignisse eine bei 1 zentrierte Vertei-
lung mit einer RMS-Breite von ca. 0.1 (siehe Abb. 7.3). Eine Gewichtung der Einzelte-
leskopinformationen findet nicht statt. Die Streuung der Erwartungswerte, die fiir unter-
schiedliche Parameterwerte natiirlich verschieden ist, wird nicht mit einbezogen; da aber
kleinere Erwartungswerte im Mittel auch weniger streuen, ist die Streuung der skalierten
Breite fiir unterschiedliche Parameterwerte in nullter Ordnung dhnlich, eine Gewichtung
bringt erfahrungsgemif} keinen groen Gewinn. Der Unterschied zu den Untergrunder-
wartungswerten Wpyyoton, 1.€. die Trennschirfe, findet ebenfalls keine Beriicksichtigung.

Ublicherweise findet bei der Berechnung der mittleren skalierten Breite vorher noch eine
Selektion der Bilder statt; die Bildamplituden miissen 40 ph.e. iiberschreiten, und min-
destens 2 Teleskope miissen diesen Schnitt iiberleben, damit das Ereignis eine mittlere
skalierte Breite erhilt. In der vorliegenden Analyse entfillt dieser Schnitt, da eine ana-
loge Selektion bereits vor der Analyse stattfindet (Kap. 3.7). Insbesondere wird so ein
versteckter Schnitt vermieden, der bei der Spektrumsbestimmung zu einer Verfilschung
fiihren konnte (siehe auch Kap. 10.3, Tabelle 10.1).

Der ()-Faktor-optimierende Schnitt in der Verteilung der mittleren skalierten Breite liegt
zwischen 1.05 und 1.1; der Wert ist u.a. leicht vom Zenitwinkelbereich abhingig. In
der vorliegenden Analyse wurde a priori fiir die Quellensuche ein oberer Schnitt von
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msw < 1.1 gewdhlt. Dieser Wert ist konservativ genug, um in dieser Analyse eventu-
ell noch verbleibende systematische Verschiebungen der msw-Verteilung zu tolerieren
(siehe unten); auBerdem entspricht er den in HEGRA-Analysen verdffentlichten Werten
(z.B. [AAB"01a)). Nach unten wird ein Schnitt von 0.5 < msw gewihlt. Dieser ist in der
vorliegenden Auswertung eigentlich iiberfliissig; er dient in Analysen, die die aus Mon-
te Carlo-Simulationen gewonnenen Erwartungswerte w., verwenden, zum Ausgleich von
Fehlern in diesen Tabellen (der Effekt ist z.B. in Abb. 7.13, unten links zu sehen). Der
Schnitt von 0.5 < msw < 1.1 wird in dieser Arbeit als harter Schauerformschnitt bzw.
tight shape cut bezeichnet.

Die Position des Schnittes mit optimalem ()-Faktor hédngt natiirlich prinzipiell von der
Form des erwarteten bzw. nachzuweisenden ~y-Spektrums ab. Vorstellbar ist z.B. ein En-
semble von Schnitten, deren ()-Faktoren optimiert sind auf Cutoff-Spektren nahe der
Detektorenergieschwelle, auf krebsnebelartige Spektren und auf deutlich hirtere Spek-
tren (,,hadronische” Spektren, siehe z.B. Kap. 11). Gliicklicherweise ist der mean scaled
width-Parameter relativ unsensitiv auf die Form des «-Spektrums (siehe auch néchster
Absatz); ein solches Vorgehen bringt hier vermutlich keinen groBen Gewinn.?

Als lockerer Schauerformschnitt bzw. loose shape cut wird ein Schnitt auf die mittle-
re skalierte Breite von 0.5 < msw < 1.2 bezeichnet; er dient in der vorliegenden Ar-
beit lediglich als zusétzlicher Konsistenzcheck. Eine Optimierung der Schnitte auf eine
moglicherweise verbesserte Empfindlichkeit bei der Bestimmung des Spektrums hat nicht
stattgefunden. Untersuchungen der spektral aufgeldsten Schnitteffizienzen bei lockereren
Schauerformschnitten haben keine starken Anderungen in Abhingigkeit von der Ener-
gie gezeigt [AABT99e]. Auch fiir den harten Schauerformschnitt sind — wegen der oben
genannten Eigenschaften der Streubreite der msw-Verteilung — keine starken energie-
abhiéngigen Effizienzunterschiede zu erwarten.

7.3 Beschreibung der Untersuchungen

7.3.1 Ziel der Untersuchungen

Die in diesem Kapitel vorgestellten Untersuchungen dienen den folgenden Zwecken:

3 Andere Schnitte zeigen dagegen diese spektrale Abhingigkeit. So fiihrt z.B. das Verwerfen aller Ereig-
nisse, an denen nur 2 Teleskope effektiv am Ereignis beteiligt waren, zu einer Verminderung der Sensitivitéit
fiir y-Quellen, deren Spektrum einen Cutoff nahe der Detektorenergieschwelle haben; fiir andere Spektren
hingegen wird die Sensitivitit gesteigert ((KHAT99], und Kap. 9.3).



124 KAPITEL 7. v-HADRON-SEPARATION MIT SCHAUERFORMPARAMETERN

Quellensuche

Fiir die (Cas A-) Quellensuche sollten die Schnitte {iber den gesamten Beobachtungszeit-
raum einen moglichst guten ()-Faktor haben. In der Praxis heil3t dies, da} darauf geachtet
wird, da} die - und Untergrundeffizienzen «., und xcr

(a) in den gesamten Daten konstant sind und

(b) mit den Werten der Daten iibereinstimmen, an denen die Schnittposition geeicht wur-
de. Daten mit abweichenden Schauerformparametern (e.g. durch dejustierte Spiegel) soll-
ten gesondert behandelt werden; in der Regel bedeutet diese gesonderte Behandlung nor-
malerweise schlicht das Verwerfen der entsprechenden Daten.

Dem Verfahren liegt die Annahme zugrunde, dafl unter den verdnderlichen Detektorbedin-
gungen, die zu einer Anhebung der Detektorenergieschwelle von 500 GeV zeitweise bis
auf 600 GeV gefiihrt haben (Kap. 3.6), £, und xcr und damit auch der ()-Faktor konstant
bleiben. Daf} dies tatsidchlich der Fall ist, wird in Abschnitt 7.5 anhand von Krebsnebel-
daten gezeigt.

Die Uberwachung der ~-Effizienz bei der Quellensuche direkt anhand der Daten ist
natiirlich nicht moglich. In gewissem Umfang konnen Daten von bekannten starken -
Quellen herangezogen werden, die in direkter zeitlicher Nachbarschaft aufgenommen
wurden; dies ist allerdings z.B. bei den Cas A-Daten nicht immer der Fall. Als guter In-
dikator fiir s, dient daher auch xcr selbst, da kcr ein MaB} dafiir ist, wieviele ~y-dhnliche
Untergrundereignisse den Schnitt iiberleben.

Es sei an dieser Stelle darauf verwiesen, da3 die bekannten Effekte, i.e. allgemeiner
Sensitivitdtsverlust und Spiegeldejustierungen, nicht zu einer Vortduschung eines Signals
fiihren konnen, genausowenig wie Wettereinfliisse. Grund hierfiir ist die Bestimmung des
erwarteten Untergrundniveaus in der Signalregion durch die simultane Untergrundmes-
sung innerhalb des Gesichtfeldes. Lokale Gesichtsfeldeffekte, die in Kapitel 8 behandelt
werden, tragen hingegen diese Gefahr in sich und miissen deshalb gesondert untersucht
werden.

FluB} bzw. Spektrum

Fiir die Bestimmung des integralen Flusses und des spektralen Verlaufs gibt es zwei
grundsitzliche Vorgehensweisen. Zum einen kann man die Energieschwelle resp. die
spektrale Akzeptanz fiir die verschiedenen Detektorzustinde simulieren; dazu wiirde dann
auch eine zeitaufgeldste Simulation der y-Akzeptanzen gehoren.

In der vorliegenden Arbeit wird dagegen das Spektrum von Cas A durch den direkten
Vergleich mit Krebnebeldaten untersucht, wobei beide Datensitze vorher durch eine Soft-
wareschwelle auf eine zeitlich konstante spektrale y-FluBakzeptanz gebracht wurden. Da-
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her ist ein Ziel dieser Untersuchungen, die zeitliche Konstanz der spektralen Akzeptanz
auch nach dem mean scaled width-Schnitt zu testen. Dazu dient zum einen wiederum die
Uberpriifung von &, in den Krebsnebeldaten. Zenitwinkelaufgeldst wurde der Test bereits
in Kap. 5.2, Abb. 5.2 und 5.3 gezeigt. In diesem Kapitel werden zeitlich hoher aufgeloste
Verteilungen untersucht. In Kap. 10.4 wird die Ubereinstimmung der vollen spektralen
Akzeptanz an Krebsnebelspektren gezeigt.

Als weiterer — allerdings indirekter — Test fiir die Ubereinstimmung der spektralen Ak-
zeptanz in den Cas A- und den Krebsnebelreferenzdaten dient der Vergleich der Unter-
grundakzeptanzen ~cg ohne und mit Softwareschwelle. Andererseits bedeutet eine leich-
te Verinderung der Untergrundunterdriickung nicht notwendigerweise eine Anderung der
spektralen y-Akzeptanz (sieche Kap. 10.4, 10.3).

Der integrale Fluf von Cas A wird in dieser Arbeit ebenfalls durch direkten Vergleich
mit Krebsnebeldaten bestimmt. Der Flul wurde zunéchst — ohne Verwendung der Soft-
wareschwelle — in Einheiten des Krebsnebelflusses bestimmt. Eine solche FluBangabe
geschieht dann unter dem Verweis auf die Annahme, daf} die spektralen Formen der un-
tersuchten Quelle und der Referenzquelle dhnlich sein miissen. Diese Annahme wurde fiir
Cas A im nachhinein bestitigt (siche Kap. 10).

Zusammenfassung: Ziel der Untersuchungen

Kurz zusammengefa3t wird im folgenden gezeigt, daB3 die Untergrundakzeptanzen in den
Cas A- und den Krebsnebeldaten innerhalb der jeweiligen Zenitwinkelabschnitte und bei
Verwendung derselben Analyseschnitte iibereinstimmen, und daB die Ubereinstimmung
der Untergrundakzeptanzen ein gutes MaB fiir die Ubereinstimmung der y-Akzeptanzen
ist.

7.3.2 Geeignete Parameter

Wihrend sich die skalierte Breite gut fiir die im letzten Abschnitt diskutierten Untersu-
chungen eignet, sind andere fiir diese Zwecke gingige Bildparameterverteilungen fiir die
vorliegende Arbeit ungeeignet. Die Mittelwerte der width- oder der Bildamplitudenver-
teilungen ohne Energiekalibration (d.h. in Einheiten ph.e.’, siehe Kap. 3.6.3, Tabelle 3.2)
bleiben zwar unter der im Laufe der Zeit verdnderten Verstirkung des Teleskopsystems
konstant; sie dndern sich im Regelfall nur bei veridnderter Hardwareschwelle. Damit ist
z.B. die unkalibrierte width-Verteilung eines einzelnen Teleskops sensitiv auf Fehler in
der Spiegeljustierung des Teleskops. Seit Einfiihrung der kalibrierten Konversionsfakto-
ren direkt nach der Pulsformanalyse variieren allerdings die Mittelwerte der width- und
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der Bildamplitudenverteilungen auch mit der Groe der Konversionsfaktoren. Nur die
mittels der Bildamplitude skalierte Breite verhilt sich im Laufe der Zeit unverindert.*

Zur Skalierung der Breite (Linge, ...) mufl daher immer die Bildamplitude verwendet
werden, die noch nicht auf die korrekte Energieskala geeicht wurde (d.h. in Einheiten
ph.e.’ bzw. ph.e. und nicht ph.e.*, siehe Kap 3.6.3, Tabelle 3.2).

Die gezeigten Abbildungen und Daten stammen alle aus im Wobble Mode erfolgten Be-
obachtungen. Die zeitlich integrierten mean scaled width-Verteilungen (Abb. 7.1,7.3,7.4,
7.13) wurden nach Abzug des erwarteten Untergrundes gewonnen, der aus einer einzel-
nen, im Gesichtsfeld gegeniiberliegenden Position mit g < 025 ermittelt wurde; die
sich radial verdndernde Untergrundakzeptanz im Gesichtsfeld wird damit nicht ganz kor-
rekt behandelt (siehe Kap. 5.5, Abb. 5.6 und Kap. 8). Der EinfluB} ist bei den Krebsnebel-
und Mrk 501-Daten gering, wie auch in Kap. 7.4.3, Tabelle 7.1 gezeigt wird. Eine leichte
Verzerrung der gezeigten mean scaled width-Verteilung von Cas A in Abschnitt 7.6, Abb.
7.13 ist denkbar, wurde aber als sehr gering abgeschitzt.

7.4 Schauerformerwartungswerte der Mrk 501- und
Krebsnebeldaten

7.4.1 Erwartungswerte von Mrk 501-Daten bei kleinen Zenitwinkeln

Noch bevor die Erwartungswerte fiir die Schauerformparameter aus den endgiiltigen
HEGRA-Detektorsimulationen vorhanden waren, wurden im Rahmen dieser Arbeit Er-
wartungswerte aus Mrk 501-Daten bestimmt, die bei der Online-Analyse und bei Vor-
analysen eingesetzt wurden. Das Ziel war zunichst, bei den rasch ausgefiihrten Vorun-
tersuchungen moglichst sensitiv bei der Suche nach neuen Quellen zu sein. Zu diesem
Zweck wurde der in [DHH97] eingefiihrte probability cu’ verwendet (siehe auch Kap.
7.7). Dieser Schnitt benotigt sehr gut auf den Detekor abgestimmte Erwartungswerte fiir
Width und Length sowohl fiir v’s wie fiir Hadronen; auflerdem reagiert er auf Detektor-
verdnderungen recht schnell mit Akzeptanzeinbriichen und wurde deswegen bisher nie in
endgiiltigen Analysen verwendet.

4 Allerdings ist auch dies, genau genommen, nicht trivial. Zugrunde liegt die Tatsache, daB sich die Form
der y-Schauer im Raum vergleichsweise wenig mit der Schauerenergie verindert [Ulr96]. Die Zunahme
der Breite mit der Bildamplitude (Abb. 7.1, oben links) ist in erster Ordnung dadurch begriindet, dafl immer
mehr Pixel am Rand des Schauerbildes iiber die konstante Tail Cut-Schwelle gelangen. Allerdings zeigt
die Anderung der erwarteten Breite bei konstanter Amplitude in Abhzngigkeit vom Coreabstand, daB auch
diese Betrachtung in hoherer Ordnung nicht ausreicht; bei der typischen Grofle der Konversionsfaktoren
(1 £ 15%) ist die erste Ordnung allerdings ausreichend.

Surspriinglich wurde dieser Schnitt als tight cut bezeichnet
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Fiir die Bestimmung der Schauerformerwartungswerte wurden die Mrk 501-Daten
(Zenitwinkel 0°-20°) in Amplituden-Intervalle mit gleichformiger Unterteilung von
(log (amp) — 1.5)/0.3 und Schauercoreabstand-Abschnitte von jeweils 20 m Breite ein-
geteilt. Um v’s zu selektieren, wurde ein Schnitt auf den Abstand zur Quellposition von
62 .. < 0.014°? angewandt und der Untergrund aus einer gegeniiberliegenden Kontroll-

region (635 < 0.25°%) bestimmt und abgezogen. Die Ergebnisse fiir den Width-Parameter
sind in Abb. 7.1 gezeigt.

Erst spiter erwies sich, daf} die so gewonnenen Werte tatsichlich auch den endgiiltigen Si-
mulationswerten leicht iiberlegen blieben. Ein Vergleich der Erwartungswerte anhand der
gemessenen mean scaled width-Verteilung des Krebsnebels findet sich im iiberndchsten
Abschnitt, Abb. 7.4.

7.4.2 Zenitwinkelskalierung

Die Erwartungswerte fiir 7’s und Hadronen @ndern sich mit zunehmendem Zenitwinkel.
Grund hierfiir ist in erster Linie die zunehmende Entfernung der Schauer von den Tele-
skopen. In Abbildung 7.2 oben ist die mittlere skalierte Breite fiir die Mrk 501-Daten in
Abhingigkeit vom Zenitwinkel aufgetragen, links fiir 7’s und rechts fiir den Untergrund.

Aufgrund der Kameragranularitdt und der notwendigen Nichtlinearititen bei der Tren-
nung des Bildteils vom Untergrund (Tail Cuts) erwartet man nicht, daf3 alle Erwartungs-
werte in gleichem Maf3e mit dem Zenitwinkel skalieren. Leider reichte die y-Statistik der
Mrk 501-Daten nicht aus, um auch bei groferen Zenitwinkeln die Erwartungswerte fiir
alle Parameterkombinationen zu bestimmen. Daher wurde nur eine mittlere Zenitwinkel-
abhiéngigkeit — getrennt fiir 7’s und fiir Hadronen — bestimmt. Die so korrigierte mean
scaled width-Verteilung ist in Abb. 7.2 unten aufgetragen, wiederum links fiir v’s und
rechts fiir den Untergrund.

Man erkennt eine leichte Aufweitung der y-mean scaled width-Verteilung zu groBBeren Ze-
nitwinkeln. Ob sich dies durch eine genaue Bestimmung aller y-Erwartungswerte auch bei
groferen Zenitwinkeln verbessern liele, ist unklar. Fiir die Bestimmung der Erwartungs-
werte aus Simulationen wurden Schauer unter den Zenitwinkeln 0°, 20°, 30°, 45° und
60° simuliert. Die Erwartungswerte wurden analog fiir alle Parameterkombinationen be-
stimmt und zwischen den Zenitwinkeln mittels einer dhnlichen Zenitwinkelfunktion wie
fiir die mittlere skalierte Breite (s.0.) interpoliert. Abb. 7.4 zeigt zum Vergleich die mean
scaled width-Verteilung des Krebsnebeldatensatzes, wobei links die aus den Mrk 501-
Daten gewonnenen Tabellen zur Bestimmung der mittleren skalierten Breite verwendet
werden und rechts die aus den Simulationen gewonnenen Werte. Ein Unterschied in der
Entwicklung der Breite der Verteilung bei zunehmendem Zenitwinkel ist schwer auszu-
machen. Hingegen ist eine deutliche Differenz zwischen den Schwerpunkten der beiden
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Abbildung 7.2: Mittlere skalierte Breite der Mrk 501-Daten, oben ohne, unten mit Zenitwinkel-
skalierung, links fiir +’s, rechts fiir Untergrundereignisse. Die Daten sind in 10° breite Zenitwin-
kelabschnitte aufgeteilt. Die Punkte geben jeweils den Schwerpunkt, die Fehlerbalken die Breite
einer an die Verteilung angepal3iten einfachen Gaufifunktion an. Die durchgezogene Kurve zeigt
jeweils das Ergebnis einer Anpassung eines Polynoms zweiten Grades an die Schwerpunkte an.
Die Breite der an die mittlere skalierte Breite angepaBten GauBfunktion wird ebenfalls durch eine
Anpassung eines Polynoms zweiten Grades beschrieben; das Ergebnis wird zu der durchgezoge-
nen Kurve addiert bzw. abgezogen und als gestrichelte Linien in die Abbildungen eingezeichnet,
um das Auge zu leiten. Nach Anwendung der Zenitwinkelskalierung ist die mean scaled width-
Verteilung der ’s erwartungsgemil fiir alle Zenitwinkel bei 1 zentriert. Die Untergrundverteilung
riickt mit zunehmendem Zenitwinkel ndher an die ~y-Verteilung heran.
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Abbildung 7.3: Mittlere skalierte Breite der y-Ereignisse (hellschattierte Histogramme) und der
Untergrundereignisse (dunkelschattierte Histogramme), am Beispiel der Mrk 501-Daten bei klei-
nen Zenitwinkeln (oben) und der Krebsnebeldaten bei mittleren Zenitwinkeln (unten). Die ~y-
msw-Verteilung 146t sich bei ausreichender Statistik durch eine Doppelgau3funktion, bei gerin-
gerer Statistik anndhernd durch eine einfache Gaufifunktion parametrisieren.

Verteilungen zu sehen (siehe ndchster Abschnitt).

Im fiir Cas A relevanten Zenitwinkelbereich — die Zenitwinkelverteilung hat einen
Schwerpunkt bei 32°- sind die Unterschiede in der Breite der mean scaled width-
Verteilung irrelevant; die Differenz der Schwerpunkte der Verteilungen hingegen ist aber
offensichtlich von Bedeutung.
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Quelle  Zenitw. 62 ,.. 03c | (0o, o1 Ro[%] (W)gy, 02 | (D), o

Mrk501  0°-30°  0.014 0.014 | 0.994 0.090 6.1 1.018 0252]0995 0.100
0.0484 0.0484 | 0.996 0.094 71 1.010 0259 | 0.996 0.107
0.014 025 0.995 0.083 168 0.997 0.165 [ 0.995 0.100
0.0484 0.25 0.996  0.094 71 1.016 0261 | 0.996 0.107

Crab 0°-30°  0.014 0014 | 1.000 0.095 8.7 0.983 0.240 | 1.000 0.109
0.0484 0.0484 | 1.000  0.100 79 0996 0275 | 1.001 0.117
0.014 025 0.999 0.088 159 0.997 0.196 | 0.998 0.109
0.0484 0.25 0.995 0.092 177 1.044 0.225 | 1.001 0.118

Mrk501 25°-40° 0.014 0.014 0.996 0.107
0.0484 0.0484 0.999 0.113
0.014  0.25 0.994 0.105
0.0484 0.25 0.998 0.112
Crab 25°-40° 0.014 0.014 0.989 0.108
0.0484 0.0484 0.991 0.119
0.014  0.25 0.988 0.109
0.0484 0.25 0.993 0.121

Tabelle 7.1: Ergebnisse der Parametrisierung der mean scaled width-Verteilung mittels einer
DoppelgauBfunktion (links) und einer einfachen GauBfunktion (rechts). Im Zenitwinkelbereich
von 25°-40° ist die y-Ereignisstatistik zu gering, um die Doppelgauffunktion aufzulosen. Man
erkennt, daf} die y-mean scaled width-Verteilung bei den gezeigten Zenitwinkeln praktisch un-
abhingig von dem angewandten Winkelschnitt ist.

7.4.3 Uberpriifung mit Krebsnebeldaten

Die Erwartungswerte w, wurden zunichst anhand der zeitlich integrierten Datensétze von
Mrk 501 und dem Krebsnebel iiberpriift. Abb. 7.3 zeigt als Beispiele oben die Mrk 501-
msw-Verteilung bei kleinen Zenitwinkeln und unten die entsprechenden Krebsnebeldaten
im Zenitwinkelbereich, in dem die Cas A-Daten gewonnen wurden. Die ~y-Verteilungen
(hellschattierte Histogramme) sind mittels der Quellverteilungen (fsource) nach Unter-
grundabzug gewonnen. Die auf die Quellregion normierten Untergrundverteilungen (6g)
sind durch die dunkler schattierten Histogramme angezeigt. Bei ausreichender y-Statistik
kann man die mean scaled width-Verteilung in guter Ndherung durch eine doppelte Gaul3-
verteilung der Form

. . 2
+ Roexp | — ((w) _2:;@0’2) (7.4)
2

f(w)) oc (1 = Ry)exp | —

(@) - (@),,)°
203

beschreiben. Bei geringerer Statistik wird diese Doppel-GauB3funktion nicht aufgeldst,
hier geniigt dann eine einfache GauBfunktion mit den Parametern (), und o.
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Zenitwinkel k. (msw < 1.1) k,(msw < 1.2)

Parametrisierung
0°-30° 82.1% 94.4%
25°-40° 81.0% 94.0%
Krebsnebeldaten

0°-25° (82.7£2.0)%  (95.242.3)%
25°-40°  (84.2+3.8)%  (96.3+4.5)%

Tabelle 7.2: ~-Effizienzen des mean scaled width-Schnitts. Die oberen Zahlen wurden fiir die
beiden Zenitwinkelbereiche jeweils aus mittleren, der Tabelle 7.1 entnommenen Parametrisierun-
gen gewonnen. Die unteren Zahlen wurden aus dem vollen Krebsnebeldatensatz bestimmt, die
Fehlerangaben entsprechen den statistischen Fehlern.

Tabelle 7.1 zeigt die Ergebnisse dieser Parametrisierungen fiir den Mrk 501- und den
Krebsnebeldatensatz. Die Mrk 501-+-Verteilungen sind erwartungsgeméall um 1 zentriert
(die Zenitwinkelskalierung der msw-v-Verteilung erzwingt dies automatisch) und haben
eine Breite von ¢ = 0.10 — 0.11. Bei Parametrisierung mit einer Doppelgau3funktion
erhilt man einen zentralen Peak mit einer Breite von ca. 0.09 und eine zehnprozentige
Tail-Komponente mit einer Breite von ~ (.2. Die Krebsnebeldaten stimmen im Promill-
bereich (Breite, Position des Schwerpunktes) bis Prozentbereich (bei Bestimmung der
Tail-Komponente) mit den Mrk 501-Verteilungen iiberein.

Im Rahmen der Genauigkeit sind praktisch keine Unterschiede bei Anwendung verschie-
dener Winkelschnitte sowohl fiir die Quellregion (fsoucc) als auch fiir die Untergrund-
bereiche (fp) auszumachen. Ein leichter Trend zur VergroBerung des Anteils der Tail-
Komponente bei groen Untergrundregionen ist vermutlich eher durch die leichte Un-
terschidtzung des Untergrundes bei Anwendung der nicht auf die radiale Gesichtsfeldak-
zeptanz korrigierten Untergrundbestimmung zuriickzufiihren als auf eine verbesserte Auf-
16sung des Tails der Verteilung durch bessere Untergrundstatistik.

Die Mrk 501- und die Krebsnebeldaten unterscheiden sich beziiglich der -Verteilungen
in den folgenden drei Punkten:

Spektrum: Das Energiespektrum von Mrk 501 ist bei niedrigen Energien deutlich hérter
als das Krebsnebelspektrum, zeigt aber zu hoheren Energien (bei ca. 6 TeV) einen
Cutoff im Spektrum.

Nachthimmelsrauschen: Wihrend Mrk 501 in einer sehr dunklen Nachthimmelsregion
liegt, befindet sich der Krebsnebel innerhalb des Bands der Milchstrale und hat
zudem noch helle Sterne im Gesichtsfeld (siehe auch Abb. 8.7).
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Abbildung 7.4: Vergleich der «y-mean scaled width-Verteilungen des Krebsnebeldatensatzes un-
ter Anwendung der aus den Mrk 501-Daten gewonnenen y-Erwartungswerte (links) und bei Ver-
wendung der Monte Carlo-Tabellen (rechts). Zur Bestimmung der durchgezogenen und gestri-
chelten Kurven siehe die Beschreibung zu Abb. 7.2. Die gepunktete Linie zeigt die Position des
msw < 1.1-Schnitts an. Generell ist eine gute Ubereinstimmung der beiden Parametrisierungen
zu erkennen. Die Verteilung rechts weicht jedoch um 3-4% von der Erwartung ab, dall die mean
scaled width bei 1 zentriert sein sollte.

Mittlere Energieschwelle: Wihrend die Mrk 501-Daten ausschlieBlich in der Mitte des
Jahres 1997 bei optimaler Energieschwelle genommen wurden, sind die Krebs-
nebeldaten iiber drei Jahre hinweg bei unterschiedlichen und im Mittel hoheren
Detektorenergieschwellen aufgenommen worden.

Die Tests zeigen, da3 die v-mean scaled width-Verteilungen offensichtlich im Rahmen
der Genauigkeit unempfindlich gegeniiber diesen drei Effekten sind. Eine zuféllige Kom-
pensierung der Einfliisse scheint unwahrscheinlich. Die universelle Anwendung dersel-
ben Schauerformerwartungswerte fiir alle mit dem HEGRA-System gewonnenen Daten
ist gerechtfertigt. Tabelle 7.2 zeigt die aus einer mittleren Parametrisierung gewonnenen
~-Effizienzen fiir die in dieser Arbeit verwendeten Schnitte. Der Fehler auf diese Effizi-
enzen ist nicht durch statistische Ungenauigkeiten dominiert, sondern durch Anderungen
des Detektorverhaltens, die Thema des nédchsten Abschnitts (7.5) sind.

In Abb. 7.4 ist schlieBlich noch die mittlere skalierte Breite der y-Ereignisse des Krebsne-
beldatensatzes unter Verwendung der fiir diese Arbeit gewonnenen Erwartungswerte w.,
(links) und der aus den Monte Carlo-Simulationen ermittelten Erwartungswerte (rechts)
gezeigt. Generell gilt, dal die Monte Carlo-Simulationen in hervorragender Weise die
Daten beschreiben. Bei genauer Betrachtung erkennt man aber eine Verschiebung des
Schwerpunktes der Verteilung bei Anwendung der Monte Carlo-Tabellen um 3-4% ge-
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Abbildung 7.5: Vergleich der Width-Erwartungswerte zwischen einer Periode mit schlechter Spie-
geljustierung (CT 4, Perioden 58-60) und normaler Spiegeljustierung. Links ist der Vergleich fiir
v’s, rechts fiir Untergrundereignisse gezeigt. Die Tabellen wurden in beiden Fillen aus Daten er-
zeugt, die mit Standard-Tail Cuts (3/6 ph.e.) produziert worden sind.

geniiber dem Erwartungswert 1. Dies fiihrt z.B. bei einem harten Schnitt von msw < 1.1
zu einer um ca. 10% verringerten y-Akzeptanz.

7.5 Zeitliche Uberwachung der Schnitteffizienzen

7.5.1 EinfluB der Spiegeljustierung

Wie in Kap. 4.4 bereits diskutiert, kann z.B. eine Vereisung der Teleskope dazu fiihren,
daf} Einzelspiegel permanent dejustiert werden. Dies fiihrt zu einer Verschlechterung der
Punktantwort des jeweiligen Reflektors, die sich in einer Vergroerung und z.T. in ei-
ner asymmetrischen Form der Punktantwort duBlert (sieche z.B. Abb. 4.10). Das Problem
wurde erst im Laufe der ersten Héilfte des Jahres 1997 bemerkt; seither wird versucht,
die Spiegeljustierung kontinuerlich zu iiberwachen. Eine Uberwachung kann zum einen
durch Standard-Point Runs erfolgen (Kap. 4.4), zum anderen durch die Uberwachung der
Schauerformschnitteffizienzen (siehe unten).

Der Einflu$} einer verschlechterten Punktantwort kann z.B. anhand der Schauerformerwar-
tungswerte des betroffenen Teleskops demonstriert werden. In Abb. 7.5 sind die Width-
Erwartungswerte des Teleskops CT 4, die aus den Mrk 501-Daten der Beobachtungspe-
rioden 58 bis 60 gewonnen wurden, im Vergleich zu den Erwartungswerten fiir normale
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Spiegeljustierung gezeigt; links sind die y-Erwartungswerte, rechts die Untergrunderwar-
tungswerte aufgetragen. Die Spiegel der Teleskope CT 3 und CT 4 waren Anfang des Jah-
res 1997 bis einschlieBlich Periode 60 schlecht justiert (CT 4: Abb. 4.10). Man erkennt,
daf} die Unterschiede der y-Schauerformerwartungswerte durchaus dieselbe Grof3enord-
nung erreichen konnen wie die normalen Unterschiede zwischen ’s und Hadronen (Abb.
7.1, unten links).

Die urspriingliche Idee hinter diesen Untersuchungen war die Auffassung, dal Daten, die
mit schlecht justierten Spiegeln genommen wurden, auch bei der Suche nach neuen Quel-
len genutzt werden konnten. Tatsdchlich wurden z.B. die Mrk 501-Daten der Perioden
58-60 auch ausgewertet und veroffentlicht [AAB™99d]. Um den Unterschied der Schau-
erformerwartungswerte auszugleichen, wurden die Werte von w, fiir CT 3 und CT 4 linear
so skaliert, daf} die w-Verteilungen der einzelnen Teleskope mit den Erwartungen iiber-
einstimmten. Da in der Analyse weiterhin nur lockere Schauerformschnitte verwendet
wurden, ist diese Vorgehensweise gerechtfertigt. Aus demselben Grund wurden in der in
[HeB98] beschriebenen Analyse die in der Bildaufbereitung verwendeten Tail Cuts von
normalerweise 3/6 ph.e. fiir CT 3 und CT 4 im entsprechenden Zeitraum auf 5/8 ph.e. an-
gehoben.

Um den Sensitivitdtsverlust durch die Anhebung der Tail Cuts vermeiden, und um harte
Schauerformschnitte verwenden zu konnen, ist eine genauere Anpassung der Schauer-
formerwartungswerte erforderlich. Da mit dem Krebsnebel, Mrk 501 und Mrk 421 quasi
das ganze Jahr y-Quellen beobachtet werden konnen, ist eine solche Anpassung prinzipi-
ell denkbar. Wie aus Abb. 4.10 links hervorgeht, ist eine lineare Skalierung der w.,-Werte
fiir die Anwendung harter Schnitte kritisch. Auch mit genauer Anpassung der Erwartungs-
werte ist allerdings eine Verschlechterung der Sensitivitdt unvermeidbar, da die Streuung
der Bildparameter ebenfalls zunimmt. Eine genaue Eichung der verinderten Sensitivitit
ist vermutlich nicht erreichbar, bei einer reinen Quellensuche aber auch nicht nétig. Sol-
che Anpassungen wurden in der Praxis allerdings nicht durchgefiihrt, zum einen, da die
Perioden mit schlecht justierten Spiegeln durch schnelle Reparatur gliicklicherweise nur
kurz waren, und andererseits auch wegen des giinstigen Daten- zu Analyseperson-Verhélt-
nisses.

Abbildung 7.6 zeigt fiir den gesamten Krebsnebeldatensatz oben die Untergrundunter-
driickung kpq fiir den lockeren und den harten mean scaled width-Schnitt, in der Mitte
die v-Effizienz . des harten Schnitts und unten die y-Rate, ebenfalls nach Anwendung
des harten Schnitts. Als ,,Zeit”’-Achse wird in dieser wie in allen folgenden Abbildungen
die Zahl der akkumulierten Untergrundereignisse verwendet, in diesem Fall die aller regi-
strierten Ereignisse; ein Bin entspricht somit ca. einer Stunde Datennahme bei optimalen
Detektorbedingungen (15 Hz Datenrate). Fiir diese Abbildung wurden zwei Zeitrdume
eingeschlossen, bei denen bekanntermallen Spiegel dejustiert waren; diese Daten werden
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Abbildung 7.6: Schnitteffizienzen und y-Rate des Krebsnebeldatensatzes als Funktion der akku-
mulierten Ereignisse fiir Daten zwischen 0° und 25° Zenitwinkel. Ein Bin entspricht ca. einer
Stunde Datennahme unter optimalen Detektorbedingungen (15 Hz Datenrate). Oben: Untergrund-
unterdriickung fiir den lockeren (msw < 1.2) und den harten (msw < 1.1) Schauerformschnitt.
Mitte: ~v-Effizienz des harten Schnitts. Diese Werte werden aus einem Vergleich der untergrund-
subtrahierten Ereignisse mit Ereignissen gewonnen, auf die nur ein Schnitt von msw < 1.4 ange-
wandt wurde; dieser verwirft de facto keine y-Ereignisse. Unten: Crab-y-Ereignisse nach Anwen-
dung des harten Schnitts. Fiir die Daten wurde ein Winkelschnitt von #% < 0.0225°2 verwendet;
der Untergrund wird aus dem 7-Kontrollregionen-Aufbau gewonnen (Kap. 8.3.3).
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Abbildung 7.7: Verteilungen des Krebsnebeldatensatzes bei kleinen Zenitwinkeln (0°-25°) ohne
schlechte Spiegeljustierung. Links: Untergrundunterdriickungseffizienz kpg des harten und des
lockeren msw-Schnitts. Mitte: «-Effizienz k., des harten Schnitts. Rechts: y-Ereignisrate nach
Anwendung des harten Schnitts. Fiir alle Werte gilt ein Winkelschnitt von 62 < 0.0135°2.

in allen anderen Analysen (auch in dieser Arbeit) ausgeschlossen.

Der erste Abschnitt mit schlecht justierten Spiegeln entspricht dem Zeitraum Anfang des
Jahres 1997, der zweite Abschnitt der Periode Jan./Feb. 1999. Insbesondere beim zweiten
Abschnitt ist der Einfluf} dejustierter Spiegel deutlich zu sehen; man erkennt, da aufgrund
der guten Untergrundereignisstatistik ke gut bestimmt wird und ein guter Indikator fiir
eine veridnderte ~y-Rate ist.

7.5.2 Raten, Effizienzen und Signifikanzen

Die in diesem Abschnitt gezeigten Abbildungen 7.7 bis 7.12 sind nach Meinung des Au-
tors besser als tabellarische Zahlenkolonnen geeignet, die Stabilitit des Detektorsystems
und die zeitliche Homogenitét der Datensétze zu demonstrieren. Fiir die Krebsnebelda-
ten werden jeweils die Untergrund-Unterdriickungseffizienzen der lockeren und harten
mean scaled width-Schnitte, die y-Effizienz des harten Schnitts und die y-Ereignisse pro
Bin, ebenfalls nach dem harten Schnitt, gezeigt. Fiir den Cas A-Datensatz wird statt der
~-Effizienz bzw. -Rate die kumulative Signifikanz angezeigt. Bei allen Abbildungen wird
ein harter Winkelschnitt von § < 0.0135°2 verwendet. Die Untergrundmessungen ent-
stehen aus dem in Kap. 8.3.3 beschriebenen Kontrollregionslayout; die Untergrundregion
hat jeweils eine siebenfach grofere Flache als die Signalregion.

Als Zeitachse wird bei den Abbildungen mit kleinem Zenitwinkel (0°-25°) die Zahl der
Untergrundereignisse ohne Winkelschnitt genommen, aber gegebenenfalls nach Anwen-
dung der Softwareschwelle. Ein ,,Zeitbin” entspricht ca. einer Stunde Datennahme bei
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Abbildung 7.8: Dieselben Daten wie in Abb. 7.7, allerdings nach Anwendung der Software-
schwelle zum spektralen Akzeptanzausgleich.
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Abbildung 7.9: Dieselben Daten wie in Abb. 7.7, fiir den Krebsnebeldatensatz zwischen 25° und
40° Zenitwinkel.

optimalen Detektorbedingungen (15 Hz Datenrate). Fiir die Daten im Cas A-Zenitwinkel-
bereich (25°-40°) wurde eine leicht andere Zdhlweise durchgefiihrt; hier wurden nur Er-
eignisse zur Bestimmung der Zeitachse verwendet, die zusitzlich innerhalb eines effekti-
ven Gesichtsfeldes mit Durchmesser 2°4 lagen®; ein ,,Zeitbin” entspricht etwa 1.3 Stunden
Datennahme bei kleinen Zenitwinkeln und optimalen Detektorbedingungen.

Die Abbildungen 7.7 und 7.8 zeigen die Krebsnebeldaten bei kleinem Zenitwinkel mit
und ohne Anwendung der Softwareschwelle zur Erzeugung einer homogenen spektralen
Akzeptanz; Abb. 7.9 und 7.10 geben die entsprechenden Werte im Zenitwinkelbereich
25°-40° an, der in etwa dem Cas A-Zenitwinkelbereich gleicht. Abb. 7.11 und 7.12 zeigen

6der Unterschied hat keinen besonderen Grund, er ist rein ,,historisch”
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Abbildung 7.10: Dieselben Daten wie in Abb. 7.9, allerdings nach Anwendung der Software-
schwelle zum spektralen Akzeptanzausgleich.
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Abbildung 7.11: Verteilun-
gen des Cas A-Datensatzes.
Oben: Untergrundunterdriik-
kungseffizienz kpg des har-
ten und des lockeren msw-
Schnitts. Unten: Kumulati-
ve Signifikanz der Quellmes-
sung nach Anwendung des
harten (durchgezogene Li-
nie) und des lockeren (gestri-
chellte Linie) Schnitts. Die
gepunkteten Kurven geben
den +1o-Bereich des er-
warteten Signifikanzverlau-
fes an, unter der Annahme
einer konstanten y-Emission
und eines 5 o-Signals am
Ende der Messung. Fiir alle
Werte gilt ein Winkelschnitt
von 6% < 0.0135°2.

die Werte des Cas A-Datensatzes mit und ohne Anwendung der Softwareschwelle an.

Die Signifikanz des Cas A-Signals wird durch Anwendung der Softwareschwelle leicht
erhoht. Daraus darf aber (ganz abgesehen von den statistischen Schwankungen) nicht der
unmittelbare Schlufl gezogen werden, dal das Spektrum von Cas A hirter als das Spek-
trum der kosmischen Strahlung ist. Das Untergrundspektrum hat nach Anwendung von
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Abbildung 7.12: Dieselben
Daten wie in Abb. 7.11,
allerdings nach Anwen-
dung der Softwareschwelle
zum  spektralen  Akzep-
tanzausgleich. Die leichte
Verschlechterung der Un-
tergrundunterdriickung

des 1999er-Datensatzes ist
moglicherweise ein leichtes
Indiz fiir einen verbleiben-
den EinfluB} der im Laufe der
Zeit reduzierten optischen
Effizienz der Teleskope.
Der Effekt ist jedoch (noch)
marginal.

kpa(Crab) kpa(Cas A)

Zenitwinkel | msw < 1.1 msw < 1.2 msw < 1.1 msw < 1.2
ohne Softwareschwelle

0°-25° (74+0.1)% (14.3+0.2)%

25°-40° (81+02)% (16.2+0.3)% | (8.0+0.1)% (16.6+0.1)%
mit Softwareschwelle

0°-25° (79+£0.1)% (1494+0.2)%

25°-40° (88+02)% (17.1+0.3)% | (92+0.1)% (18.3+0.2)%

Tabelle 7.3: Untergrund-Unterdriickungseffizienzen des mean scaled width-Schnitts; die Fehler-
angaben entsprechen den statistischen Fehlern.

harten Schauerformschnitten und bei Anwendung der y-Energierekonstruktion ndmlich
einen deutlich steileren, d.h. kleineren spektralen Index als -2.7 (siehe Kap. 10). Die
Wahrscheinlichkeit, daf3 ein steiles Cutoff-Spektrum nahe der Detektor-Energieschwelle
fiir das Cas A-Signal verantwortlich ist, wird allerdings durch diese Beobachtung verrin-

gert.

Tabelle 7.3 listet die mittleren Untergrund-Unterdriickungseffizienzen der gezeigten Ver-
teilungen zusammenfassend noch einmal auf.
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Abbildung 7.13: Mittlere skalierte Breite des Cas A-y-Uberschusses unter Verwendung der ~y-
Erwartungswerte, die aus den Mrk 501-Daten gewonnen wurden (oben). An die Verteilung wurde
eine GauBkurve der Breite 0 = 0.1 angepalt, wobei der Schwerpunkt der Verteilung (), ein-
mal fixiert wurde (durchgezogene Kurve) und einmal freigelassen wurde (gestrichelte Kurve). Das
x? beider Verteilungen ist akzeptabel, der Schwerpunkt wird nur eine Standardabweichung neben
dem Erwartungswert rekonstruiert; die Verteilung ist mit der y-Erwartung gut vertriglich. Unten
ist derselbe Test unter Verwendung der Monte Carlo-Tabellen fiir die width-Erwartungswerte ge-
zeigt. Man erkennt, dal man in diesem Fall deutlich unbefriedigendere Testergebnisse erhalten
hitte.

7.6 Mittlere skalierte Breite des Cas A-Uberschusses

Als weiterer Test wird in Abb. 7.13 die mittlere skalierte Breite des Cas A-y-Exzesses
gezeigt. Um zu priifen, ob sich der UberschuB wie eine ~-Verteilung verhilt, wurde eine
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GauBverteilung mit festgehaltener Breite ¢ = 0.1 an die Daten angepal3t, mit freiem (ge-
strichelte Kurve) und mit festgehaltenem (durchgezogene Kurve) Schwerpunkt (&) ,. Wie
in Abb. 7.13 oben zu sehen ist, entspricht die msw-Verteilung des Cas A-Uberschusses
den Erwartungen fiir eine y-Verteilung. Bei freiem (w), wird dieser nur um 0.03 4 0.03
zu grof} bestimmt.

In Abb. 7.13 unten wird zusétzlich derselbe Test der msw-Verteilung gezeigt, wobei die
mean scaled width diesmal mit den Erwartungswerten aus den Monte Carlo-Daten be-
rechnet wurde. Man erkennt, da3 der leichte Fehler in den Erwartungswerten zu einer
deutlichen Verschlechterung des Testergebnisses gefiihrt hitte: bei festgehaltenem (@),
wird das x? schlechter (x> = 70 bei 38 Freiheitsgraden anstatt x> = 46 bei 34 Frei-
heitsgraden), und bei freiem (w), wire dieser Wert um 0.1 £ 0.03 neben dem Erwar-
tungswert bestimmt worden. Man erkennt, wie wertvoll eine genaue Bestimmung der
Width-Erwartungswerte bei der Beurteilung eines schwachen Signals sein kann.

7.7 Weitere Schauerformschnitte

In diesem Abschnitt sei noch kurz auf zwei weitere Schauerformschnitte verwiesen, die
aber bei der endgiiltigen Analyse der Cas A-Daten nicht eingesetzt wurden.

Probability Cut

Der in [DHH"97] eingefiihrte und in der Verdffentlichung als tight cut bezeichnete proba-
bility cut stellt eigentlich den idealen Ansatz dar, unter Einbeziehung mehrerer Schauer-
form- (oder weiterer) Parameter die optimale Identifikation von ~- bzw. untergrundindu-
zierten Ereignissen zu ermoglichen. Fiir diesen Schnitt bendtigt man die Erwartungswer-
te der Schauerformparameter width w und length [ sowie deren Streubreiten 0y und oy
jeweils in Abhingigkeit der gemessenen Ereignisparameter ampy.;, dtcy; und zen. Die
Wahrscheinlichkeit, daf} der jeweilige Parameter w oder [ aus der - oder Untergrundpo-
pulation erwichst, wird jeweils mit

¢ (s — gt)Q
Ps = €Xp Tz,t (7.5)

berechnet, wobei s fiir den Schauerformparameter w oder [ und ¢ fiir die Teilchensorte
oder CR steht. Die Wahrscheinlichkeit p, bzw. pcr, dal ein gemessenes Ereignis ein vy
oder ein Untergrundteilchen (CR) ist, wird nach den folgenden Formeln berechnet:

by = H Pl (wtel | ampter, dtctela zen) p?(ltel | ampter, dtctela Zen) (76)

tel
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Pcr = H pgR<wtel ‘ amptet, dtcteh Zen) plCR<ltel ‘ amptet, dtctel; ZGTL) (77)
tel

SchlieBlich wird z.B. gefordert, da3 p., 5 oder 10 mal groBer als pcr sein muB.

Problematisch an diesem Schnitt ist, da8 leichte Anderungen in den Erwartungswerten,
z.B. durch Detektordnderungen, schnell zu einem Akzeptanzeinbruch fiihren konnen. Des
weiteren war es fiir die vorliegende Arbeit nicht moglich, fiir den bei Cas A relevanten Ze-
nitwinkelbereich alle Erwartungswerte mit der notigen Genauigkeit zu ermitteln. Bei klei-
nen Zenitwinkeln und perfekter Kenntnis der Erwartungswerte ermoglicht dieser Schnitt
hingegen noch einmal fast einen Faktor 2 an Untergrundunterdriickung gegeniiber dem
msw < 1.1-Schnitt, ohne das Signal wesentlich zu verringern. Der Schnitt wurde z.B.
bei der Voranalyse der Daten des ersten Galactic plane scan (Kap. 5.5) verwendet (Abb.
5.6, ,,image cut B”).

Mahalanobis-Entfernung

In Analogie zur mean scaled width kann auch die mean scaled length definiert werden:

1 ct in eff. event _

msl = <l~tel> = Sct in off. event Z lter (7.8)

tel tel

Bei kleinen und mittleren Zenitwinkeln bringt die Hinzunahme dieser Information wenig,
da msw und msl stark korreliert sind. Diese Korrelation wird bei grolen Zenitwinkeln
etwas schwécher. Grund hierfiir ist vermutlich, da aufgrund der endlichen Pixelgrofle die
Schauerbreite bei groen Zenitwinkeln und dementsprechend kleinen Bildern nicht mehr
aufgelost werden kann, so daf} die Léange hier zusétzliche Informationen in sich trigt.

Um dies auszunutzen, wurde der kombinierte mean scaled width/length Schnitt definiert,

o\ 1/2

2 2
7o) )

mswl =< wl >=

eine sogenannte Mahalanobis-(MD)-Entfernung [Mah63]. Dieser Schnitt wird z.B. bei
der Bestimmung des Krebsnebelspektrums unter Einschluf3 der Daten bei groen Zenit-
winkeln angewandt [AAB00a] und wurde ebenfalls bei der Voranalyse des ersten Ga-
lactic plane scan (Kap. 5.5) verwendet (Abb. 5.6, ,,image cut A”).



Kapitel 8

Das Gesichtsfeld

Fiir das Gesichtsfeld eines Cherenkov-Teleskop(-System)s gibt es zwei Definitionen. Zum
einen wird durch die einfache Abbildungsgeometrie ein Raumwinkelbereich definiert,
aus dessen Bereich Photonen detektiert werden. Die hexagonalen Kameras der HEGRA-
Systemteleskope decken einen Raumwinkel ab, der einem Kreis mit einem Durchmesser
von 423 entspricht. In dieser Arbeit wird dieses Gesichtsfeld als optisches Gesichtsfeld
bezeichnet.

Zum anderen kann das Gesichtsfeld als der Bereich am Himmel definiert werden, von
dem Schauer kommen konnen, um effektiv rekonstruiert werden zu konnen. In dieser
Arbeit wird der Begriff Gesichtsfeld bzw. FOV (field of view) im Sinne dieses effekti-
ven Gesichtsfeldes benutzt. Da die HEGRA-Systemteleskope im koinzidenten Mef3be-
trieb parallel ausgerichtet sind, ist der Ursprung des FOV durch die nachgefiihrte Position
am Himmel definiert.'

Fiir die Untersuchung von Cas A in dieser Arbeit ist die Bestimmung des erwarteten Un-
tergrundniveaus in der Signalregion von entscheidender Bedeutung. Ein systematischer
Fehler von deutlich unter 2% ist notig, damit die Signifikanz des Signals von diesem nicht
wesentlich beeinflult wird. Dieses Niveau kann erreicht werden, da ein groBer Teil des
Gesichtsfeldes zur Bestimmung des erwarteten Untergrunds zur Verfiigung steht. Um zu-
verldssig auf die Signalregion extrapolieren zu konnen, wird allerdings die Abhédngigkeit
der Akzeptanz von der Position im FOV benétigt (Kap. 8.3).

Da nur Ereignisse nach Schauerformschnitten (Kap.7) verwendet werden, wird eine

'Ein Teleskopsystem kann auch in einem sogenannten konvergenten Modus betrieben werden
[BDH™98]. In diesem sind alle Teleskope auf einen imaginiren Schauer in ~ 6 km Hohe iiber den Te-
leskopen ausgerichtet, wihrend die Symmetrieachse dieses Systems auf die Zielposition am Himmel nach-
gefiihrt wird. In diesem Fall wiirde der Ursprung des FOV durch die Richtung der Symmetrieachse definiert
werden.

143
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mogliche Variation der Uberlebenswahrscheinlichkeit fiir Untergrundereignisse kg iiber
das FOV implizit mit beriicksichtigt und braucht nicht gesondert bestimmt zu werden
(Kap. 8.3.2, 8.3.4). Die gleichzeitige Messung von Untergrund und Signal verhindert Feh-
ler in den Untergrundvorhersagen, die aufgrund zeitlicher Variationen von xpg durch
Detektor- oder Wetterdnderungen auftreten konnten.

Prinzipiell kann der erwartete Untergrund an einer beliebigen Stelle im FOV auch aus
den Ereignissen extrapoliert werden, die ansonsten durch die Schnitte auf Schauerformpa-
rameter verworfen werden; diese Ereignisse sind sozusagen ,,Untergrund-angereichert”.
Man kann z.B. einen Bereich der mean scaled width-Verteilung (Kap.7) wie Mpg :
msw € [1.4,1.6] auswihlen, in dem praktisch keine y-Ereignisse erwartet werden, um
auf den erwarteten Untergrund in der Signalregion der mean scaled width-Verteilung
bei Myource : msw € [0.5,1.1] zu schlieBen. Diese Methode wird insbesondere fiir aus-
gedehnte Quellen diskutiert [Row00], bei denen traditionell zeitlich versetzt genomme-
ne Untergrundmessungen in benachbarten Himmelsregionen zur Untergrundbestimmung
verwendet werden miissen (sog. off runs). Die offensichtliche Schwierigkeit des Verfah-
rens besteht in dem hier moglichen EinfluB einer moglichen zeitlichen Anderung der (zu
kpc analogen) ,,Untergrundeffizienz” ky e = Nevents(Msource)/Nevents(Mpc ), die die
Zahl an erwarteten Untergrundereignissen in der Signalregion vorhersagt. Zusétzlich da-
zu tritt aber auch noch das Problem auf, dal xy;pg von der Position im FOV abhéngt
(siehe Kap. 8.3.2, 8.3.4). Beide Effekte konnen zu Fehlern bei der Vorhersage des Unter-
grundniveaus fiihren. Auf dem fiir diese Arbeit bendtigten Niveau erscheint diese Metho-
de derzeit sehr schwer umsetzbar.

Die Anderung der y-Akzeptanz iiber das FOV hingegen ist fiir diese Arbeit unkritisch
(Kap. 8.2).

8.1 Allgemeines

Ob ein Schauer von einer Kamera erfal3t wird oder nicht, hingt von zwei Faktoren ab:
Erstens muf er innerhalb des optischen Gesichtsfeldes der Kamera liegen. Zweitens muf3
von dem Schauer eine ausreichende Menge Cherenkov-Photonen in Richtung des Tele-
skops emittiert werden; anders ausgedriickt, das Teleskop muf3 vom Lichtpool des Schau-
ers erfaBt werden. Und natiirlich muf3 die Lichtintensitit ausreichen, um den Kameratrig-
ger auszulOsen.

Die unterschiedliche Cherenkov-Emissionsstruktur hadronischer und rein elektromagne-
tischer, also - oder elektroneninduzierter Schauer fiihrt so zu einer unterschiedlichen
Akzeptanz iiber das FOV fiir die Schauerarten. Wihrend hadronische Schauer aufgrund
ithrer diffusen Struktur noch zu groBen Entfernungen vom FOV-Zentrum (5° und mehr)
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Abbildung 8.1: Fiir die Bestimmung
der ~v-Akzeptanz an verschiedenen Or-
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triggern und (eher schlecht) rekonstruiert werden konnen, fillt die y-Akzeptanz wegen
des kompakten Lichtpools auBBerhalb eines Radius von 1° schnell ab.

Daneben fiihrt vermutlich auch der Systemtrigger (mindestens zwei Teleskope miissen
getriggert haben) neben einer generellen Unterdriickung von hadronischen Schauern
[BDH"98] zu unterschiedlichen Akzeptanzfunktionen von hadronischen und ~y-artigen
Ereignissen (Kap. 8.3.4).

8.2 ~-Akzeptanz

Die Anderung der Akzeptanz fiir 7’s iiber das Gesichtsfeld kann z.Zt. nur mit Hilfe von
Simulationen bestimmt werden. Diese wurden z.B. fiir eine Arbeit zur Suche nach dif-
fuser y-Strahlung in der Galaktischen Ebene durchgefiihrt [LamOO]. Alle Simulationen
bestimmen ausschlieBlich die radialen Akzeptanzfunktionen; die Akzeptanz dndert sich
innerhalb des FOV mit Radius 1° um weniger als 10%.

Alle Untersuchungen an gemessenen ~y-Verteilungen, die in dieser Arbeit verwendet
werden, gelten fiir Punktquellen, die wie Cas A im Wobble-Mode beobachtet wurden.
Die radiale Komponente der Akzeptanz ist also fiir den Mefdatensatz und die Eichda-
tensitze gleich. Theoretisch sind allerdings nichtradiale Akzeptanzstrukturen — wie z.B.
die in Kap. 8.3.4 fiir Untergrundereignisse besprochenen — auch fiir y-Ereignisse denk-
bar. Nichtlineare Strukturen konnten zu Unterschieden in der y-Akzeptanz bei gleichem
Zenitwinkel, aber unterschiedlicher Azimut-Position der Teleskope fiihren. Diese Effekte
sind fiir die FluB- und Spektrumsbestimmung von Cas A aufgrund der grofen statisti-
schen Fehler vernachlidssigbar. Auch die Schauerform- und Winkelschnitte (Kap.7 und
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9.3) und die Signal-Likelihoodfunktion (Kap.9.4) werden im Rahmen ihrer Genauigkeit
wohl nicht betroffen sein; im schlimmsten Fall wire eine leichte Veridnderung der Sensi-
tivitdt aufgrund leicht abweichender Parametrisierungen die Folge.

8.3 Akzeptanz fiir Untergrundereignisse

Der Untergrund, der nach harten Schnitten auf die Schauerform verbleibt, besteht aus
folgenden Komponenten:

e Hadronen, deren Schauer zu ~y-dhnlichen Ereignissen hin fluktuiert sind,
e moglicherweise Elektronen, und

e moglicherweise diffuse ~y’s, insbesondere bei Beobachungen innerhalb der Galak-
tischen Ebene (e.g. [AA96, LamO00]).

Hieraus ergibt sich zunichst die Unsicherheit, dal3 die Untergrundverteilung im FOV
bei Beobachtungen innerhalb und auf3erhalb der Galaktischen Ebene unterschiedlich sein
konnten.

Die — zumindest im Rahmen dieser Arbeit — wichtigeren Akzeptanzstrukturen sind experi-
menteller Natur. In diesem Kapitel werden die zugrundeliegenden geometrischen Aspekte
besprochen. Die sich in den zugehorigen Koordinatensystemen ergebenden Verteilungen
werden anhand echter Untergrundereignisse untersucht. Die Ergebnisse sind rein phéno-
menologisch; Monte Carlo-Simulationen oder geometrische Modelle fehlen weitgehend.

8.3.1 Koordinatensysteme

Durch die Kamerapixel wird ein rechtwinkliges z/y-Koordinatensystem (KS) auf-
gespannt, in welchem Schwerpunkt und Richtung der Schauerbilder gemessen wer-
den. Vor der geometrischen Schauerrekonstruktion miissen die KS mittels der offline-
Ausrichtungskorrekturen (Kap.4.3) auf die nominelle Ausrichtung verschoben werden.
Da diese Korrekturen normalerweise klein gegen den Kameradurchmesser sind (< 1 Pi-
xel 2 02245 bzw. 1:20), spielen Kamerarandeffekte hier keine Rolle.?

In diesem fiir alle Kameras gemeinsamen z/y-KS wird die Richtung der Luftschauer
rekonstruiert. Hier kann z.B. die Radialabhéngigkeit der Akzeptanz fiir rekonstruierte

’Die Korrektur, die bei konvergentem Tracking hier angewendet werden muB, ist groRer. Dies ist aber
durchaus einkalkuliert, das Ziel ist ja eine VergroBerung der homogenen Fliche der y-Akzeptanz; dies fiihrt
natiirlich zwangsliufig zu einer Anderung der Akzeptanz auch fiir Untergrundereignisse.



8.3. AKZEPTANZ FUR UNTERGRUNDEREIGNISSE 147

5 3 57 3¢
> [ CT3Myon P86 NS0 >0
2 80 2 B 45
F 70 F gt o o .:I;' 40
0F 60 0F - I-'i 35
} P -
-1 50 -1 | i '.;-I 30
u u f ot 25
2F 40 2 F .
r o‘hne Softw‘a\reschwell‘e 30 r Bil‘damplitud‘e > 100 ph‘.e. 20
_3 1 1 1 1 1 1 1 1 _3 1 1 1 1 1 1 1 1
-2 0 2 x[°] -2 0 2 x[°]

Abbildung 8.2: In Myon-Runs konnen die Akzeptanzunterschiede der einzelnen Diskriminator-
module studiert werden, da hier die Teleskope ausschlieBlich sich selbst triggern. Die Unterschie-
de duBern sich in einer Variation der Hiufigkeit der rekonstruierten Bildschwerpunkte, die in der
Abbildung in Abhiingigkeit der Kameragesichtsfeldkoordinaten aufgetragen sind. Ohne Software-
schwelle (links) sind deutliche Akzeptanzunterschiede erkennbar, die nach einer Softwareschwel-
le auf die Bildamplituden (rechts) verschwinden; die Haufung der Bilder am Kamerarand ist auf-
grund abgeschnittener Bilder normal. Bei normalen Daten-Runs ist die Verteilung der Bildschwer-
punkte durch die Geometrieeffekte des Systemtriggers dominiert und sagt unmittelbar nichts mehr
tiber die Ansprechwahrscheinlichkeiten der Kameras aus. Die Akzeptanzunterschiede sind aller-
dings bei Myon-Runs stirker ausgeprigt als in normalen Daten-Runs, da hier die Pixeltrigger-
schwelle niedriger liegt (5 mV anstatt 8 mV).

Untergrundereignisse studiert werden (Kap. 8.3.2). Die Ansprechwahrscheinlichkeit fiir
Schauerbilder in den einzelnen Kameras schwankt deutlich mit der Empfindlichkeit der
einzelnen Elektronikmodule (siehe Abb. 8.2). Erfahrungsgemal ist aber von diesen Ak-
zeptanzschwankungen — auf der Skala der durch die GroBe der Pixelcluster in den Kame-
ras (Abb. 2.4) bestimmten Entfernungen — in den Verteilungen der rekonstruierten Ereig-
nisse nichts mehr zu sehen. Der Systemtrigger, die normale Softwareschwelle von 40 ph.e.
pro Bild und die breite Streuung der rekonstruierten Herkunftsrichtungen der Schauer re-
lativ zu den jeweiligen Bildschwerpunkten fiihren weitgehend zu einer Homogenisierung.
Allerdings verbleiben in der Verteilung der rekonstruierten Herkunftsrichtungen deutliche
Strukturen auf der Skala des FOV-Durchmessers (Kap. 8.3.4); diese sind aber vermutlich
nicht durch die Akzeptanzunterschiede der Elektronik bedingt.

Eine Transformation, die einer Gesichtsfeldrotation plus einer Reskalierung der Achsen
entspricht, iiberfithrt das z/y-KS in lokale Himmelskoordinaten (lokales Ra/Dec-KS:
ra — ra(,0), dec — decq)). In diesem werden die Kontrollregionen festgelegt, die fiir
die Bestimmung des Untergrundniveaus in der — natiirlich ebenfalls in diesem KS fest-
gelegten — Quellposition benutzt werden. Hier kann auch unmittelbar der Einflu} der
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Nachthimmelshelligkeit studiert werden (Kap. 8.3.4, 8.3.5).

Wenn man normal- und reverse-Datensétze trennt und vor dem Aufsummieren der Daten
z.B. das x/y-KS der reverse-Datensitze einer Punktspiegelung am Ursprung des FOV
(0/0) unterzieht, erhilt man ein lokales Alt/Azm-KS mit den Achsen Aalt = altevens —
alt(o,0) bzw. Aazm = azMevens — a2Mm o). Hier kann eine reine Zenitwinkelabhingigkeit
der Akzeptanz untersucht werden (Kap. 8.3.4). Fiir die meisten Datensétze (mit Ausnah-
me des Galactic plane scan) ist dieses Koordinatensystem identisch mit dem z/y-KS.

Rotiert man dieses Alt/Azm-KS um die Azimut-Position der Teleskope, erhilt man ein KS,
in dem die Verteilung der Teleskope am Boden abgebildet wird (Zsystem /Ysystem-KS); das
Bild wird allerdings bei zunehmendem Zenitwinkel immer mehr gestaucht. Die Abbil-
dung der Systemgeometrie kommt durch die Forderung zustande, da3 der Schauer im op-
tischen Gesichtfeld der Kameras liegen und gleichzeitig die Teleskope ,,beleuchten” muf3
(Kap. 8.1, [LamO0]). In diesem KS kommen im wesentlichen Effekte zum Tragen, die
durch die asymmetrische Form des 4er-Teleskopsystems verursacht werden (Kap. 8.3.4);
diese Konfiguration bestand fiir die meisten Daten, die fiir die Untersuchungen in dieser
Arbeit genutzt werden.

8.3.2 Radialkomponente der Akzeptanzfunktion

Die radiale Abhingigkeit der Untergrundakzeptanz wurde zum ersten Mal bei der Durch-
suchung eines Teils der Galaktischen Ebene nach Punktquellen untersucht (Galactic plane
scan, Kap. 5.5, [PBD99]). Abb. 5.6 zeigt eine Parametrisierung fiir die Verteilungen nach
verschiedenen Schauerformschnitten, die durch Aufsummieren aller Daten des Galactic
plane scan gewonnen wurden. Innerhalb des dort verwendeten Bereichs des FOV mit 1°4
Radius sind Kamerarandeffekte vernachldssigbar.

An der Abbildung wird bereits deutlich, dal die Akzeptanzstrukturen nach unterschied-
lichen Schnitten verschieden sind. Die iiber die radiale Struktur hinausgehenden, in den
nachfolgenden Kapiteln besprochenen Effekte spielten bei der Auswertung der Galac-
tic plane scan-Daten keine Rolle, da sie klein gegen die statistischen Fluktuationen des
Untergrunds sind; fiir den in der Cas A-Analyse bendtigten maximalen systematischen
Fehler sind sie aber von Bedeutung.

8.3.3 Das Layout der Kontrollregionen fiir Punktquellen bei Beob-
achtungen im Wobble-Mode

Um den EinfluB der radialen Akzeptanzunterschiede vollstidndig zu eliminieren, wurde fiir
diese Arbeit das in Abb. 8.3 gezeigte Arrangement fiir die Bestimmung des Untergrundes
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Abbildung 8.3: Aufbau der Kontrollregionen fiir die im Wobble Mode genommenen Daten, der in
dieser Arbeit zur Bestimmung des erwarteten Untergrundes in der Signalregion genutzt wird. Der
Rand des effektiven Gesichtsfeldes wird durch die gepunkteten Kreise gezeigt; die Gesichtsfelder
sind um +0°5 in Richtung der Deklination von der Quellposition versetzt. Auf einem Kreis mit
dem Radius 0°5 um den Ursprung des Gesichtfeldes befinden sich sowohl die Signalregion wie
auch alle Untergrundkontrollregionen; der Kreis wird durch eine gestrichelte Linie ansatzweise
angedeutet. Auf diese Weise wird sichergestellt, daf3 fiir alle Winkelschnitte bis 8 = 0715 die
radiale Akzeptanz fiir Signal- und Untergrundmessungen identisch ist. Die Untergrundregion ist
innerhalb dieses Bereichs immer siebenmal groBer als die Signalregion. Die dunkelschattierten
Bereiche der Kontrollregionen entsprechen dem fiir die Quellsuche optimalen Winkelschnitt von
02 ... = 0.0135°2 (siche Kap. 9.3.2).

opt,in

genutzt. Signalregion wie Untergrundkontrollregionen befinden sich auf einem Kreis mit
dem Radius 0°5 um den Mittelpunkt des effektiven Gesichtsfeldes. Da die wihrend der
Datennahme verwendeten Nachfiihrpositionen leichten Ungenauigkeiten unterliegen (sie-
he Kap. 4.3), wird der Radius entsprechend des Abstands der wahren Position der Quelle
zum Mittelpunkt des FOV dynamisch angepal3t.

Die Winkelverteilungen der Untergrundmessungen entstehen durch die Summe der sie-
ben Winkelverteilungen relativ zu den Zentren der Kontrollregionen. Dies funktioniert bis
zu einem maximalen Winkel relativ zur Quelle von § = (0°15. Die dariiberhinausgehenden
Untergrundwinkelverteilungen entstehen aus der Summe von nur noch drei Winkelvertei-
lungen, deren Azimutbereiche beziiglich der Kontrollregionsmittelpunkte so weit einge-
schrinkt werden, daf} die Kontrollregionen nicht iiberlappen. Diese weitere Messung hat
nur noch die doppelte Fliache wie die Quellregion; sie ist auch nicht mehr frei von syste-
matischen Einfliissen der radialen Akzeptanzdnderungen. Sie wird allerdings auch nur zu
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Abbildung 8.4: Ereigniszahlen in den Kontrollregionen des Cas A-Datensatzes, oben nach An-
wendung lockerer Schnitte (msw < 1.2, 6% < 0.022502), unten nach harten Schnitten (msw <
1.1,0% < 0.0135°2). Die Daten sind als Funktion des mittleren Zenitwinkels der jeweiligen Regi-
on relativ zum Zenitwinkel der Quellposition aufgetragen. Die offenen Symbole geben die Daten
in den Untergrundkontrollregionen wieder; das kleine Kreuz zeigt ihren Mittelwert und damit den
Untergrunderwartungswert in der Signalregion an, allerdings um einen Faktor 0.5 normiert, da die
Signalregion zweifach gezihlt wird. Der offene Kasten spiegelt die erwartete Untergrundstreuung
wieder. Die gefiillten Symbole geben den Mefwert in der Signalregion wieder, ebenfalls um einen
Faktor 0.5 normiert.

Anzeigezwecken verwendet (siehe z.B. Kap. 9.3, Abb. 9.11).

Die Ereigniszahlen in den Kontrollregionen kdnnen nun genutzt werden, um Strukturen
im Gesichtsfeld unabhingig von der radialen Akzeptanzstruktur zu untersuchen. Dazu
werden jeweils die Eintrdge in den Kontrollregionen relativ zu den mittleren Positionen
der Regionen in einem der jeweiligen Koordinatensysteme untersucht.

8.3.4 Komponenten entlang einer Achse: Beobachtungsdauer, Zenit-
winkel, Systemgeometrie

Tatsdchlich unterscheiden sich die oben diskutierten Koordinatensysteme (Abschnitt
8.3.1) fiir den Cas A- (und den Tycho-) Datensatz nur geringfiigig. Grund ist der rela-
tiv geringe Azimutbereich, unter dem die Daten genommen wurden (siehe Kap. 5, Abb.
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Abbildung 8.5: Ereigniszahlen in den Kontrollregionen des Cas A-Datensatzes ohne Anwendung
eines Schauerformschnittes (8 < 0715). Als horizontale Koordinate dienen hier die Systemgeome-
trieachsen Zsystem / Ysystem /s Tsystem 1St im Falle des Cas A-Datensatzes nahezu identisch mit dem
Zenitwinkel. Die Daten wurden um die leicht unterschiedlichen Mefzeiten der Beobachtungen
unter +0°5 und -0°5 Deklinationsabstand relativ zur Quelle korrigiert. Die offenen Symbole geben
die Daten der Untergrundmessungen wieder; die Dreiecke bzw. Kreise stehen fiir die Beobach-
tungen unter den unterschiedlichen Vorzeichen des Deklinationsabstandes. Die gefiillten Symbole
geben jeweils die Ereigniszahlen in der Signalregion an. Zu Details siche Text.

5.1); insbesondere wurden die meisten Daten nahe der Kulmination aufgezeichnet.

Abb. 8.4 zeigt zunichst die Ereigniszahlen in den Kontrollregionen im Vergleich zum
Zenitwinkel, welcher relativ zum Zenitwinkel der Kontrollregion aufgetragen ist; oben
sind die Zahlen nach lockeren Schnitten (msw < 1.2, #2 < 0.0225°?), unten nach harten
Schnitten (msw < 1.1, #% < 0.0135°%) aufgetragen. Bei diesen Plots wurde bewuft der
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Abbildung 8.6: Ereigniszahlen in den Kontrollregionen des Cas A- und des Tycho-Datensatzes
nach Anwendung harter Schnitte (msw < 1.1,0% < 0.0135°2), aufgetragen als Funktion der
Tsystem-Koordinate.

statistische Fehler des Signals weggelassen. Bei der Bestimmung der Signifikanz eines
Signals ist dieser Wert nicht der eigentlich interessierende. Vielmehr lautet die Fragestel-
lung: Wie wahrscheinlich ist es, da} der gemessene Wert aus einer Untergrundfluktuation
kommen konnte? Das hei3t, man muf3 das Untergrundniveau und dessen erwartete Streu-
ung moglichst genau vermessen und die erwartete Untergrundverteilung mit dem Signal
vergleichen. Bei der korrekten Bestimmung der statistischen Signifikanz eines Signals
werden die Fehler im Rahmen eines Hypothesentests beriicksichtigt (siehe die Diskussi-
on zur statistischen Signifikanz in Kap. 9.3.1).

Die in Abb. 8.4 ermittelten Geraden haben eine Steigung von 5% pro Grad. Der Grund
fiir diesen Abfall liegt in den leicht unterschiedlichen Beobachtungszeiten bei +0°5 und
bei -0°5 Deklinationsabstand zur Quelle; die Zenitwinkelachse ist fast identisch mit der
Deklinationsachse.

In Abb. 8.5 ist der leichte Unterschied in den Beobachtungszeiten (4.9%) ausgeglichen.
Um Systematiken besser erkennen zu konnen, sind hier die Ereigniszahlen ohne Schau-
erformschnitte und mit einem Winkelschnitt von 6 < 0715 gezeigt. Statt des Zenitwin-
kels ist in der oberen Abbildung die System-Gesichtsfeldkomponente Zgystem aufgetra-
gen; diese ist aber mit dem Zenitwinkel fast identisch. Wihrend die Steigung aus Abb.
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8.4 hier nicht mehr zu sehen ist, erkennt man eine Aufspaltung in zwei Bénder, die mit
der zZu Zsystem Orthogonalen Gesichtsfeldkomponente ysystem korrespondieren (siehe Abb.
8.5 Mitte). Als Erklédrung fiir diesen Trend kann die asymmetrische Systemgeometrie des
4er-Teleskopsystems dienen; aus diesem Grund wurde fiir Abb. 8.5 das Zgystem / Ysystem-KS
gewihlt. Nach Korrektur des Trends in der Koordinate ygystem €rkennt man in Abhiingig-
keit von Zgyeem €ine verbleibende Struktur, die durch die zenitwinkelabhingige Ereig-
nisrate erkldrbar ist (Abb. 8.5 unten). Die in diese Abbildung eingezeichneten Geraden
haben eine fixierte Steigung von 1.6% pro Grad, die aus der Zenitwinkelabhédngigkeit der
Ereignisrate abgeschiitzt wurde (z.B. Kap. 5.2, Abb. 5.2).°

Der Trend in Abhéngigkeit der ysystem-Koordinate verschwindet allerdings nach Anwen-
dung des harten msw < 1.1-Schnittes. Eine mogliche Erklidrung dafiir ist, dal die Akzep-
tanz fiir hadronische Ereignisse stirker von der asymmetrischen Systemgeometrie beein-
flult wird als die fiir y-artige (Untergrund-)Ereignisse. In Abb. 8.6 sind oben die Cas A-
Daten nach Anwendung der harten Schnitte (msw < 1.1,60% < 0.0135°%) gezeigt, eben-
falls korrigiert um die leicht unterschiedlichen Beobachtungszeiten bei +0°5 und -0°5 De-
klinationsversatz. Die Geraden haben wiederum Steigungen von 1.6% pro Grad. Wihrend
sich die Ereignisse in den Untergrundkontrollregionen nun sehr gut beschreiben lassen,
erkennt man einen unterschiedlichen Beitrag der +0°5- und -0°5-Beobachtungen zum
Cas A-Signal (gefiillte Symbole in Abb. 8.6). Unter der Signalhypothese jedoch ist dieser
Unterschied mit statistischen Fluktuationen vertrédglich: Bei einer Untergrunderwartung
von 1450 und einer Signalerwartung von 203 Ereignissen betrdgt die Wahrscheinlich-
keit, da3 man bei Aufspaltung der Signalmessung in zwei Teile 862 bzw. 791 Ereignisse
erhilt, ca. 4%. Das ist nicht berauschend, kann aber noch mit statistischen Fluktuationen
begriindet werden.*

In Abb. 8.6 unten sind zusitzlich die entsprechenden MeBBwerte des Tycho-Datensatzes
aufgetragen. Die Statistik dieses Datensatzes reicht leider nicht aus, um fiir das in der
Cas A-Analyse bendtigte systematische Niveau zusitzliche Informationen zu liefern; die
Daten stehen aber nicht im Widerspruch zu den oben diskutierten Systematiken.

Aus den gezeigten Untersuchungen wurde der Schlu3 gezogen, dal3 bei Verwendung des
in Abb. 8.3 gezeigten Layouts die Bestimmung des Untergrundes in der Signalregion
einen systematischen Fehler von einem Prozent oder weniger hat. Dieses Niveau reicht
aus, damit der systematische Fehler die Signifikanz des Cas A-Signals praktisch nicht
beeinfluf3t.

3Die in der Abbildung gezeigten Ereigniszahlen reichen nicht aus, um diese Steigung zu bestimmen; in
den Fits wird aus offensichtlichen Griinden jeweils die Signalregion ausgespart.

4Mit der Zahl an systematischen Tests steigt auch die Wahrscheinlichkeit, statistische Fluktuationen mit
kleinerer Wahrscheinlichkeit zu beobachten.
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Abbildung 8.7: Gesichtsfelder des Cas A-Datensatzes (links) und des Krebsnebeldatensatzes
(rechts) in Himmelskoordinaten. Gezeigt sind alle Ereignisse ohne Schauerformschnitt. Sterne
im Gesichtsfeld fiihren zu einem Defizit in der Untergrundverteilung innerhalb des FOV. Dariiber-
hinaus ist die Abnahme der rekonstruierten Ereignisse mit Abstand zur Bildfeldmitte zu erkennen.
An den Rindern der Gesichtsfelder (die im Wobble Mode abwechselnd um +0°5 und -0°5 gegen
die Deklination der Quelle verschoben sind) ist eine Haufung von rekonstruierten Ereignissen zu
sehen, die durch abgeschnittene Schauerbilder an den jeweiligen Kamerarindern verursacht wird.

8.3.5 Der EinfluB3 des Nachthimmels: Sterne

Die stirkste Abweichung von der Homogenitit des Gesichtsfeldes wird durch Sterne ver-
ursacht. Abb. 8.7 zeigt die Gesichtsfelder des Cas A-Datensatzes (links) und des Krebs-
nebeldatensatzes (rechts) in Himmelskoordinaten; fiir die Bilder wurden keine Schauer-
formschnitte angewandt. Da die Himmelskoordinaten gegeniiber den lokalen Ra/Dec-KS
jeweils um +0°5 oder -0°5 in Richtung der Deklination verschoben sind, erscheint das
Bild in dieser Richtung in dieser Darstellung gestaucht. Die Hiufung der rekonstruierten
Ereignisse zum jeweiligen Bildfeldrand wird durch abgeschnittene Schauerbilder verur-
sacht, deren Richtung vorzugsweise entlang der Kamerarinder rekonstruiert wird.

An den Positionen von Sternen im Gesichtsfeld erkennt man ein deutliches Defizit an re-
konstruierten Ereignissen. Als Grund hierfiir kommen zwei Ursachen in Betracht: Zum
einen werden Pixel oberhalb eines DC-Stromes von 3pA wihrend der Datennahme dy-
namisch vom Kameratrigger ausgeschlossen, zum anderen werden diese Pixel auch nicht
bei der Bildbearbeitung bzw. bei der Bestimmung der Hillas-Parameter verwendet. Im
Zusammenhang mit der Analyse der Galactic plane scan-Daten konnten solche Struk-
turen durch die Anhebung der Stromschwelle bei der Bildbearbeitung von 3 auf 6pA
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deutlich reduziert werden; daher ist vermutlich dieser letztere Schnitt fiir die Defizite in
den Bildfeldern verantwortlich.

Da diese Defizite lokal begrenzt sind, stellt die getrennte Auftragung der Ereignisse in den
Untergrundkontrollregionen (z.B. Abb. 8.6) eine effektive Methode dafiir dar, den Einfluf}
solcher Strukturen zu iiberwachen. Bei der Cas A-Position ist keine der Kontrollregionen
von solchen Defiziten betroffen.

8.3.6 Parametrisierung fiir die Likelihood-Analyse

Fiir die Anwendung der in Kap. 9.4 beschriebenen Maximum-Likelihood-Methode zur
Bestimmung der Signifikanz eines Signals bendtigt man die volle Funktionalitéit der Un-
tergrundverteilung iiber den Bereich des Gesichtsfeldes, innerhalb dessen y-Ereignisse
von der Quelle rekonstruiert werden konnen.

Aufgrund der oben beschriebenen Eigenschaften des Gesichtsfeldes erscheint eine Para-
metrisierung der Probability Density Function (PDF) fiir Untergrundereignisse B, in der
folgenden Form angebracht:

Pb<X> = Pb<r7 Z)a r= |X‘ y & = X * €genith (81)

wobei x die rekonstruierte Position des Ereignisses in Gesichtsfeldkoordinaten und e,cp;¢n
der Einheitsvektor in Richtung des Zenits ist. In der Praxis wurde folgende Funktion
verwendet:

Py(r,2) = f(r)g(2) = Py (1 + p12) (14 par + psr?) (8.2)

Leider konnte kein Referenzdatensatz gefunden werden, der ausreichend @hnliche Eigen-
schaften wie der Cas A-Datensatz hat, um die Parameter p; bis p3 zu bestimmen. Die
Parameter wurden daher aus dem Cas A-Datensatz selber bestimmt. Aus den oben disku-
tierten Griinden (Kap. 8.3.4) ist es nicht moglich, auf den mean scaled width-Schnitt bei
der Bestimmung der Parametrisierung zu verzichten. Der Einfluf des Signals im Cas A-
Datensatz bei der Bestimmung der Parameter p; bis p3 ist gering; trotzdem ist diese Vor-
gehensweise letztendlich unbefriedigend.

Die Parameter wurden aus einem Teil der Cas A-Daten (1997-1998) zu p; = 0.09/°,
py = —0.12/° und p, = —0.02/°* bestimmt. Die Ursache fiir die deutlich stirkere Ze-
nitwinkelabhingigkeit als z.B. in Abb. 8.6 ist unklar; vielleicht hat das Untergrundde-
fizit durch den Stern im Gesichtsfeld (sieche oben) einen storenden EinfluB. Die Unsi-
cherheit bei der Untergrundparametrisierung ist eine der groften Fehlerquellen bei der
Durchfiihrung der Maximum-Likelihood-Analyse aus Kap. 9.4.

Im Prinzip ist denkbar, dafl verschiedene Klassen von Untergrundereignissen (z.B. 2-,3-
und 4-Teleskopereignisse, oder Ereignisse mit guter/schlechter Richtungsauflosung) un-
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terschiedliche Funktionalitéten iiber das Bildfeld zeigen. Es gibt aber keinen offensicht-
lichen Grund hierfiir. Untersuchungen in dieser Richtung wurden allerdings nicht durch-

gefiihrt.



Kapitel 9

Richtungsrekonstruktion,
Winkelschnitte und der Flufl von Cas A

Die Verteilung der Abstinde zwischen gemessener Richtung und der wahren Quellposi-
tion hat fiir y-Ereignisse einen Median von 0°09; diese Zahl ist ein Maf fiir die Rich-
tungsauflosung des Experiments. Die Auflosung hingt nur wenig von den verwendeten
Schauerformschnitten ab, wird allerdings bei groB3en Zenitwinkeln (> 50°) aufgrund der
Geometrieeffekte deutlich schlechter (z.B. [AABT00a, KAH"99]).

Die Verteilung ist symmetrisch in der Ebene und 1d6t sich fiir viele Zwecke hinreichend
genau durch eine GauB3funktion parametrisieren, d.h.

1 e

p(¥?) = 53¢ 92 = 22 + ¢ 9.1)
]_ 712+y2

plz,y) = 5—5-e = (9.2)

Die Werte fiir o sind in beiden Gleichungen identisch, beide Verteilungen lassen sich in-
einander transformieren, d.h. die Projektion der 2d-Verteilung auf eine Achse (oder der
Schnitt durch eine Achse) liefert denselben Wert fiir ¢ wie die auf den Radius transfor-
mierte Verteilung. Der Wert betrdgt 0209, diese Zahl wird iiblicherweise als Richtungs-
auflosung definiert und angegeben'.

Die Beschreibung ist allerdings ungenau, da die Ereignisse einer Verteilung verschiedener
Auflgsungen folgen, die typischerweise zwischen 2’ und iiber 10" liegt [AABT00d]. Die
integrale Verteilung 14Bt sich z.B. besser durch eine Uberlagerung zweier GauBfunktionen
parametrisieren [AAB'01a].

'und nicht der Erwartungswert fiir V92, \/(92) = /20, den man eigentlich ehrlicherweise angeben
sollte

157
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Die Genauigkeit der Richtungsrekonstruktion 148t sich fiir jedes Einzelereignis mit ei-
ner Genauigkeit von ca. 15% vorhersagen; die Methode ist in [HIKT99] beschrieben.
Dies 14Bt sich zum einen dazu nutzen, Ereignisse mit guter Richtungsauflosung zu selek-
tieren. Damit ist es moglich, Quellen auf eine mogliche Struktur oder Ausdehnung auf
einer Skala zu untersuchen, die kleiner als die Standard-Richtungsauflosung ist (z.B. den
Krebsnebel, dessen Filamente eine Ausdehnung von 5’ x 7 haben [AAB00d], oder einen
moglichen TeV-y-Halo um Mrk 501 [AAB*01a]). Zum anderen kann die Information ge-
nutzt werden, um die Sensitivitét fiir schwache Quellen zu steigern, da man Ereignisse
gemdl ihrem erwarteten Richtungsfehler besser als zur Quelle zugehorig klassifizieren
kann, als dies durch einen einfachen Winkelschnitt auf die integrale Verteilung der Fall
1st.

Letzteres Verfahren wurde erstmalig im Rahmen dieser Arbeit umgesetzt. In Kap. 9.2 wird
der Rekonstruktionsalgorithmus anhand von ~y-Daten von Crab und Mrk 501 verifiziert.
In Kap. 9.3 wird die Winkelschnittoptimierung untersucht; schon hier kann eine einfa-
che Klassifizierung nach erwarteter Richtungsauflosung eingesetzt werden. In Kap. 9.4
schlieBlich wird eine Maximum-Likelihood-Analyse implementiert, die die volle Infor-
mation der Auflésungsvorhersage nutzt.

Damit die Richtungsrekonstruktion auch auf den kleinsten erreichbaren Skalen von 2’
funktioniert, muf} der systematische Ausrichtungsfehler nach Anwendung der Pointing-
Kalibration (Kap. 4.3) deutlich kleiner sein; allein die Prazession der Erde fiihrt zu einer
Korrektur von 50" pro Jahr. Ereignisse mit sehr kleinem vorhergesagten Richtungsfeh-
ler sind sowohl fiir die Strukturuntersuchungen wie fiir die Sensitivitédtssteigerung mit-
tels Klassifikation von wesentlicher Bedeutung. Die Kalibrationsprozedur sagt anhand
der korrigierten Referenzsternmessungen einen erwarteten verbleibenden systematischen
Fehler von 25” pro Achse voraus [PDH"97] (das entspricht einem erwarteten Abstand
zwischen rekonstruierter und wahrer Quellposition von 35”). Um dies zu verifizieren,
wurde in [PDH"97] die mit 97er-Daten rekonstruierte Position von Crab und Mrk 501
mit den Radio/Rontgen-Positionen verglichen; der Abstand entsprach den Erwartungen.

Dieses Verfahren wird im folgenden Kapitel 9.1 dargestellt, um die Stabilitéit der Kalibra-
tion liber den gesamten fiir die Cas A-Daten relevanten Zeitraum zu demonstrieren. Auch
fiir Cas A kann der Schwerpunkt der TeV-Emission bestimmt werden. Hier zeigt sich ein
weiterer Nutzen der guten Ausrichtungskalibration: Die Ubereinstimmung zwischen ge-
messener und wahrer Position von Cas A verringert die Wahrscheinlichkeit weiter, daf3
das gemessene Signal einer Untergrundfluktuation entspringt; eine quantitative Evaluati-
on dieser Aussage steht allerdings aus.
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Abbildung 9.1: Richtungsrekonstruktion am Beispiel des vollen Cas A-Datensatzes. Links: Histo-
grammierte Untergrundverteilung; der Mittelwert der gefitteten GauBSkurve (bzw. der Erwartungs-
wert einer gefitteten Poissonverteilung im Falle kleiner Statistik) wird als Untergrunderwartung
bei der Bestimmung der Quellposition verwendet. Rechts: Zweidimensionale Ereignisverteilung
in Himmelskoordinaten in einem 0°05 x 0°05-Histogramm. Das Bild wurde etwas ,,geschont”,
indem das Minimum der Farbskala von 21 auf 35 erhoht und das Maximum von 68 auf 65 gesenkt
wurde. Die Kreise zeigen die 68%- und 95%-Radien der gefitteten 2-dimensionalen GauBfunktion
an, aus der der Schwerpunkt der TeV-Emission bestimmt wird.

9.1 Quellpositionen

9.1.1 Rekonstruktionsmethode

Fiir die Rekonstruktion der Quellposition werden die Ereignisse in Himmels-(Ra/Dec)-
Koordinaten berechnet und in ein zweidimensionales Histogramm gefiillt. Fiir die starken
v-Quellen werden nur lockere Schnitte auf die Schauerform verwendet, bei Cas A ist eine
hértere Untergrundunterdriickung notig. Das Histogramm hat eine Gré8e von 175 x 125,
die BingroBe betrdgt 0°05 x 0°05. Diese muB3 klein gegen die Richtungsauflosung sein;
fiir einen Y2-Fit muB sie andererseits aber ausreichend gro8 sein, damit die Bineintrige
mit gauBscher Statistik beschrieben werden konnen. Eine an der Statistik orientierte spe-
zielle Optimierung des Binnings wurde allerdings nicht ausgefiihrt. In der Praxis hat sich
ein Likelihood-Fit als robuster erwiesen, da auch Daten mit geringer Untergrundstatistik
untersucht werden. Der Likelihood-Fit gibt hier korrekte Fehlerabschidtzungen, da keine
Untergrundsubtraktion erfolgt.

Die Position des Schwerpunktes der y-Emission wird durch einen Likelihood-Fit der
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zweidimensionalen GauBB-Funktion

— 2 _ 2
f(ra,dec) = B+ A-exp (—(S(m Taonee)) (G deCS"“““e)) 9.3)

202
360°

S = 51 hrs cos (dec(o,o)) 9.4)

bestimmt. A, ragource UNd decCsource Sind Fitparameter, die anfiangliche Schrittweite fiir
TOsource UNd deCsouree betrigt 2”. Der Fit wird mit der MINUIT-Routine des PAW-
Paketes durchgefiihrt [CER], als Fehler auf die Position wird der parabolische Fehler
der MIGRAD-Routine verwendet.

Das Untergrundniveau B wird vor der Bestimmung der Quellposition durch einen Fit ei-
ner Poisson- oder GauB3verteilung an die histogrammierte Verteilung der Eintridge gewon-
nen, wobei vorher die Signalregion (0°5 x 0°5) ausgeschnitten wird. Der Parameter o ist
die experimentell fiir den jeweiligen Zenitwinkelbereich und Untergrundunterdriickung
bestimmte Richtungsauflosung. Fiir Histogramme mit starkem ~y-Signal ist die Fixierung
von ¢ allerdings unwesentlich, die Ergebnisse mit und ohne Fixierung unterscheiden sich
nicht. S ist ein Skalierungsfaktor, dec(o ) die Deklination des Koordinatenursprungs.

Da die Ausrichtungskalibration ausschlieBlich die mechanischen Fehlausrichtungen der
Teleskope korrigiert, sind die Ra/Dec-Werte der Rekonstruktion Koordinaten der momen-
tanen Epoche. Daten, die iiber einen lingeren Zeitraum, d.h. in Bezug auf die vorliegende
Analyse iiber mehr als eine Saison, gewonnen wurden, sollten auf eine Referenzepoche
korrigiert werden; ansonsten ,,verschmiert” das Bild der Quelle. In dieser Arbeit wird die
Epoche J2000 genutzt. Die ,,astronomischen” Korrekturen, die zu einer Anderung des
Referenzsystems fiihren, und deren Groenordnung hier eine Rolle spielt, sind

e Prizession der Erdachse: 50” pro Jahr, Periode 25 700 Jahre;
e Nutation der Erdachse: max. 9”, Periode 19 Jahre;

e Aberration: Die Anderung der Lichteinfallsachse durch die Bewegung der Erde um
die Sonne, je nach Position des Objekts in Bezug auf die Erdbahn ein Kreis, eine
Ellipse oder eine Linie mit einer groen Halbachse von 20”.

In dieser Arbeit werden die Koordinaten um die Differenz zwischen den Koordinaten mit
den jdhrlichen Epochen (1997.5, 1998.5 etc.) und denen der Epoche J2000 verschoben;
diese Koordinaten werden jahrlich im Astronomischen Almanach [AImO00] veroffent-
licht?. Damit wird die Prizession korrigiert. Die weiteren Korrekturen (Nutation und Ab-

Der Begriff Epoche bezieht sich manchmal nur auf die um die Eigenbewegung der Objekte korrigierten
Koordinaten. Die Effekte, die alle Objekte gemeinsam durch die Anderung des Referenzsystems erfahren
(durch Prizession, Nutation, Aberration etc.), werden dann als Korrekturen auf ein gemeinsames Aquinok-
tium bezeichnet.
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Abbildung 9.2: Rekonstruierte Position von Mrk 501 in Himmelskoordinaten. Das Bild stammt
aus einer etwas idlteren Analyse, die Rektaszension ist im Gegensatz zur iiblichen Methode aufstei-
gend aufgetragen. Die Daten sind nicht auf eine gemeinsame Epoche korrigiert. Die Punkte mit
Fehlerbalken geben die rekonstruierten TeV-Positionen wieder; die Punkte, die durch eine durch-
gezogene Linie verbunden sind, zeigen die erwartete Rontgenposition. Der systematische Ausrich-
tungsfehler betridgt 25” pro Achse, das entspricht einem mittleren erwarteten Ausrichtungsfehler
von o = 35",

erration), die sich auf diese jdhrlichen Epochen beziehen, werden nur zu Demonstrations-
zwecken in den Abbildungen 9.2 und 9.4 gezeigt, bzw. zur Lokalisierung des Rontgene-
missionsschwerpunktes in Abb. 9.3 benutzt. Die Genauigkeit der Ausrichtungskalibration
liegt jenseits dieser Effekte; auch die Koordinaten der Referenzsterne, die zur Ausrich-
tungskalibration genutzt werden, sind nur um die Prizession korrigiert. D.h. genauere
Ergebnisse, die z.B. den Aberrationskorrekturen folgen — auch nur Trends innerhalb der
systematischen Fehlerspanne —, sind intrinsisch nicht zu erwarten.
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9.1.2 Mrk501

Mrk 501 ist nach derzeitigem Erkenntnisstand eine TeV-Punktquelle. Die starke zeitliche
Variabilitédt von typischerweise einem Tag schlieB3t eine ,,sichtbare” Ausdehnung zumin-
dest der variablen Komponente aus. Eine Halo-Komponente, die aus kaskadierenden Pho-
tonen entstehen kann, und z.B. fiir eine DC-Komponente des TeV-y-Flusses sorgen konn-
te, kann prinzipiell asymmetrisch zum eigentlichen ,,Kern” der Galaxie liegen. Untersu-
chungen der Ausdehnung des TeV-Bildes von Mrk 501 anhand der HEGRA-Daten haben
jedoch keinen meBbaren Hinweis auf eine solche Komponente gegeben [AAB*01a]. Fiir
die Position der TeV-Quelle erwartet man somit Ubereinstimmung mit der Position der
Rontgenquelle, da vermutlich dieselben Primérelektronen die Emission in beiden Wel-
lenlédngenbereichen verursachen (z.B. [KCMAOO]).

Abb. 9.2 zeigt die rekonstruierte Position von Mrk 501; die Fehlerbalken geben den sta-
tistischen Fehler aus der Rekonstruktionsprozedur wieder. Die Daten sind in monatliche
Abschnitte aufgeteilt; die gute Statistik erlaubt dieses Vorgehen. Da das Bild aus einer
etwas idlteren Analyse stammt, sind nur die Daten von 1997 und 1998 enthalten. Die
Punkte, die durch die durchgezogene Linie miteinander verbunden sind, geben die mo-
natliche Position der Rontgenquelle an; sie sind aus den jihrlichen Koordinaten plus den
darauf angewendeten Nutations- und Aberrationskorrekturen gewonnen.

In dem Bild wurde fiir die rekonstruierten TeV-Positionen die Prizessionskorrektur nicht
angewandt. Aufgrund des systematischen Fehlers macht sich die fehlende Korrektur in
den rekonstruierten Positionen aber noch nicht durch einen Trend bemerkbar. Keine Ent-
fernung zwischen rekonstruierter und erwarteter Position betrigt mehr als 1.70, wobei o
die mittlere erwartete systematische Abweichung ist (o = 35”).

9.1.3 Kirebs-Nebel (oder -Pulsar?)

Die Emission des Krebsnebels wird entsprechend dem iiblicherweise angenommenen
Modell bis ca. 100 MeV durch Synchrotron-Emission von Elektronen erzeugt, die in dem
Terminierungs-Schock des Pulsar-Winds — in einer Entfernung von 0.1 pc (0’2) vom Pul-
sar — beschleunigt werden. Gamma-Quanten hoherer Energie (GeV - TeV) werden durch
Inverse Compton-Streuung von Elektronen an (vermutlich selbst erzeugten Synchrotron-)
Photonen erzeugt. Die gepulste Komponente der Emission spielt bei TeV-Energien nach
bisherigen Messungen keine Rolle (< 3% der DC-Emission). Fiir eine genauere Aus-
fithrung und weitere Referenzen zu dem Thema siche [AAB*00d].

Durch den Energieverlust der Elektronen nimmt die Grof3e des Nebels mit der Photonen-
energie ab. Der optische Nebel (5" x 7’) ist etwa dreimal so groll wie der Rontgennebel.
TeV-Emission durch den IC-Prozess sollte im wesentlichen aus der Region des Rontgen-
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Abbildung 9.3: Der Schwerpunkt der TeV-vy-Emission des Krebsnebels im Vergleich zum Ront-
genlicht. Die 0.1 — 10keV-Rontgenaufnahme stammt vom Chandra-Satelliten (mit freundlicher
Genehmigung von NASA/CXC/SAO) und ist in Graustufen dargestellt. Die im Bild sichtbare
Pulsar-Position wurde auf die J2000-Koordinaten des Radio-Pulsars gelegt. Das Hauptbild zeigt
die rekonstruierten Positionen des Schwerpunktes der TeV-y-Emission, unter Einschluf} aller Da-
ten bis zum Zenitwinkel von 30°. Die Daten wurden in vier Beobachtungsperioden geteilt und
nicht auf eine gemeinsame Epoche korrigiert. Uber den vollen Zeitraum betrachtet, ist eine signi-
fikante Bewegung des TeV-Schwerpunktes im Vergleich zum systematischen Ausrichtungsfehler
(25" auf beiden Achsen) zu erkennen. In den unteren Fenstern sind die TeV-Daten auf die J2000-
Epoche korrigiert. In allen Zenitwinkelabschnitten ist die rekonstruierte TeV-Position sowohl mit
dem Pulsar als auch mit der Rontgenwolke im Einklang.

Torus kommen. Dessen Halbachsen haben Lingen von 38” und 18” (siche Abb. 9.3), der
Schwerpunkt des Emissionsprofils ist um ~ 20” gegen den Pulsar versetzt.
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Eine weitere Quelle fiir TeV-Photonen konnten im Schock beschleunigte Hadronen sein,
die iiber Wechselwirkung mit Gas 7°’s erzeugen. Das Gas konnte z.B. in den Filamen-
ten lokalisiert sein, die auch im optischen sichtbar sind; die so erzeugte TeV-y-Emission
sollte deshalb dieselbe Ausdehnung haben (RMS ~ 1’). In [AAB*00d] wurden die
HEGRA-Daten auf eine mogliche Ausdehnung der TeV-Emission untersucht. Die RMS-
Obergrenze wurde zu 1’5 bestimmt; dies liegt knapp oberhalb der erwarteten Breite, falls
man die Emission den Filamenten zuordnet. Diese Untersuchungen setzen natiirlich vor-
aus, dal} die systematischen Ausrichtungsfehler verstanden sind.

Der Krebsnebel als Standard-Eichquelle der TeV-y-Astronomie wurde seit Inbetriebnah-
me des HEGRA-Teleskopsystems kontinuierlich in jeder Winterperiode beobachtet. Abb.
9.3 zeigt zwei Analysen: Zum einen wurden die Daten in die vier Beobachtungsperioden
seit Inbetriebnahme des HEGRA-Systems geteilt (Zenitwinkel < 30°). Die Daten wurden
nicht auf eine gemeinsame Epoche korrigiert, die Anderung der Position wird durch die
Prizession der Erde verursacht. Die rekonstruierten Positionen werden durch die Kreise
mit statistischem Fehlerbalken dargestellt.> Zum Vergleich werden als offene Kreuze die
fiir die jeweilige Beobachtungsperiode gemittelten Positionen des Rontgenschwerpunk-
tes gezeigt. Man sieht, dal3 Rontgenschwerpunkt und TeV-Schwerpunkt fiir alle Beob-
achtungsperioden im Rahmen der Fehler iibereinstimmen, und daf die TeV-Position wie
erwartet der Prizessionsbewegung der Erde folgt.

Zum anderen wurde der gesamte Krebsnebel-Datensatz zusammengefal3t, diesmal unter
Verwendung der Prizessionskorrektur (Abb. 9.3, untere Fensterausschnitte). Die Daten
wurden in drei verschiedene Zenitwinkelbereiche aufgeteilt, um nach eventuellen sy-
stematischen, zenitwinkelabhingigen Fehlern zu suchen. Auch hier zeigt sich im Rah-
men der statistischen und systematischen Fehler vollige Ubereinstimmung zwischen Te'V-
und Rontgenschwerpunkt. Durch die grof8e Ereignisstatistik des vollen Datensatzes wird
trotz einer mittleren Ereignisauflosung von nur 0°09 die Bestimmung des Emissions-
schwerpunktes mit einem statistischen Fehler im Bogensekundenbereich moglich. Man
erreicht damit z.B. den Abstand zwischen Pulsar und Schwerpunkt des Rontgentorus (ca.
20"). Leider erlaubt der systematische Ausrichtungsfehler nicht die Zuordnung der TeV-
Emission zu einer der beiden Positionen; im Rahmen der leptonischen Modelle wiirde
man eine Assoziation mit der Rontgenwolke erwarten. Die Emission in den Filamenten
kann allerdings nur zufillig einen Schwerpunkt haben, der mit dem Rontgentorus liberein-
stimmt; somit ist hier eine weitere, jedoch indirekte Methode aufgezeigt, die das hadro-
nische Szenario fiir einen groBeren Teil der TeV-Emission unwahrscheinlich erscheinen
1aBt.

3Der vergeichsweise grofe statistische Fehler des 96/97-Punktes riihrt daher, daB die Analyse nur Daten
berticksicht, die im Wobble-Modus genommen werden; ein Grofteil der Daten aus dieser friithen Beob-
achtungsperiode wurde aber in dem damals noch iiblichen On-Off-Modus genommen. Die 96/97er-Daten
wurden ansonsten in der vorliegenden Arbeit nicht verwendet.
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Abbildung 9.4: Die rekonstruierten Schwerpunkte der TeV-y-Emission von Cas A im Vergleich
zum Rontgenbild. Die Daten wurden entsprechend der Beobachtungsperioden aufgeteilt. Als Re-
ferenz ist das hochaufgeloste Chandra-Rontgenbild bei 0.1 — 10keV (mit freundlicher Geneh-
migung von NASA/CXC/SAO) untergelegt; der Mittelpunkt wurde auf die J2000-Koordinaten
gelegt. Die durch eine durchgezogene Linie verbundenen Punkte kennzeichnen den Weg dieser
Position von 1997 bis 2000, wenn die Korrektur auf eine gemeinsame Epoche unterlassen wird.
Die offenen Kreuze kennzeichnen die mittlere erwartete Position des Mittelpunkts von Cas A fiir
die jeweilige Periode.

9.1.4 Der Schwerpunkt der TeV-Emission von Cas A

Die Ausdehnung von Cas A stimmt mit der des optischen Bildes des Krebsnebels in etwa
iiberein; die Schale hat einen dufleren Durchmesser von ca. 5. Im Gegensatz zum Krebs-
nebel ist die Ausdehnung aber nicht wellenlédngenabhiingig. Die Emission wird iiber einen
weiten Spektralbereich durch Synchrotron-Strahlung von Elektronen verursacht, die das
Volumen innerhalb der dufleren Schockfront anfiillen; dieses allerdings keineswegs ho-
mogen, wie die Radio- und Rontgenbilder zeigen (siche Abb. 9.4, 11.1).

Falls die harte Komponente der Rontgenspektren (oberhalb ca. 10keV), die in Satel-
litenexperimenten gemessen wurde, durch Synchrotronemission nicht-thermischer, also
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Abbildung 9.5: Der rekonstruierte Schwerpunkt der TeV-y-Emission von Cas A im Vergleich zum
Rontgenbild. Die gestrichelten Linien zeigen die 50%- bzw. 68%-Fehlerradien der Einzelereignis-
rekonstruktion an; diese wurden aus Krebsnebel-v-Daten bestimmt. Im Rahmen des statistischen
Fehlers ist die rekonstruierte TeV-Position von Cas A sowohl mit dem Mittelpunkt des SNR als
auch mit einer Position auf der Schale konsistent.

vermutlich schockbeschleunigter Elektronen verursacht wurde, wire eine Konzentration
an der Schockfront zu erwarten. Dasselbe gilt fiir die TeV-y-Emission (zu Deteils sie-
he Kap. 11). In jedem Fall (Volumen- oder Oberflichenquelle) sind die Emissionsquellen
tiber den vollen Durchmesser verteilt.

Die Annahme, daf} die harte Komponente des Rontgenspektrums und die TeV-Emission
durch dieselben Elektronen induziert werden, konnte durch eine Assoziation der TeV-
Emission z.B. mit dem intensivsten nicht-thermischen ,,Rontgenfleck” bestétigt wer-
den. Allerdings liefern die Analysen der unterschiedlichen Satellitendaten widerspriichli-
che Ergebnisse beziiglich der Spektren der ,,Hot Spots” ((HRBS00, MMPMO1]) oder
geben sogar eine homogene Verteilung der hochenergetischen Rontgenkomponente an
([BWvdH" 01, Hwa01]); daher ist zur Zeit keine eindeutige Zuordnung zwischen Positi-
on und (vermuteter) nicht-thermischer Emission moglich. Fiir die Messung einer solchen
Assoziaton ist der statistische Fehler, den man auf den Schwerpunkt der TeV-v-Emission
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erhilt, zu grof3. Deshalb ist diese Diskussion eher im hypothetischen Bereich anzusiedeln.
Der systematische Fehler wiirde hingegen z.B. eine 3 o-Trennung zwischen Mittelpunkt
und Schale des SNR erlauben.

Die Abbildungen 9.4 und 9.5 zeigen die Himmelsregion von Cas A. Als Referenz wurde
das hochaufgeldste 0.1 — 10 keV-Bild des Chandra-Satelliten in Graustufen unterlegt. Die
zentrale Punktquelle, die eventuell einen Pulsar kennzeichnet (z.B. [MCD*01, CPH'01]),
wurde auf die J2000-Rontgenposition gelegt. Die durch eine durchgezogene Linie verbun-
denen Punkte in Abb. 9.4 kennzeichnen den Weg dieser Position von 1997 bis 2000, falls
die Korrekturen auf ein gemeinsames Aquinoktium unterlassen werden.

Fiir die Rekonstruktion des Schwerpunktes der TeV-Emission werden zur Kontrastver-
starkung zusitzlich zu dem harten Schnitt auf die mean scaled width auch die 2-Teleskop-
Ereignisse verworfen (siche nachfolgendes Kap.9.3). Abbildung 9.4 zeigt den Schwer-
punkt der TeV-Emission, wobei die Daten der drei Beobachtungsperioden getrennt iiber-
priift wurden. Im Rahmen des statistischen Fehlers wird die TeV-Position von Cas A in
jeder Periode in Ubereinstimmung mit der erwarteten Position gemessen.

Abbildung 9.5 zeigt den rekonstruierten TeV-Schwerpunkt von Cas A unter Einbeziehung
aller Daten. Im Rahmen des statistischen Fehlers ist die Position sowohl mit dem Mittel-
punkt des SNR als auch mit den meisten Positionen auf der Schale vertriglich.

9.2 Studien zur Richtungsauflosung

Unter Einbeziehung der gemessenen Bildparameter eines Ereignisses ist es moglich, die-
sem eine prognostizierte Winkelauflosung zuzuordnen. Dies ist insbesondere bei der ste-
reoskopischen Richtungsrekonstruktion sinnvoll, da man hier fiir jedes Ereignis zusétzlich
zu der rekonstruierten Position des gemessenen ~y-Quants (bzw. Untergrundteilchens) in
Himmelskoordinaten einen Fehlerbereich in demselben Koordinatensystem erhiilt.

Die Methode wurde in [HIK199] vorgestellt und beschrieben. Sie kann zum einen ge-
nutzt werden, um Ereignisse mit guter Richtungsauflosung vorzuselektieren, um so ein
,,schirferes” Bild von der TeV-vy-Quelle zu erhalten. Im Rahmen der vorliegenden Arbeit
wurde die Methode insbesondere bei der Implementierung einer Maximum-Likelihood-
Analyse verwendet mit dem Ziel, die Sensitivitdt des Experiments zu verbessern (Ab-
schnitt 9.4). Im folgenden wird die Rekonstruktion kurz beschrieben und einige Tests und
Eigenschaften dazu vorgestellt.
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Abbildung 9.6: Skizze zur Erlduterung der
Fehlerbestimmung bei der stereoskopischen
Rekonstruktion. Die durch die lange Halb-
achse der Ellipse rekonstruierte Schauerrich-
tung hat einen Winkelfehler; zusitzlich wird
der Fehler der Schwerpunktsbestimmung senk-
recht zu der (rekonstruierten) Schauerachse
berticksichtigt. Als rekonstruierte Schauerrich-
tung wird der Punkt gewihlt, der den Abstand
zu den rekonstruierten Schauerachsen mini-
miert; als Abstand wird die Summe der mit den
entsprechenden Fehlern gewichteten Abstinde
zu den Schauerachsen verwendet. Gleichzei-
tig erhidlt man auf diese Weise eine Fehler-
Kovarianzmatrix. Aus [HIK199].

9.2.1 Methode der Richtungsrekonstruktion und der Fehlervorher-
sage

Wie in Kap. 2.2.1, Abb. 2.2 angedeutet, wird die Herkunftsrichtung des Primérteilchens
durch die Messungen der an den Himmel projizierten Schauerachse auf einfache Weise
festgelegt. Die anfinglich zur stereoskopischen Rekonstruktion vorgeschlagene und ange-
wandte Methode [Ulr96] verwendet den Mittelwert der paarweise geschnittenen Schauer-
achsenprojektionen, wobei diese mit dem Sinus des eingeschlossenen Winkels gewichtet
werden. Analytisch besser begriindet und einfacher zu handhaben ist die Forderung, daf}
die rekonstruierte Herkunftsrichtung den minimalen Abstand zu allen Achsen haben soll.
Die zu minimierende Grof3e, der Abstand d, wird dabei folgendermalen definiert:

ct in eff. event 1 2
F= Y (—thez) 9.5)

tel tel

wobei d;.; der Abstand der rekonstruierten Richtung zur Achsenprojektion des jeweiligen
Teleskops ist. Diese Abstdnde werden entsprechend ihrem aus Bildparametern (Bildam-
plitude, Width und Length) abgeschétzten Fehler w;.; gewichtet. Da die Bestimmung der
Werte fiir wy.; die Schauerrichtung bendtigt, wird in einer ersten Iteration wy.; = 1 fiir alle
Teleskope gesetzt; das Verfahren ist nach der zweiten Iteration stabil. Die Parametrisie-
rung der Fehler w;.; wurde aus Simulationen gewonnen, Details dazu stehen in [HJK*99].

Die Minimierung des Abstandes d (Gl. 9.5) ist analytisch losbar, und man erhilt fiir jedes
Ereignis eine zweidimensionale Fehlermatrix bzw. Kovarianzmatrix

C= ( % Ty ) (9.6)

Ouy Oy
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Diese ist in Abb. 9.6 durch die gestrichelte Fehlerellipse angedeutet. Bezeichnet man
den Abstand der rekonstruierten Schauerrichtung X,.., zur Position der Punktquelle im
Gesichtsfeld xXqqyrce mMit X

X = ( “ > = Xreco — Xsource (97)
Yy

so wird die Dichtefunktion (Probability Density Function, PDF) fiir Signalereignisse P
durch

1 1
P(C;x) = —— exp (—— XTC1X> (9.8)
2m4/|C| 2
gegeben. Zum Test dieser Verteilung wird die TestgroBe 2 mit
y2i=xTCx 9.9

definiert; bei korrekter Bestimmung der Kovarianzmatrix sollte sich die Verteilung von
x* wie eine Exponentialfunktion mit Breite 1, d.h. o< exp (—x?/2) verhalten (sieche Abb.
9.8, rechts). Der Erwartungswert von x unter der Verteilungsfunktion P; ist

(x*) = 0% + 9.10)

Zur Veranschaulichung seien noch die folgenden Spezialfille gezeigt:

Py ) L L1222 ) ¢ giagonal ©.11)
Oz, Oy T, = exp|l—= |-+ = 1 .
vy 2no,0, P\ oz o g
1 1 [2? 492
P,(0;0%*) = exp | —= C sphirisch 9.12
CH N ( 5 l g p (9.12)

wobei der Erwartungswert im letzten Fall durch (x?) = 202 gegeben ist.

9.2.2 Test der Fehlervorhersage anhand von ~y-Ereignissen

Abbildung 9.7 zeigt die Verteilung der Erwartungswerte (x?) anhand von echten ~y-Ereig-
nissen von Mrk 501 und dem Krebsnebel. Um ~-Ereignisse in den Daten vorzuselektie-
ren, wurde ein Schauerformschnitt von msw < 1.1 und ein lockerer Winkelschnitt von
0 < 0222 verwendet und der verbleibende Untergrund entsprechend der Messung in der
im Gesichtsfeld gegeniiberliegenden Untergrundkontrollregion abgezogen. Die Ereignis-
se wurden nach der Zahl der effektiv am Ereignis beteiligten Teleskope aufgeteilt. Man
erkennt, dal die Richtungsauflosung erwartungsgemifl mit der Zahl der beteiligten Te-
leskope besser wird. Der Winkelschnitt fiihrt dazu, dal bei den Klassen mit grolerem
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Abbildung 9.7: Verteilung der Erwartungswerte fiir den Richtungsfehler <x2>. Die Daten stam-
men von echten y-Ereignissen von Mrk 501 und dem Krebsnebel, die unter einem Zenitwinkel
von weniger als 20° genommen wurden. Ein Winkelschnitt von #2 < 0.014°2 und ein Schau-
erformschnitt von msw < 1.1 wurden verwendet, um ’s zu selektieren. Die Ereignisse wurden
nach der Zahl der effektiv am Ereignis beteiligten Teleskope aufgeteilt. Die schwarzen Histogram-
me zeigen die zur Signalregion gehorige Untergrunderwartung (multipliziert mit -1). Man erkennt
erwartungsgemil, das die Richtungsauflosung mit der Zahl der an der Rekonstruktion beteilig-
ten Teleskope ansteigt. Die unterschiedlichen Graustufen der Signalhistogramme markieren die
Ereignisklassen, die in den nachfolgenden Abbildungen getrennt getestet wurden.

Winkelfehler — insbesondere bei manchen 2-Teleskop-Ereignissen — der rekonstruierte
Winkelfehler (siehe unten) etwas zu klein bestimmt wird. Die unterschiedlichen Grau-
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Abbildung 9.8: Getestete Verteilungen am Beispiel der Richtungsfehlerklasse mit der besten vor-
hergesagten Richtungsauflosung. Als Erwartungswert der Richtungsauflosung wird der Schwer-
punkt der Vorhersage in der jeweiligen Klasse verwendet (Abb. 9.7). Links: #2-Verteilung. Rechts:
x2-Verteilung. Man erkennt, daB die erwarteten und aus den gemessenen Verteilungen ermittel-
ten Werte (jeweils P2) innerhalb von 10% iibereinstimmen; der statistische Fehler der ermittelten
GroBen ist klein.

stufen in den Signalhistogrammen markieren Ereignisklassen, die in den folgenden Tests
getrennt behandelt wurden; die Bereiche wurden so gewihlt, daf} in allen Klassen einer
bestimmten Teleskopanzahl etwa gleich viele Signalereignisse enthalten sind.

Um die Richungsvorhersage zu priifen, wurden folgende Tests durchgefiihrt:

Projektionen in x und y
Die Projektionen der gemessenen Signalverteilungen sollten sich entsprechend Gl.
9.8 wie eine eindimensionale GauB3kurve verhalten; der Einfluf} des Kovarianzterms
in C verschwindet.

x2-Verteilung
Die GroBe x?2 (Gl. 9.9) sollte eine Exponentialfunktion mit der Breite 1 ergeben. In
diesem Test wird auch der Kovarianzterm o, liberpriift.

6?-Verteilung
Die Auftragung der iiblicherweise in Richtungsplots verwendeten GroBe 0% = |x|2,
also der quadratische Abstand zwischen rekonstruierter und Quell-Position, ergibt
eigentlich nur in den Ausnahmefillen eine GauB3funktion, in denen die Kovarianz-
matrix C sphdrisch ist (siehe Gl. 9.12). Andererseits ist zu erwarten, daf bei einer
groflen Zahl von Ereignissen, in denen 3 oder 4 Teleskope in der Rekonstrukti-
on verwendet werden, dieses zumindest ndhrerungsweise erfiillt wird (siehe z.B.
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Abbildung 9.9: Ergebnisse der Tests iiber die Richtungsfehlervorhersage fiir die Daten bei kleinen
Zenitwinkeln (bis 20°). Oben: Projektionen in 2 und y. Unten links: x2-Test. Innerhalb von 15%
stimmen die Vorhersage und der rekonstruierte Richtungsfehler iiberein. Unten rechts: Bis zu ei-
nem Richtungsfehler von 0°1 gibt die Annahme einer (nahezu) sphérischen Kovarianzmatrix gute
Vorhersagen fiir die gemessene Breite der §2-Verteilung. Wie erwartet, lassen sich 2-Teleskop-
Ereignisse nicht gut auf diese Weise charakterisieren.

Abb. 9.6). Daher werden die §2-Verteilungen ebenfalls mit einer GauBfunktion ver-
glichen; dieser Test gibt (neben der Bedeutung fiir die Anschaulichkeit) zusitzlich
Aufschluf dariiber, wann und in welchem Mal3e eine einfache Parametrisierung mit
einer Gauf3funktion gut funktioniert.

Abbildung 9.8 zeigt zwei dieser Testverteilungen am Beispiel der Klasse mit dem ge-
ringsten vorhergesagten Richtungsfehler; vorhergesagte und rekonstruierte Werte sind in
guter Ubereinstimmung, die §2-Verteilung entspricht einer GauBverteilung.
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Abbildung 9.10: Fiir einen mittleren Zenitwinkelbereich (20°-40°) ist das Egebnis des x2-Test
und der §2-Parametrisierung gezeigt. Im Rahmen des statistischen Fehlers stimmen die Ergebnisse
in etwa mit den Daten bei kleinen Zenitwinkeln {iberein.

Abb. 9.9 zeigt die Ergebnisse aller Tests des Datensatzes von 0° bis 20° Zenitwinkel,
Abb. 9.10 zusitzlich die Ergebnisse des y2-Tests und der #2-Verteilung bei einem Be-
reich mittlerer Zenitwinkel (20°-40°). Zusammenfassend haben die Tests ergeben, dal3
die Richtungsfehlervorhersage innerhalb von 15% korrekt ist, und dafl Ereignisse mit
einer Richtungsauflosung bis 021 sich sehr gut durch eine gauBformige 62-Verteilung pa-
rametrisieren lassen. Die Fehlervorhersage funktioniert (erfreulicherweise) am besten fiir
Ereignisse, deren Winkelauflosung klein ist.

9.3 Winkelverteilungen

9.3.1 Kleine Diskussion zur Signifikanz eines Signals

Unter der Signifikanz der Messung einer Quelle versteht man die (Un-) Wahrscheinlich-
keit, da} die Messung mit der Untergrundvorhersage iibereinstimmt. Korrekt formuliert,
wird in einem statistischen Test gepriift, ob die Untergrund- oder die Nicht-Untergrund-
hypothese, i.e. die Signalhypothese, zutrifft. Die Wahrscheinlichkeit wird iiblicherweise
in ,,Einheiten” der Breite einer Normalverteilung angegeben. Die Einheit ist o, der Wert
1a6t sich anhand von Tabellen leicht in eine Wahrscheinlichkeit umrechnen.

Im folgenden wird die Signifikanz einer solchen Quellenmessung bei einer einfachen
Zihlung, die die Ereignisse in einer Signalregion N, mit einer Untergrundmessung in
einer Kontrollregion N, vergleicht, diskutiert. Naiv wiirde man die Signifikanz S z.B.
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nach folgender Formel ([LM83], Gleichung 10b) bestimmen:

Non - aNoﬁ" Aon Ton

S = TV o= Ag Ty (9.13)
« ist die relative Normalisierung der Signal- und Untergrundmessung sowohl beziiglich
der Fliche A wie der jeweiligen Beobachtungsdauer 7'. In dieser Formel wird das erwar-
tete Untergrundniveau und dessen Streuung ausschlieBlich aus der Untergrundmessung
bestimmt, und der Ereignisiiberschuf} in der Signalregion in Einheiten dieser Streuung
ausgedriickt. Der statistische Fehler der Messung in der Signalregion wird dabei aller-
dings nicht beriicksichtigt, dadurch wird die Signifikanz des Signals tiberschitzt [LM83].

In guter Ndherung wird die Signifikanz richtig mit folgender Formel berechnet ([LM83],
Gleichung 9):

Non_ No
S = q o (9.14)

05<N0n + Noﬁ)

Ebenfalls in [LM83] wurde die Signifikanz einer Zihlung von Signal- und Untergrunder-
eignissen rigoros mittels des Maximum-Likelihood-Verhiltnisses [EDJT71] hergeleitet;
die Formel wurde mit Monte Carlo-Simulationen auf ihre Giiltigkeit getestet.* Ihre An-
wendung ist in der Hochenergie-Astrophysik mittlerweile Standard, die Formel sei hier
wegen ihrer Eleganz und der Vollstindigkeit halber noch einmal zitiert:

o 1+« Non Noﬁ" 1/2
S—\/i{Nonln[ - (NOH+NOH)]+Noﬁln[(1+a)<m)” (9.15)

Bedingung fiir den Einsatz dieser Formel ist allerdings, dal sowohl N, wie Ng ,,nicht zu
klein” sein diirfen, um nicht unter die Poisson-Statistik zu fallen (siche auch [ABB93]);
typischerweise wird gefordert, dafl beide Werte groBer als 10 sein miissen.

Bei der Suche nach der optimalen Sensitivitdt wird normalerweise der Schnitt bzw. die
Kombination von Schnitten gesucht, die den Q(uality)-Faktor

Ky

Q=

(9.16)
Rcr

optimieren. Diese Bedingung ergibt sich aus dem Vergleich der z.B. nach Gleichung 9.14
berechneten Signifikanzen vor und nach der Anwendung der Schnitte, unter der Annahme,
daBB Ny, ~ N,g ist. Diese Bedingung muf} insbesondere auch nach der Anwendung des
Schnitts noch giiltig sein; letzteres wird gelegentlich vernachléssigt.

“Die Formel gibt allerdings fiir den Fall eines ,,negativen” Signals ungeniigende Werte (z.B. [ABB*93]),
ist also z.B. fiir einen Untergrundtest ungeeignet, in dem gepriift wird, ob sich die Signifikanz einer Folge
von Messungen wie eine Untergrundverteilung verhilt.
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Die Annahme wird hédufig mit der Bedingung gleichgesetzt, dal der zu detektierende
FluB klein gegen das Untergrundniveau ist. Dies riihrt daher, da3 der Detektors hiufig
abwechselnd auf eine Quelle und eine Untergrundkontrollregion zeigt (bei Cherenkov-
Teleskopen der sogenannte On-Off-Zyklus, siehe Kap. 3.1). Bei diesem Modus ergibt
sich eine optimale Sensitivitit bei gleich langen Beobachtungszeiten fiir On- und Off-
Messungen. Damit wird o = 1, und der FluBBvergleich ist richtig.

Bei der Punktquellensuche mit dem HEGRA-Teleskopsystem hingegen ist o deutlich
kleiner als 1. Die Untergrundkontrollregion liegt im selben Gesichtsfeld wie die Signal-
region (d.h. T,, = T,g), und A.g kann fiir Punktquellen deutlich groBer als A, gewéhlt
werden; fiir das in dieser Arbeit verwendete Untergrundkontrollgebiet gilt aus Griinden
der korrekten Gesichtfeldsystematik unabhingig vom Winkelschnitt « = 1/7 (siehe Kap.
8.3.3). Die Optimierung des ()-Faktors bringt auch in diesem Fall gute Ergebnisse, solan-
ge Non < Nog ist; eine Bedingung, die bei « = 1/7 meistens, aber nach harten Schnitten
auch nicht unbedingt erfiillt wird.

Bei genauer Betrachtung ist fiir die Quellensuche diejenige Kombination von Schnitten
optimal, die fiir einen gegebenen Datensatz — mit den wesentlichen Kenngro3en Beob-
achtungsdauer und Zenitwinkel — die Signifikanz fiir den geringstmdglichen Flul genau
auf die geforderte Nachweisschwelle (im allgemeinen 5 o) bringt.’

9.3.2 Die Winkelverteilung der Cas A-Daten, Allgemeines iiber Win-
kelschnitte

Da sich die Winkelverteilung aller y-Ereignisse ndherungsweise durch eine GauB3funktion
der Breite 0 = 0°09 beschreiben 1dBt (siehe Gl. 9.1), liegt der )-Faktor-optimierende
Winkelschnitt bei der integralen, alle Ereignisse einschlieBenden Winkelverteilung fiir
eine Punktquelle in der GroBenordnung von 1.40, also bei Oy ine = 0713.

Abbildung 9.11 zeigt oben noch einmal die Ereignisse des Cas A-Datensatzes als Funkti-
on des quadratischen Abstands zur Quellposition (gefiillte Punkte mit Fehlerbalken). Im
Gegensatz zu Abb. 6.1 in Kap. 6 beginnt die Ordinate hier bei 0, und die Untergrundvertei-
lung (durchgezogene Linie) ist nur innerhalb des Bereichs des optimalen Winkelschnittes
grauschattiert. Die statistische Signifikanz fiir ein TeV-~y-Signal von Cas A betrigt nach
Anwendung des optimalen Winkelschnittes (Oop int = 0.0135°?= 6 Bins) nach Gleichung
9.155 =490.

Um dem Aufbau der Untergrund-Kontrollregionen zu entsprechen, haben alle 62-Histo-
gramme in dieser Arbeit eine Binbreite von 0.00225°%. Auf diese Weise ist bis zu

SDies hat nichts mit dem gefiirchteten ,,Signal-Tuning” zu tun; dies trife zu, wenn man die Schnitte
anhand des zu untersuchenden MefRdatensatzes optimierte.
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Abbildung 9.11: Winkelverteilung des Cas A-Datensatzes. Oben sind alle Ereignisse in einem Hi-
stogramm zusammengefaBt (normale §2-Darstellung), unten sind die Ereignisse nach der Zahl der
effektiv am Ereignis beteiligten Teleskope getrennt dargestellt. Fiir alle Daten gilt ein mean scaled
width-Schnitt von 0.5 < msw < 1.1. Die gefiillten Punkte geben die Ereigniszahlen beziiglich
der Cas A-Position an. Die mit durchgezogenen Linien dargestellten Histogramme sind die Un-
tergrundverteilungen. Im Bereich der optimalen Winkelschnitte sind die Untergrundhistogramme
grauschattiert dargestellt. Die fettgestrichelten Linien sind die Krebsnebel-y-Ereignisverteilungen
in dem zu den Cas A-Daten korrespondierenden Zenitwinkelbereich, normiert auf die ermittelte
Cas A-FluBistirke; sie wurden zu den durch die feingestrichelten Linien dargestellten Untergrund-
niveaus hinzuaddiert, welche aus den jeweils ersten 10 Bins der Untergrundverteilungen gewonnen
werden.

6> = 0.0225°% (Bins 1-10 in der Abbildung) eine von der radialen Akzeptanz unabhingi-
ge Messung des Untergrundes moglich, die Untergrundverteilung entsteht aus der Sum-
me der sieben Histogramme der disjunkten Kontrollregionen im Gesichtsfeld (siehe Kap.
8.3.3, Abb. 8.3). Das Untergrundhistogramm ist mit « = 1/7 normiert, die Fehlerbalken
sind entsprechend kleiner.

Die dariiberhinausreichende Untergrundmessung entsteht durch an die inneren Regio-
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nen angrenzende Kontrollregionen; diese haben jedoch notwendigerweise einen einge-
schrinkten Azimut-Bereich um die jeweilige Kontrollposition, damit sie weiterhin dis-
junkt bleiben. Diese Untergrundmessung erreicht

1. nur die doppelte Statistik der Signalregion, und kann

2. die Funktionalitét der radialen Akzeptanz nicht korrigieren.

Dies betrifft allerdings ausschlieBlich die #2-Darstellungen oberhalb von 62 = (.0225°2
und kein Ergebnis.

Cas A ist in keinem anderen Wellenldngenbereich eine Punktquelle (sieche oben, Kap.
9.1.4). Im ,,schlimmsten” Fall ist die TeV-y-Quelle eine Punktquelle, die sich aber am
Rand der Schale des Supernovaiiberrestes befindet. Der Winkelschnitt bei O,y it Wiirde
allerdings selbst in diesem Fall nur 5% mehr y-Ereignisse verwerfen als bei einer zen-
trierten Punktquelle, wie anhand von 7y-Ereignissen von Mrk 501 simuliert wurde. Daher
wird in der vorliegenden Analyse immer von einer zentrierten Punktquelle ausgegangen;
dies ist eine Annahme, die z.B. in der Maximum-Likelihood-Analyse in Abschnitt 9.4 zu
bisher unberiicksichtigten Unsicherheiten fiihren kann, da y-Ereignisse mit sehr gutem
vorausgesagtem Winkelfehler (3’ und besser) von dieser Voraussage abweichen konnen,
obwohl sie von der Quelle kommen.

Im Prinzip hidngt der optimale Winkelschnitt auch von den verwendeten Schauerform-
schnitten ab. Gliicklicherweise ist die y-Akzeptanz des Mean Scaled Width-Schnitts in
erster Ordnung mit dem Winkelschnitt unkorreliert (sieche Kap. 7.4.3, Tabelle 7.1). Dies
gilt ndherungsweise auch fiir den ()-Faktor-optimierenden Mean Scaled Width-Schnitt,
genaue Untersuchungen dazu wurden hier allerdings nicht durchgefiihrt. In diesem Kapi-
tel werden ausschlie8lich Daten nach Anwendung des Schauerformschnitts 0.5 < msw <
1.1 verwendet.

Wie bereits in Kapitel 7.2 im Zusammenhang mit den Schauerformschnitten diskutiert,
hiingt der optimale Winkelschnitt ebenfalls von der Form des erwarteten Energiespek-
trums der Quelle ab. Dies wird bei den in dieser Arbeit untersuchten Winkelschnitten
nicht beriicksichtigt. Der EinfluB des Spektrums wird z.B. anhand von Abb. 9.7 deut-
lich; ein y-Spektrum mit einem Cutoff nahe der Energieschwelle bringt bevorzugt 2-
Teleskop-vy-Ereignisse hervor. Eine Quelle mit einem solchen Spektrum wiirde durch den
in Abschnitt 9.3.5 beschriebenen Schnitt unterdriickt, welcher aufgrund des bei ande-
ren Spektren schlechten Signal- zu Untergrundverhiltnisses alle 2-Teleskop-Ereignisse
verwirft (siehe auch Fullnote auf Seite 123). Die in Abschnitt 9.4 vorgestelle Maximum-
Likelihood-Analyse ist grundsitzlich unempfindlicher gegeniiber diesem Einflu}; durch
die Einbeziehung des erwarteten Verhiltnisses der Ereignisse mit unterschiedlicher Tele-
skopanzahl geht dieser Vorteil allerdings auch wieder zum Teil verloren.
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Cas A Crab Foasa/
Selektion on off 4’s Slo]| on off 4s  Slo]| Ferap
0i2nt,opt = 0.0135°2 1653 10152 203 49 | 1710 2193 1397 484 | 3.1%

0% = 0.01125°%
+603,4 = 0.00675°% | 579 3165 127 5.3 | 1031 614 943 477 | 2.9%
+9%telzo

02, = 0.0225°2 2633 16795 234 4.4 | 2267 3642 1747 503 | 2.9%

int

02, o = 0.01125°2 | 1414 8483 202 5.3 | 1537 1848 1273 47.1| 3.4%

602, = 0.0135°2

1

+Softwareschwelle 1342 7955 206 5.5 | 1487 1636 1253 479 | 3.5%

2. = 0.0135°2

n

+Softwareschwelle 581 3302 109 45 | 961 697 861 439 | 2.7%
+Energie-Reko.

Tabelle 9.1: Ereigniszahlen und Signifikanzen des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes, fiir
verschiedene Analyseschnitte. Allen Daten liegt ein Schauerformschnitt von 0.5 < msw < 1.1
zugrunde. Die erste Zeile reprisentiert die Ergebnisse fiir den a priori ausgewéhlten optimalen
Winkelschnitt bei einem erwarteten Fluniveau von 5% des Krebsnebels. Der statistische Fehler
der FluBbestimmung (rechts), die durch einen einfachen Vergleich der y-Raten durchgefiihrt wird,
liegt bei ca. 20%. ,,Softwareschwelle” bezieht sich auf die zur Erlangung einer homogenen spek-
tralen Akzeptanz angewandte Softwareschwelle (Kap. 3.6). Bei der Energierekonstruktion miissen
die Ereignisse noch weiteren Selektionskriterien geniigen (Kap. 10.2, Tabelle 10.1); dementspre-
chend geringer ist die Zahl der y-Ereignisse, die zur Bestimmung des Energiespektrums von Cas A
verwendet werden konnen.

9.3.3 Winkelschnittoptimierung

Um die Giiltigkeit des einfachen, ()-Faktor-optimierenden Winkelschnitts zu iiberpriifen,
und um eventuell eine Sensitivititssteigerung zu erreichen, wurde versucht, die Winkel-
schnitte auf der Basis der im letzten Absatz von Abschnitt 9.3.1 beschriebenen Uber-
legung zu optimieren. Dafiir wurde fiir den gegebenen Datensatz (Beobachtungsdauer
O(100 Stunden), nicht ganz optimaler Zenitwinkel) a priori als Ziel eine optimale Sensi-
tivitdt fiir einen FluB angestrebt, dem 5% des Krebsnebelflusses entsprechen.

Zu diesem Zweck wurden die Krebsnebel- und die Mrk 501-v-Ereignisse (nach Unter-
grundabzug) addiert, wobei der v-Uberschufl des Mrk 501-Datensatzes mit 1/3 normiert
wurde, da der mittlere v-Flu in den 1997-er Daten eine mittlere FluBstirke von etwa
3 Crab enthilt; anschlieBend wurden die y-Ereignisse wieder zum erwarteten Untergrund
addiert. Die Untergrunderwartungswerte wurden jeweils aus den sieben Untergrundkon-
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trollregionen (siche Kap. 8.3.3) bestimmt®, wobei die Winkelverteilung einheitlich auf
den Mittelwert im Bereich 0 < 6 < (0215 gesetzt wurde, um so weit wie moglich unemp-
findlich gegeniiber Untergrundfluktuationen zu sein.

Die Winkelschnitte wurden dann anhand der so préparierten Winkelverteilungen mit den
in Gleichungen 9.14 oder 9.15 berechneten Signifikanzen optimiert. Die Optimierung
héngt nur vom angenommenen Verhiltnis der Signal- zu Untergrundereignisse ab. Der
Datensatz, fiir den die Schnitte optimiert werden, liefert nur die Information, welche Fluf3-
stirke detektierbar sein konnte.

Die Untersuchungen wurden fiir die in Tabelle 9.2 gezeigten Zenitwinkelabschnitte durch-
gefiihrt. Allerdings scheint die y-Statistik im Zenitwinkelbereich zwischen 30° und 40° zu
klein zu sein, um bei der Aufteilung der Ereignisse in verschiedene Klassen brauchbare
Ergebnisse zu liefern (siehe auch Abb. 9.12). Fiir die Anwendung auf die Cas A-Daten
wurden daher a priori die Schnitte des Zenitwinkelbereichs 20°-30° ausgewdbhlt.

9.3.4 Integraler Winkelschnitt

Im einfachsten Fall wird die integrale Verteilung, d.h. die Winkelverteilung aller - bzw.
Untergrundereignisse zur Berechnung des Signals verwendet. Die Winkelschnittoptimie-
rung erhilt also nur zwei Histogramme, die die Winkelverteilung als Abstand zur Quell-
position bzw. die Summe aller Winkelverteilungen beziiglich der sieben Kontrollpositio-
nen enthalten, sowie den Normierungsfaktor & = 1/7. Die Ergebnisse sind in Tab. 9.2
aufgelistet. Der optimale Winkelschnitt fiir die integrierte Winkelverteilung unterscheidet
sich noch nicht stark von dem durch die Optimierung des ()-Faktors ermittelten Winkel-
schnitt; der Sensitivitdtsgewinn hier ist sehr klein.

9.3.5 Winkelschnitt getrennt nach Ereignisklassen

Ein kurzer Blick auf Abb. 9.7 macht deutlich, daf} eine Klassifizierung der Ereignisse nach
ihrer Winkelauflosung eine Verbesserung der Untergrundunterdriickung ermoglichen soll-
te; und zwar sowohl in Bezug auf das absolute Untergrundniveau in den Klassen, als auch
durch jeweils unterschiedliche optimale Winkelschnitte.

In einem einfachen Ansatz wurden die Winkelverteilungen nach 2-, 3- und 4-Teleskop-
ereignissen getrennt ausgewertet. Die Winkelschnittoptimierung darf natiirlich nicht die
so eingeteilten Quell- bzw. Untergrundhistogrammpaare getrennt behandeln und die Win-
kelschnitte ermitteln; vielmehr muf3 die Signifikanz der Summe aus Signal- und Unter-

®Die dadurch notwendige Einschrinkung auf einen maximalen Abstand zur Quelle von < 0°15 ist bei
der Winkelschnittoptimierung fiir schwache Quellen nicht schidlich.
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Abbildung 9.12: Winkelschnittoptimierung mit Hilfe des kombinierten Krebsnebel- und Mrk 501-
Datensatzes. Oben links: optimaler Winkelschnitt der normalen Winkelverteilung, in der alle Er-
eignisse gemeinsam ausgewertet werden, fiir einen erwarteten FluB von 5% des Krebsnebelflus-
ses, als Funktion des Zenitwinkels. Oben rechts: Optimale Winkelschnitte fiir dieselbe FluBer-
wartung, wenn die Ereignisse getrennt nach der Zahl der effektiv am Ereignis beteiligten Tele-
skope ausgewertet werden. Unten links: optimaler Winkelschnitt der alle Ereignisse umfassenden
Winkelverteilung fiir den Zenitwinkelbereich zwischen 20° und 30°, als Funktion des erwarte-
ten FluBniveaus. Die gepunktete Linie gibt die Position des ()-Faktor-optimierten Winkelschnitts
an. Unten rechts: Dieselbe Auftragung fiir die nach der Zahl der Teleskope getrenne Auswertung
der Winkelverteilung. Die QQ-Faktor-Optimierung liefert in diesem Fall einen Winkelschnitt von
Oopt,dtel = 0.0045°2 fiir 4-Teleskop-Ereignisse, und die véllige Zuriickweisung der weiteren, mit
weniger Teleskopen erfafiten Ereignisse.

grundereignissen unter Variation der drei Winkelschnitte optimiert werden. Das Ergebnis
ist in Tab. 9.2 gezeigt; man erkennt die deutliche Abweichung von den Schnitten, die
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Oopt. s 0Qak Sensitivitits-
Zenit- signifikanzoptimiert (Q-Faktor-optimiert gewinn
winkel | 2 Tel 3 Tel 4 Tel 2 Tel 3 Tel 4 Tel Oopt,s VS. Oqtax
0°-20° — 0.01125°? — — 0.01125°2 — 1.00
0  0.00675°2 0.0135°2 0 0 0.0045°2 1.17
20°-30° — 0.0135°%2 — — 0.01125°2 — 1.00
0 0.00675°2 0.01125°%2 | 0 0 0.0045°2 1.24
30°-40° — 0.01575°? — — 0.01125°2 — 1.00
0 0 0.009°2 0 0 0.00675°2 1.19
40°-60° — 0.02025°2 — — 0.02025°% — 1.00
0  0.00225°%2  0.009°2 0  0.00225°%  0.009° 1.19

Tabelle 9.2: Optimale Winkelschnitte fiir ein erwartetes FluBniveau von 5% des Krebsnebels (,,si-
gnifikanzoptimiert”) und bei Optimierung des ()-Faktors. In der rechten Spalte ist der Sensitivitéts-
gewinn durch die optimalen Winkelschnitte im Vergleich zum integralen, -Faktor-optimierten
Winkelschnitt angegeben. Der Sensitivitiatsgewinn bei der integralen, d.h. fiir alle Ereignisse ins-
gesamt ausgewerteten Winkelverteilung ist praktisch unmef@bar.

durch Optimierung des ()-Faktors gewonnen wurden. Der so erreichbare Sensitivititsge-
winn scheint in der Gréenordnung von 20% zu liegen. Abbildung 9.11 zeigt unten die
Winkelverteilungen der Cas A-Daten, die entsprechend der Zahl der am Ereignis effektiv
beteiligten Teleskope aufgeteilt wurden. Die Signifikanz des Cas A erhoht sich von 4.9 o
auf 5.3 0; das ist etwas weniger als die Erwartung, liegt aber im Rahmen der statistischen
Fluktuationen.

Zunichst kann man schluBfolgern, dafl sich die Cas A-Signalereignisse der Erwartung
entsprechend auf die drei Klassen verteilen. In die Abbildungen wurden wiederum die ~y-
Ereignisse des Krebsnebeldatensatzes als gestrichelte Linien hinzugefiigt. Sie wurden je-
weils zu einem flachen Untergrund hinzuaddiert, der aus der Aufteilung des Untergrundes
in den Cas A-Daten in die drei Klassen gewonnen wurde. Die Einteilung der Krebsnebel-
Untergrundereignisse relativ zu den Cas A-Untergrundereignissen folgt den Verhéltnis-
sen 0.991, 0.971 und 1.099 (2-, 3- und 4-Teleskop-Ereignisse); diese kleinen Unterschie-
de werden vermutlich durch die leicht unterschiedlichen Zenitwinkelverteilungen beider
Datensitze verursacht.

Es sei an dieser Stelle angemerkt, daf die Aufteilung des Cas A-Signals in die drei Klas-
sen ein weiteres Indiz gegen ein durch Rauschen induziertes vorgetduschtes y-Signal
in den Cas A-Daten sind. Untergrundrauschen — sei es durch Fluktuationen echter ha-
dronischer Untergrundereignisse oder durch Zufallskoinzidenzen — erzeugt bevorzugt 2-
Teleskop-Ereignisse.
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Im Prinzip kann eine weitere Verbesserung der Winkelschnitte dadurch erreicht werden,
daB} man die in Abbildung 9.7 gezeigten Ereignisklassen entsprechend ihres Untergrund-
niveaus und ihrer Winkelauflosung zusammenfa3t und die Optimierung auf diese Klassen
anwendet.

Der Nachteil dieser Methode besteht generell in einer immer stdrkeren Verringerung der
Zahl der vy-Ereignisse, die letzten Endes zur Bestimmung der Signifikanz des Signals
herangezogen werden. Auflerdem bekommt man Probleme mit der v-Statistik der Da-
ten, die zur Optimierung der Schnitte verwendet werden. Im néchsten Abschnitt wird
eine Maximum-Likelihood-Analyse gepriift, die unter Verwendung aller (Signal- und
Untergrund-) Ereignisse prinzipiell die optimale Sensitivitit erreichen sollte.

9.4 Maximum-Likelihood-Analyse

Wie im letzten Abschnitt diskutiert, wird durch die Optimierung von Schnitten zur Sen-
sitivitdtssteigerung eine immer grofere Zahl an Signalereignissen verworfen. Dies ist ei-
gentlich ein unerwiinschter Effekt, es sei denn, man wiirde ein qualitativ anderes Unter-
grundregime erreichen, ndmlich vollige Untergrundfreiheit.

Als Alternative bieten sich zwei Methoden an. Generell erreicht eine Maximum-Likeli-
hood-Analyse die beste Sensitivitit. Des weiteren ist eine Ereignisklassifizierung mittels
Gewichten entsprechend dem erwarteten Signal- zu Untergrundverhiltnis moglich; unter
Verwendung der optimalen Gewichte erreicht man prinzipiell dieselbe Sensitivitit wie
bei der Likelihood-Analyse (iiber die Verwendung von Gewichten siehe [Bar87], iiber
Likelihood-Analysen z.B. [EDJ*71], [Bar90] und [ABB*93]).
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Im Rahmen dieser Arbeit wurde versucht, eine Maximum-Likelihood-Analyse zu imple-
mentieren; der Einsatz von Gewichten wird weiter unten kurz diskutiert. Die grundlegen-
de Problemstellung der Maximum-Likelihood-Methode besteht in der Notwendigkeit, ei-
ne vollstindige Parametrisierung sowohl der Signal- wie der Untergrundverteilungsfunk-
tionen beziiglich der verwendeten gemessenen Ereignisparameter zu bestimmen. Als Si-
gnaldichtefunktion wird die in Kap. 9.2.1, Gleichung 9.8 eingefiihrte PDF P, verwendet.
Die Richtungsfehler-Kovarianzmatrix C; wird fiir jedes Ereignis ¢ aus Ereignisparametern
bestimmt:

P, = Py(Ci;x;) (9.17)

Die Qualitit dieser PDF wurde in Kap. 9.2 demonstriert. Die Normierung wird fiir jedes
Ereignis neu bestimmt und gilt per Definition eigentlich nur fiir ein unendlich ausgedehn-
tes Gesichtsfeld. Fiir in der Wirklichkeit vorkommende Werte von C ist allerdings die in
der Analyse vorgenommene Beschrinkung des FOV auf einen Durchmesser von 2° (noch)
kein Problem. Abb. 9.13 zeigt F; unter der Annahme, daf} alle aus dem Cas A-Datensatz
verwendeten Ereignisse y-Ereignisse sind, die von der Quelle stammen; da +’s im Mittel
sogar eine bessere Richtungsauflosung als Untergrundereignisse haben, wird hiermit die
ausreichende Normierung von Py gezeigt. Eine deutliche Einschrinkung des Gesichtsfel-
des, z.B. zur Reduktion des Einflusses von Gesichtsfeldsystematiken, ist allerdings ohne
weitere VorsichtsmalBnahmen nicht moglich; hierfiir miiSten z.B. Ereignisse mit groem
vorhergesagten Richtungsfehler aus der Analyse ausgeschlossen werden.

Prinzipiell kann ein Fehler in der PDF fiir Signalereignisse zu einem Fehler bei der
Signal- bzw. Signifikanzbestimmung fiihren. Bei einem Signalpeak iiber einem flachen
Untergrund fiihrt allerdings ein Fehler in F; aller Wahrscheinlichkeit nach ,,nur” zu ei-
nem Sensitivitdtsverlust bzw. zu einer Bestimmung einer zu kleinen Signalstérke, nicht
jedoch zu einem vorgetduschten Signal. Eine fehlerhafte PDF fiir Untergrundereignisse
birgt diese Gefahr allerdings in sich. Grundsétzlich gibt es dieses Problem natiirlich auch
bei der Verwendung von Winkelschnitten und disjunkten Untergrundkontrollregionen zur
Messung des erwarteten Untergrundniveaus; die Kontrolle der richtigen Untergrundvor-
hersage anhand einfacher Zihlstatistik ist allerdings besser moglich (siehe Kap. 8.3).

Fiir die Untergrundvorhersage P, wird angenommen, daf3 alle Ereignisse — ungeachtet
ihres Winkelfehlers — derselben Gesichtsfeldakzeptanz folgen, die sich nach Kap. 8.3.6,
Gl. 8.1 bzw. 8.2 als Funktion des Abstands r des Ereignisses vom Gesichtsfeldzentrum
und dem Abstand in Richtung des Zenits z parametrisieren l1af3t:

By(x) = Py(r,2), r=1x|, z=X" €enitn (9.18)

Die Kontrolle dieser Parametrisierung ist schwierig; die ,,Phasenraumzellen”, in denen die
Untergrundparametrisierung korrekt sein muf3, sind deutlich kleiner als bei der Standard-
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Zenitwinkel | 2 Tel.-Event 3 Tel.-Event 4 Tel.-Event

0°-20° 0.28 0.36 0.36
20°-30° 0.25 0.34 0.40
30°-40° 0.19 0.29 0.52
40°-60° 0.17 0.27 0.56

Tabelle 9.3: Erwartetes Verhiltnis der v-Ereignisse entsprechend der Zahl der effektiv am Ereignis
beteiligten Teleskope. Die Zahlen wurden getrennt fiir verschiedene Zenitwinkelbereiche aus ~y-
Ereignissen von Mrk 501 und dem Krebsnebel gewonnen. Die Zahl der 4-Teleskop-Ereignisse
nimmt mit ansteigendem Zenitwinkel aufgrund von Geometrieeffekten deutlich zu.

Winkelschnittanalyse, ndmlich auf Einzelereignisbasis. Die Normierung hingegen ist tri-
vial.

Die Likelihood-Funktion £(N;) ist durch die folgende Formel gegeben:
L(Ng) =T1[riNsPs + (N — r;N5) B,] (9.19)

Hierbei ist IV die absolute Anzahl an Ereignissen, die bei der Likelihood-Analyse verwen-
det werden; im Falle des Cas A-Datensatzes sind dies N = 103270 Ereignisse. N, wird
durch Maximierung der Likelihood-Funktion gewonnen und ist der beste Schitzwert fiir
die Zahl der Signalereignisse.

Fiir die Signalverteilung wird als zusitzliche Information noch das erwartete Verhiltnis
ri=4 32 der Anzahl an Teleskopen verwendet, die effektiv am Ereignis teilgenommen ha-
ben. Die Zahlen wurden aus Mrk 501- und Krebsnebeldaten gewonnen, sie sind in Tabelle
9.3 aufgelistet.

Die Signifikanz des Ergebnisses wird aus dem Wahrscheinlichkeitsverhiltnis der Signal-
messung zur Untergrundmessung bestimmt. Die Testgrofe A

(9.20)

verhilt sich im Limit groBer Ereignisstatistik wie eine 2-Verteilung mit einem Freiheits-
grad, so daB sich die Signifikanz S einfach nach

S(Ny) = /2 (In L(N;) — In £(0)) (9.21)

berechnen 146t (im Falle einer hoffentlich positiven Signifikanz).

Die Bedingung der groflen Ereignisstatistik gilt im Gegensatz zu der reinen Quell- und
Untergrundzidhlung und der Bestimmung der Signifikanz nach Gl. 9.15 normalerweise
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nur fiir die Gesamtzahl der Ereignisse und nicht getrennt fiir die Ereignisse von der Quell-
und der Untergrundregion; dies ist prinzipiell ein groer Vorteil. Trivialerweise muf3 die
Bedingung in der vorliegenden Analyse fiir alle 2-,3- und 4-Teleskopereignisse gelten;
durch die Bestimmung der Richtungsfehlermatrix C auf Einzelereignisbasis befindet man
sich allerdings wohl a priori nie im Limit groBer Ereigniszahlen. Ein Ausweg aus die-
sem Problem wire z.B. die Einteilung der Ereignisse in Richtungsfehlerklassen analog zu
Kap. 9.2.2, Abb. 9.7, denen ein einheitlicher Richtungsfehler zugeordnet wird. Alternativ
dazu kann man Simulationen durchfiihren, um zu zeigen, dal} in der Praxis vorkommende
Werte fiir C nicht zu einer Abweichung vom asymptotischen Verhalten fiihren. Vorldufige
Simulationen [HofOO] haben bis 4 o eine korrekte Untergrundverteilung bei groB3en Er-
eigniszahlen gezeigt, aber auch Abweichungen vom asymptotischen Verhalten bei schon
ca. 1000 Untergrundereignissen angedeutet. Als dritte Moglichkeit kommt die Berech-
nung der Zufallswahrscheinlichkeit allein aus der Poissonstatistik in Betracht, siehe z.B.
[ABB193].

Die Maximierung der Likelihood-Funktion ergibt fiir den Cas A-Datensatz eine ~y-Ereig-
niszahl von Ny = 190, die Berechnung der Signifikanz nach Gl. 9.21 einen Wert von
S = 5.6 0. Die Ereigniszahl ist gegeniiber der Winkelschnittanalyse (Kap. 9.3.2, Tabelle
9.1) kleiner; dort erhélt man 203 Ereignisse nach Winkelschnitt, d.h. im gesamten Daten-
satz ca. 340 Ereignisse unter Zuhilfenahme der Winkelschnitteffizienz (in jedem Fall un-
ter Anwendung des Schauerformschnitts msw < 1.1). Aufgrund des starken Uberlappens
der beiden Signalmessungen kann eine Fluktuation des Signals nicht Ursache fiir diesen
Unterschied sein. Ob er allein mit statistischen Schwankungen der unterschiedlichen ver-
wendeten Untergrundregionen bzw. -parametrisierung erklédrbar ist, wurde nicht gepriift;
wahrscheinlicher erscheinen aber systematische Effekte durch die unterschiedlichen Un-
tergrundparametrisierungen im Falle des Winkelschnitts und der Likelihood-Analyse.

Ereignisgewichtung

Wie oben bereits angesprochen, kann man anstatt der Maximum-Likelihood-Analyse eine
Ereignis-Klassifizierung mittels Gewichten durchfiihren, prinzipiell ebenfalls unter Ein-
bezug aller Ereignisse. Die Ereignisse werden entsprechend dem erwarteten Signal- zu
Untergrundverhiltnis gewichtet. Unter Verwendung der optimalen Gewichte [Bar87]

_ Py(z) N — N
w(z) = P.(2) + ARy (z)’ A=—x

(9.22)

erhilt man die gleiche Sensitivitit wie bei Anwendung des Maximum-Likelihood-Tests;
steht hier wiederum fiir einen Vektor aus evtl. mehreren Ereignisvariablen. In [Bar87] sind
ebenfalls die Formeln fiir die Bestimmung des Signalschitzwertes sowie die korrekten
Varianzen fiir den Signal- und den Untergrundschétzwert und deren Kovarianz angegeben.



186 KAPITEL 9. RICHTUNGSREKONSTRUKTION, DER FLUSS VON CAS A

Natiirlich ist der Wert A a priori unbekannt, in Analogie zu der Diskussion in Kap. 9.3.1
kann man auch hier die Gewichte fiir die Nachweisschwelle optimieren. Der grof3e Vorteil
dieses Verfahrens ist ndmlich, dafl auch die Verwendung nicht-optimaler Gewichte, z.B.
auch durch Fehler in der Signal- oder Untergrundparametrisierung, korrekte Resultate
ergibt; je nach Grofle der Abweichung von den optimalen Werten geht dies allerdings auf
Kosten eines immer grofleren Sensitivititsverlustes.

Fiir die Bestimmung des Signals und der Varianzen benotigt man allerdings die Mittel-
werte der PDF’s beziiglich der Ereignisvariablen x. Alternativ dazu wurde vorgeschlagen
[Hof99], unter Verwendung nahezu optimaler Gewichte

. Py Ny
W; = —— -
B,; N — N

(9.23)

die Ereignisse von der Signalregion und von einer im FOV gegeniiberliegenden Kontroll-
region gewichtet zu addieren und die Signifikanz nach Gl. 9.15 zu berechnen. Die Signal-
und Untergrunddichtefunktionen sind dieselben wie in GI. 9.17 bzw. 9.18, 7 ist der Ereig-
nisindex. Neben dem Nachteil, da man auf mogliche systematische Fehler in der Unter-
grundakzeptanz durch die Einschrinkung auf nur eine Kontrollregion empfindlich wird,
ist die korrekte Bestimmung der Signifikanz auf diese Weise nicht vollig offensichtlich.
Auf jeden Fall hat man dieselben Unsicherheiten beziiglich der Forderung nach gro3en
Ereigniszahlen in den Ereignisklassen wie bei der Bestimmung der Signifikanz nach Gl.
9.21, da P; wiederum auf Einzelereignisbasis bestimmt wird. Weitere Studien sind nach
Meinung des Autors notig, um die Anwendbarkeit dieser Methode zu zeigen.

AbschlieBende Bemerkungen

Sowohl die in Kap. 9.3.5 vorgestellte, nach Ereignisklassen getrennte Winkelschnittop-
timierung wie auch die in Kap. 9.4 eingefiihrte Maximum-Likelihood-Analyse wurden
durch die Aussicht motiviert, die Sensitivitit beziiglich des Cas A-Datensatzes zu stei-
gern. Prinzipiell sind die Methoden natiirlich auf jeden anderen Datensatz anwendbar, in
dem nach einer Punktquelle gesucht wird.

Es fehlen jedoch eine ganze Reihe von Untersuchungen. Bei der Winkelschnittoptimie-
rung ist unklar, wie robust die Sensitivitéitssteigerungen sind; es miilten diverse Tests,
z.B. mit aufgeteilten Datensitzen und mit simulierten Daten, erfolgen. Beziiglich der
Maximum-Likelihood-Analyse fehlen z.B. genauere Simulationen, die die Normalvertei-
lung im Falle von reinen Untergrunddatensitzen zeigen. Systematische Untersuchungen,
die die Einfliisse moglicher Fehler bei der Untergrundparametrisierung beurteilen, miifiten
durchgefiihrt werden. Die Sensitivitdt miifite insbesondere im Hinblick auf die auf Einzel-
ereignisebene variierenden Signaldichtefunktionen getestet werden, z.B. mit schwachen
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Beimischungen von simulierten oder Krebsnebel-v-Ereignissen zu grolen Untergrundda-
tensétzen.

Diese und weitere Tests waren im Rahmen dieser Arbeit nicht moglich. Des weiteren ist
auch keine a priori-Entscheidung durchgefiihrt worden, welche Methode bei der Beurtei-
lung der statistischen Signifikanz als die beste angesehen wird, sowohl in Bezug auf die
reine statistische Sensitivitdt wie auch auf die systematische Fehleranfalligkeit.

So ist die Anwendung der Methoden wertvoll, um die Qualitéit des Cas A-Signals zu iiber-
priifen. Eine quantitative Verbesserung der statistischen Signifikanz auf diese Weise ist
aber zweifelhaft. Nach Meinung des Autors betrdgt die statistische Signifikanz des Si-
gnals nach wie vor 4.9 o; nicht weniger, aber auch nicht mehr.
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Kapitel 10

Energierekonstruktion und
Bestimmung des Spektrums von Cas A

In diesem Kapitel wird die Energie- und Spektrumsrekonstruktion erldutert, die bei der
Bestimmung des Spektrums von Cas A zum Einsatz kommt. Die Methoden, die fiir das
HEGRA-System entwickelt wurden, sind ausfiihrlich in [AAB"99d, AAB*99e, Koh98],
[AABT00a] und [KHA 199, Hem98] erliutert.

Die Energierekonstruktion, die in dieser Arbeit verwendet wird, stimmt mit der HEGRA-
Standard-Methode iiberein (Abschnitt 10.2). Da sowohl die Cas A- als auch die Ver-
gleichsdaten iiber mehrere Jahre verteilt gewonnen wurden, liegt das besondere Augen-
merk hier auf der Kalibration, die eine abgeglichene Energieskala erzeugt (Kap. 10.4).

Die energieabhingige Akzeptanz des Detektors wird iiblicherweise mittels einer einfa-
chen Korrekturfunktion, der ,,effektiven Fldache” oder collection area, beriicksichtigt. Al-
ternativ dazu kann das Spektrum einer Quelle durch Vergleich mit dem Spektrum einer
Referenzquelle bestimmt werden; deren Spektrum mul} aber anderweitig, d.h. normaler-
weise mittels der effektiven Fliache, bestimmt worden sein. In dieser Arbeit wird das
Cas A-Spektrum durch Vergleich mit dem Krebsnebelspektrum gewonnen (Kap. 10.3);
der Grund hierfiir wird in Abschnitt 10.1 diskutiert.

10.1 Grundsatzliches zur Bestimmung des Spektrums

10.1.1 Definition des Spektrums

Wenn es nicht anderweitig aus dem Kontext hervorgeht, bezieht sich der Begriff Quell-
spektrum auf das Emissionsspektrum der Quelle, d.h. in Einheiten Flu} pro Energiein-

189
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tervall. Rohspektrum bezeichnet hingegen das (nach allen Analyseschnitten) bestimmte
MeBspektrum in Einheiten Ereignisse pro Energieintervall; die Energie ist allerdings in
jedem Fall schon geeicht.

10.1.2 Effektive Flache

Aufgrund der endlichen Energieauflosung (hier 20%) und der steilen, mit einem Potenz-
gesetz abfallenden Spektren ist eine korrekte Methode zur Bestimmung des Quellspek-
trums die Vorwirtsfaltung, d.h. man variiert ein Modellspektrum, wendet die Detektorsi-
mulation darauf an und vergleicht mit dem Rohspektrum.

In der Praxis hat sich gezeigt, dal sich die astrophysikalisch relevanten Spektren
(E~1°-~3_Potenzzspektren ohne Features, d.h. ohne Linien) auch mit Hilfe einer einfa-
chen Korrekturfunktion, der effektiven Fliche ALz (E) ((KHAT99], siche Kap. 2.3.4, GL.
2.2) rekonstruieren lassen. Das Rohspektrum wird durch Multiplikation mit dieser Funk-
tion in das rekonstruierte Quellspektrum iiberfiihrt [AAB"99d]. Der differentielle Photo-
nenflul pro Energieintervall betréagt:

dcb 1 Non,i 1 Noff,i 1
—(B;) = [y (Ej) Aegt (B — tonjort D [14(Ey) A (E))]
dE AtAE; ; v\ ) fF \ =35 / ]Z::l v\ ) i\ L5

(10.1)

Hierbei ist At die Beobachtungszeit, AF; die Breite des i-ten Energieintervalls, und
Qon/off 1St das Verhiltnis der Flichen der Signal- und Untergrundkontrollregion (Kap.
9.3.1). Die erste Summe lduft iiber alle Ereignisse N, ; der Signalregion, deren Energie
innerhalb des i-ten Energieintervalls rekonstruiert wurde; die zweite Summe lduft ent-
sprechend iiber alle Ereignisse Nog ; der Untergrundkontrollregion. Die y-Effizienz ., ist
das Produkt der Schnitteffizienzen des Schauerformschnitts und des Winkelschnitts im
jeweiligen Energieintervall.

Auch bei Cutoff-Spektren, d.h. Spektren, die zu hohen Energien z.B. mit einem Exponen-
tialgesetz abfallen, funktioniert die Methode mit ausreichender Genauigkeit [AAB*99e].
Das hat sich auch bei einer Re-Analyse des Mrk 501-Spektrums von 1997 bestitigt, bei
der eine Energierekonstruktion mit deutlich hoherer Energieauflosung (10%) verwendet
wurde [AABT01b]. Die Position des Cutoffs wurde in beiden Fillen gleich zu 6.2 TeV
bestimmt; nur bei Energien oberhalb 15 TeV ergab sich ein moglicher Einflul durch Spill-
over, d.h. durch eine Kontamination hoherenergetischer Bins durch falsch rekonstruierte
Ereignisse niedrigerer Energie, die nicht durch die Korrekturfunktion beriicksichtigt wer-
den kann.

Die effektive Fliche muf3 mit Hilfe von Schauer- und Detektorsimulationen gewonnen
werden. Allerdings kann sie nicht vollig unabhéingig von dem gemessenen Spektrum an-
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Abbildung 10.1: Ergebnisse der Schauer- und Detektorsimulationen zur Energie- und Spektrums-
rekonstruktion fiir das HEGRA-Teleskopsystem. Oben links: Effektive Fliche S, = A des
Teleskopsystems fiir verschiedene Zenitwinkelbereiche. Die Funktion spiegelt ausschlieBlich die
Triggerwahrscheinlichkeit fiir y-Schauer einer bestimmten Energie wieder. Aus [KHAT99]. Oben
rechts: Abhingigkeit der Bildamplitude von der simulierten Schauerenergie. Der Zusammenhang
wird genutzt, um aus der Bildamplitude in einem Teleskop die Energie zu rekonstruieren. Die
gezeigte Abbildung gilt fiir einen Zenitwinkel von 20° und einen Abstand des Schauercores zum
Teleskop von 80-100 m. Aus [K6h98]. Unten: Vergleich der reinen Ansprechwahrscheinlichkeit
des Teleskopsystems (links) und der Korrekturfunktion, die zur Rekonstruktion des Spektrums
genutzt wird (rechts). Zwei wesentliche Effekte bestimmen den Unterschied zwischen den Funk-
tionen: Zum einen erfolgt eine Anhebung der effektiven Fliche zu kleinen Energien aufgrund der
endlichen Auflosung der Energierekonstruktion (hier 20%). Zum anderen werden die Auswirkun-
gen der Analyseschnitte sichtbar. Die Softwareschwelle von 40 Photoelektronen pro Bild bewirkt
eine Anhebung der Energieschwelle; der Geometrieschnitt von 200 Metern Maximalabstand vom
Schauercore zu einem Teleskop bewirkt eine Abflachung der effektiven Flidche zu hohen Energien.
Aus [AABT99d].
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gegeben werden (Al;(E) = Alg(asim; E), siehe Kap. 2.3.4). Der systematische Feh-
ler fiir den rekonstruierten spektralen Index betrdgt bei oy, = —2.2 fiir Spektren mit
a = —1.5.. — 3 weniger als 0.1 [AAB"99d]. Spitestens nach einer Iteration mit Neube-
stimmung der effektiven Fliche gemdf dem ermittelten spektralen Index ist das Verfahren

stabil.

10.1.3 EinfluB der (Trigger-)Schwelle

Die effektive Fliche ist stark abhéngig von der Ansprechwahrscheinlichkeit der einzel-
nen Teleskope, i.e. von der (Hardware-)Triggerwahrscheinlichkeit und Softwareschwel-
len. Auch die anschlieBenden Schnitte auf das Ereignis (Schauerform- und Winkelschnitt)
beeinflussen die Akzeptanzfunktion; diese Effizienzen werden aber iiblicherweise nicht in
die effektive Fliche integriert, sondern separat bestimmt und beriicksichtigt (siehe oben,
Gl. 10.1).

Systematische Fehler bei der Bestimmung der Energiespektren wurden z.B. in
[AAB"99¢e, Anhang A] diskutiert. Zwei Faktoren bestimmen die Qualitiit der Spektren.
Das Verhiltnis von simulierter Atmosphérentransmissivitit (., ) mal der in der Rekon-
struktion verwendeten Effizienz der Lichtausbeute (k¢ - Kopt ) Zu den entsprechenden wah-
ren Werten fiihrt zu einem Fehler in der Absolutbestimmung der Energieskala, nicht aber
zu einem Fehler in der rekonstruierten Spektralform. Bei korrekter relativer Energieei-
chung ist dies auch unter variablen Detektorsensitivitdten (zumindest in erster Ordnung)
gegeben.

Die zweite wichtige Gro3e ist die Abhingigkeit der Triggerwahrscheinlichkeit eines Er-
eignisses zu der rekonstruierten Bildamplitude P(ampy.;). Unter der Annahme, daf} diese
Ansprechfunktion korrekt simuliert wurde und invariant unter einer Anderung der De-
tektorverstiirkung ist', wird ein moglicher Fehler bei der Spektrumsbestimmung durch
das Verhiltnis der Effizienz der Lichtausbeute bei der Bildamplitudenrekonstruktion x;
und dem entsprechenden Wert k) 1,ig der Triggereffizienz charakterisiert; der Einflufl von
Kopt Verschwindet. Bei der Bestimmung der effektiven Fliche unter verdnderter Detektor-
verstirkung wird einfach die Funktion P(ampy;) unter Kenntnis der in der Datenaufbe-
reitung verwendeten Werte von Kej data UNd Kopt data 10 €ine Funktion P*(amp.;) reska-
liert, in der die in ph.e.* geeichten Bildamplitudenwerte verwendet werden konnen. Der
EinfluB einer moglichen Fehlbestimmung von P(amp.;) ist insbesondere in der Schwell-
region des Detektors von Bedeutung, wo die Funktion stark mit der Lichtmenge variiert;
er sollte allerdings aus den dargestellten Griinden konstant (und damit hoffentlich klein)
sein.

!dies sollte bei den tatsichlich gemessenen Verstirkungsinderungen noch der Fall sein
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Die Uberlegungen in [AAB*99e] wurden fiir ein Einzelteleskop angestellt, und gelten un-
ter der Annahme, daf} die am Teleskop gemessene Cherenkov-Photonenintensitét propor-
tional zu der Schauerenergie ist. Dies ist natiirlich wegen der Anisotropie der Cherenkov-
Emission nur in erster Ndherung richtig. Bei einem Teleskopsystem ist man allerdings
in der Lage, den Einflu der Schwelle durch einen rein geometrischen Schnitt auf den
Abstand des Schauercores und damit den Abstand des Schauers zum Teleskopsystem zu
verringern. Der in der spektralen Analyse angewandte Schnitt, der Teleskope mit einem
Abstand zum Schauercore von mehr als 200 m verwirft, fiihrt jenseits der Energieschwel-
le des Teleskopsystems dazu, daf die Ansprechwahrscheinlichkeit nahezu konstant wird
(siehe Abb. 10.1 unten rechts im Vergleich zu unten links); die tatsdchliche Sammelflache
steigt aufgrund der Begrenzung des Cherenkov-Lichtkegels am Erdboden zwar deutlich
langsamer an als in der Schwellregion, es werden aber auch bei grolen Abstdnden immer
noch Schauer registriert.

Der Nachteil dieses Geometrieschnitts ist allerdings ein Sensitivitdtsverlust bei hohen
Energien. Da nach harten Schauerformschnitten das Untergrundspektrum deutlich stei-
ler abfillt als z.B. das Krebsnebelspektrum (siehe Abb. 10.7), wirkt sich dies nachteilig
auf die Signifikanz der Spektrumsbestimmung insbesondere bei schwachen Quellen aus,
bei der der statistische Fehler deutlich grofler als der systematische Fehler ist.

Bei der Verwendung der effektiven Flidche Al; zur Rekonstruktion des Energiespektrums
mul diese entsprechend der oben diskutierten Methode unter Beriicksichtigung der in
der Datenaufbereitung tatsdchlich angewandten Kalibrationsfaktoren Kej data Und Kopt, data
zeitabhidngig neu bestimmt werden. Nichtlinearitédten, z.B. durch die statischen Tail Cuts,
konnen auf diese Weise nicht beriicksichtigt werden; dies wiirde eine volle Detektorsi-
mulation mit veridnderten Sensitivititen erfordern. Diese und weitere Unsicherheiten na-
he der Schwellen der Teleskope konnen durch den Einsatz der in Kap. 3.6.4 diskutierten
Softwareschwelle verringert werden.? Der Nachteil ist ein weiterer Verlust an Ereignissen
(allerdings nicht notwendigerweise an Sensitivitit, siehe Kap. 7.5.2).

10.1.4 Das Krebsnebelspektrum als Referenz

Da die Abhingigkeit der effektiven Fliche von « klein ist, kann auch ein gemesse-
nes Referenzsspektrum einer echten y-Quelle zur Bestimmung der effektiven Fldche
Acsi (auer; E') bzw. zum direkten Vergleich benutzt werden. Das hat folgende Vorteile:

e Um ein signifikantes Signal von Cas A zu erhalten, miissen harte Schnitte zur Un-
tergrundunterdriickung angewandt werden (Kap. 7 und 9). Zur Bestimmung der

Nichlinearititen durch die Tail Cuts konnen durch eine Softwareschwelle auch bei hohen Bildamplitu-
den nicht ginzlich verhindert werden; der relative Fehler wird aber geringer.
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Energiespektren werden iiblicherweise lockerere Schnitte angewandt, siehe auch
Tabelle 10.1. Die energieabhingigen Schnitteffizienzen werden von den Detektor-
simulationen sehr gut beschrieben ((AAB*99¢e, KHA199]). Sie wurden allerdings
tiberwiegend nur in lockeren Schnittregimes (insbesondere beziiglich der Winkel-
schnitte) getestet; hier bewirken Abweichungen zwischen Mef3- und Simulations-
daten nur kleine Anderungen in den Effizienzen.

Unter der Annahme, dal} die y-Ereignisse in Mef3daten (Cas A) und Referenzda-
ten (Krebsnebel) denselben Bedingungen unterliegen, entfillt die Unsicherheit bei
der Bestimmung der spektral aufgelosten Schnitteffizienzen. Fiir die gute Uberein-
stimmung zwischen Cas A- und Krebsnebeldaten spricht z.B. die sehr gute Uber-
einstimmung der Untergrund-Unterdriickungseffizienzen der Schauerformschnitte
(Kap. 7.4 und 7.5).

e Die Cas A-Daten wurden iiber einen Zeitraum von drei Jahren genommen, in dem
die Detektorsensitivitit variiert hat (siche Kap. 3). Bei Verwendung der effekti-
ven Fliche muf} diese den jeweiligen Detekorbedingungen angepallt und gepriift
werden. Die Anpassung geschieht im Normalfall nur durch lineare Skalierung der
Ansprechwahrscheinlichkeiten der Teleskope, unter Vernachldssigung nichtlinea-
rer Effekte. Die Verwendung der Softwareschwelle zum spektralen Akzeptanzaus-
gleich fiihrt dazu, daf der Einflul von Nichtlinearititen an den Teleskopschwellen,
z.B. durch den statischen Einsatz der Tail Cuts, vermindert wird.

Die Probleme dieser Methode sollen aber nicht verschwiegen werden:

e Grundsitzlich konnen die Nachthimmelshelligkeiten in den zu vergleichenden Da-
tensdtzen unterschiedlich sein, so da sowohl y- wie Untergrundereignisse ver-
schiedene Erwartungswerte haben konnen. Fiir y-Ereignisse gibt es dafiir keiner-
lei Anzeichen (siehe z.B. die mean scaled width-Erwartungswerte der y-Ereignisse
von Mrk 501 und dem Krebsnebel, Kap. 7.4).

Die Untergrundverteilungen konnen des weiteren noch durch gerichtete ’s aus der
Galaktischen Ebene beeinflulit werden. Die Unterschiede sollten fiir den Cas A- und
den Krebsnebeldatensatz vernachléssigbar sein. Ob sie der Grund fiir die leichten
Unterschiede der Untergrundspektren in den Krebsnebel- und Mrk 501-Datensitzen
(siehe Kap. 10.3, Abb. 10.2) sind, ist unklar. Bei korrekter Untergrundbestimmung
sollte der Einflu} unterschiedlicher Untergrundspektren bei der Bestimmung von
~v-Spektren klein sein.

Beide angesprochenen Effekte werden auch nicht in den ~y-Simulationen und den
daraus gewonnenen effektiven Nachweisflachen beriicksichtigt.
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EREIGNIS-SELEKTION diese Arbeit Standard
Alle EINZELTELESKOP-SCHNITT cut;

Bildamplitude amp; > 40 ph.e.* -

2nd hotpix > 12ph.e.* -

SYSTEM-SCHNITT

N, nach cutye | >2 | -
Richtungs- EINZELTELESKOP-SCHNITT cutye
rekonstruktion | lokaler Teleskoptrigger | - | ja

SYSTEM-SCHNITT

Ny nach cutyy - > 2

Abstand zur Quelle 62 < 0.0135°2 < 0.0484°2
Schauerform EINZELTELESKOP-SCHNITT cut;

Bildamplitude amp; - > 40 ph.e.

SYSTEM-SCHNITT

N nach cutyy - > 2

mean scaled width 05 <msw <11 |msw<12
Energie EINZELTELESKOP-SCHNITT cut;

Abst. Bildschw. zur Kameramitte | < 1°4 < 1°4

Schauercoreabstand dtcy,; < 200m < 200m

Bildamplitude amp; - > 40 ph.e.*

SYSTEM-SCHNITT

Ny nach cutyy > 2 > 2

min. Stereowinkel > 20° > 20°

Tabelle 10.1: Schwellen und Schnitte, die ein Ereignis erfiillen muf3, um bei der Spektrumsbestim-
mung verwendet zu werden. Die Einheit ph.e. (Photoelektronen) bezieht sich auf den Rohwert, der
mit der Pulsformanalyse ermittelt wird; ph.e.* bezieht sich auf die rekalibrierte Energieskala, d.h.
die Werte entsprechen den geeichten Relationen zwischen Energie und Detektoreintrag (Bildam-
plitude). Fiir die Energierekonstruktion werden in jedem Fall die Bildamplituden in ph.e.* ver-

wendet.

e Der groBite Nachteil fiir die vorliegende Analyse besteht in der Notwendigkeit,
einen Referenzdatensatz zu erzeugen, der gleichzeitig eine ausreichende y-Statistik
und moglichst dieselbe Zenitwinkelverteilung wie der Mel3datensatz hat. Dies ge-
lingt nur eingeschrinkt, zu Details siehe Abschnitt 10.5.
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10.2 Methode der Energierekonstruktion

Fiir die Energierekonstruktion wird in der vorliegenden Analyse die Standard-Methode
der HEGRA-Systemanalyse verwendet (z.B. [AAB99d, Sect. 3.5, Algorithmus 1]). Fiir
diese wurden in 16 Abstandsintervallen vom Teleskop (dtc;) von jeweils 25 m Breite und
unter den Zenitwinkeln zen; = 0°,20°,30° 45° und 60° y-Schauer simuliert. Die aus
den Simulationen gewonnenen Mittelwerte fiir die Bildamplitude in Abhéngigkeit von
der Schauerenergie

fdtci,zeni . Etel — AMPtel (102)

(siche z.B. Abb. 10.1 oben rechts) werden verwendet, um unter Anwendung der
Zenitwinkel-Interpolationsfunktion cos (zen/zen;)** mittels der Umkehrfunktion von
Gl. 10.2 aus den Teleskop-Bildamplituden amp,.; die jeweiligen Energiewerte FEy,; zu
bestimmen:

71 ampier, dtcie, zen — Ei, [ampye] = ph.e.* (10.3)

Die Bildamplituden werden dazu mittels des in Kap. 3.6 beschriebenen Kalibrationsver-
fahrens geeicht.

Der Energieschidtzwert E fiir das Ereignis wird aus dem Mittelwert des Logarithmus der
Werte Ey,; bestimmt:

1 ct in ene. reco

FE = exp (W Z In (Etel>> (104)

tel tel

Bei der Bestimmung des Energiespektrums wird in der vorliegenden Arbeit in der gesam-
ten Datenanalyse die Softwareschwelle zum spektralen Akzeptanzausgleich angewandt
(Kap. 3.7, Tabelle 3.3). Damit einem Ereignis eine rekonstruierte Energie zugeordnet wer-
den kann, miissen allerdings noch einige zusitzliche Bedingungen erfiillt sein, die iiber die
dort beschriebenen Selektionen hinausgehen. Zunéchst werden nur Ereignisse zugelas-
sen, bei denen vier Teleskope effektiv im System beteiligt waren; ein 3-Teleskop-System
kann prinzipiell eine andere spektrale Akzeptanz haben. Damit ein Teleskop bei der Be-
stimmung der Energie beriicksichtigt wird, darf der Bildschwerpunkt nicht mehr als 1°4
vom Kamerazentrum entfernt sein; dies unterdriickt durch den Kamerarand abgeschnit-
tene Bilder. Des weiteren darf ein Teleskop nicht mehr als 200 m vom rekonstruierten
Schauercore entfernt sein®. Die Zahl der so eingeschriinkten Teleskope muf3 mindestens
zwel betragen. Aullerdem wird noch gefordert, dal der minimale Winkelabstand, unter
dem zwei Teleskope den Schauercore gesehen haben, mindestens 20° betrégt; dies ist ein
Schnitt auf die Qualitéit der Schauercorerekonstruktion, die fiir die Energierekonstruktion

3bei Beobachtungen oberhalb von 50° Zenitwinkel wird dieser Schnitt auf 400 m vergroBert
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noch wichtiger ist als z.B. fiir die Bestimmung der Schauerformerwartungswerte. Tabelle
10.1 faBit alle Selektionskriterien zusammen.

Im Gegensatz zu der Beschreibung in [AAB™99d] wird in der Standard-Analyse keine
Gewichtung der Teleskopwerte E,.; durchgefiihrt.* Allerdings erreicht man auch unter
Verwendung der korrekten Gewichte, die aus der Streuung der in GI. 10.2 ermittelten
Werte bestimmt werden, nur eine geringe Verbesserung der integralen Energieauflosung
(relative Verbesserung um ca. 10%). Die Werte der einzelnen Teleskope sind insbesonde-
re durch Fluktuationen in der Schauerhohe korreliert. Unter Verwendung der geometri-
schen Bestimmung der Schauerhthe (und der Verwendung der bekannten Quellposition
bei der Rekonstruktion des Schauercores) erreicht man eine Energieauflosung von 10%
[AABT01b]; dieser Algorithmus wird fiir die Genauigkeit der vorliegenden Analyse al-
lerdings nicht benotigt und auch nicht eingesetzt.

Die Verwendung von Gewichten bei der Bestimmung der Energie, die grofle gegeniiber
kleinen Bildamplituden bevorzugen, konnte allerdings generell zu einer Verminderung
des Einflusses der Teleskopschwellen bei der Energierekonstruktion fiihren. Mit einer
Erweiterung des maximal akzeptierten Schauercoreabstands zum Teleskop konnte man
so eventuell eine Verbesserung der v-Ereignisstatistik bei nur miBiger Vergrolerung des
systematischen Fehlers erreichen. Untersuchungen zu diesem Thema wurden im Zusam-
menhang mit der vorliegenden Arbeit allerdings nicht durchgefiihrt.

10.3 Vergleich zweier Rohspektren

Unter der Annahme, dafl zwei miteinander zu vergleichende Rohspektren aus den Quellen
A und B entstammen, deren Spektren jeweils Potenzgesetzen der Form d®/dE o« E*»
bzw. o £ folgen, kann die Differenz der spektralen Indizes durch das binweise Verhilt-
nis der (untergrundsubtrahierten) y-Rohspektren gewonnen werden:

d(®a/Ps), 1 At [T = donsor St | s
dE AB; Ata | S50 = Glonjor o™

Bei dieser Methode entfallen die ~y-Effizienz und die effektive Fliche (beide binweise
bestimmt), da sie faktorisieren und somit gekiirzt werden konnen (siehe GI. 10.1).

Die Differenz der spektralen Indizes, A = ay — ap, wird durch einen x2-Fit eines Po-
tenzgesetzes mit freier Normalisierung und freiem Exponenten gewonnen; die Fehler in
den Quotientenspektren werden jeweils durch GauB3sche Fehlerfortpflanzung bestimmt.

4Grund hierfiir waren technische Probleme bei der dortigen Implementierung.
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Abbildung 10.2: Ergebnisse der Vergleiche der Rohspektren von Mrk 501 und dem Krebsnebel
als Funktion des untersuchten Zenitwinkelbereichs. Die gefiillten Symbole entsprechen den Er-
gebnissen der Zenitwinkelabschnitte 0°-25°, 25°-40° und 40°-60°. AufSerdem wurden diese Ze-
nitwinkelabschnitte noch einmal habiert, die Ergebnisse sind als offene Symbole dargestellt. Die
~v-Erwartungswerte (Dreiecke) stimmen im Rahmen der statistischen Fehler mit dem erwarteten
Wert von Aa =~ 0.7 iiberein. Zu weiteren Details siche Text.

Der Fit wird mit der MINUIT-Routine des PAW-Paketes durchgefiihrt [CER], als Feh-
ler auf den ermittelten Exponenten wird der parabolische Fehler der MIGRAD-Routine
verwendet.

Um die korrekte Implementierung des Verfahrens zu testen, wurden die Rohspektren des
Mrk 501- und des Krebsnebel-Datensatzes miteinander verglichen. Das Krebsnebelspek-
trum folgt einem Potenzgesetz mit dem differentiellen spektralen Index acrap = —2.59
[AAB*00a]. Das Mrk 501-Spektrum hat jedoch einen Verlauf, der sich durch ein Po-
tenzgesetz mit einem cutoff bei E.yox = 6.2TeV beschreiben 1dBt: d®ypy 501 /dE o
(E/TeV) exp (—E/6.2 TeV) [AABT99e]. Daher wurde das Mrk 501-vy-Rohspektrum
vor der Analyse mit der inversen cutoff-Funktion multipliziert; als Ergebnis des Vergleichs
der -Spektren erwartet man somit einen Wert von Aa = —1.9 — (—2.59) ~ 0.7.

Abbildung 10.2 zeigt das Ergebnis dieses Tests. Die Daten wurden in Zenitwinkel-
abschnitte von 0°-25°(0.5-5 TeV), 25°-40°(1-10 TeV) und 40°-60°(2-10 TeV) aufgeteilt
(gefiillte Symbole). Die Energiebereiche, in denen jeweils ein Potenzgesetz angepalit wur-
de, sind jeweils in Klammern angegeben. Zusitzlich wurden diese Zenitwinkelbereiche
noch einmal halbiert (unter Beibehaltung der angepaliten Energiebereiche), die Ergeb-
nisse sind durch die offenen Symbole gezeigt. Die Ergebnisse aus den ~y-Rohspektren
entsprechen den Erwartungen. Im Zenitwinkelbereich zwischen 25° und 40° ist die Er-
eignisstatistik sowohl des Krebsnebel- als auch des Mrk 501-Datensatzes vergleichsweise
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gering; im Rahmen des statistischen Fehlers stimmen die Ergebnisse aber auch hier mit
der Erwartung iiberein. Der Wert fiir A« der y-Spektren im Zenitwinkelabschnitt 50°-
60° kann wegen mangelnder Statistik nur unzulénglich bestimmt werden.

Parallel zu den y-Rohspektren wurden auch die Untergrundspektren, mit und ohne An-
wendung des mean scaled width-Schauerformschnitts, nach derselben Methode vergli-
chen; hier sollte die Differenz der spektralen Indizes O ergeben. Die Ergebnisse ohne
Schauerformschnitt entsprechen auch hier den Erwartungen. Insbesondere im mittleren
Zenitwinkelbereich dndert sich die Energieschwelle des Systems schnell mit ansteigen-
dem Zenitwinkel; da die beiden Datensétze hier stark unterschiedliche Zenitwinkelvertei-
lungen haben, ist das Ergebnis des grolen Zenitwinkelabschnitts (25°-40°) nicht beson-
ders aussagekriftig. Die Differenz unter Anwendung des mean scaled width-Schnitts bei
kleinen Zenitwinkeln scheint dagegen signifikant zu sein; die Ursache ist unklar.

10.4 Spektraler Test der Softwareschwelle zum
Akzeptanzausgleich

Zu der in Kap. 3.6.4 beschriebenen Softwareschwelle, die eine homogene spektrale Ak-
zeptanz fiir alle in dieser Analyse verwendete Daten erzeugen soll, wurden in den vor-
herigen Kapiteln schon drei Tests gezeigt. Zum einen ist die (Untergrund-)Ereignisrate
aller Daten-Runs iiber den relevanten Zeitraum im Rahmen des 10%igen Fehlerbandes
konstant (Kap. 3.6.1, Abb. 3.8). Zum zweiten wurde anhand des Krebsnebeldatensatzes
demonstriert, dal sowohl die Untergrundrate wie die y-Rate nach Anwendung der Soft-
wareschwelle iiber einen weiten Zenitwinkelbereich zeitlich konstant ist (Kap. 5.2, Abb.
5.2 und 5.3). Zum dritten wurde gezeigt, da3 die Untergrundeffizienzen des mean scaled
width-Schauerformschnittes sowohl ohne als auch mit Anwendung der Softwareschwelle
zeitlich konstant sind und daf sich die y-Ereignisrate des Krebsnebeldatensatzes in beiden
Fillen proportional zur Untergrundereignisrate verhilt (Kap. 7.5.2, Abb. 7.7 bis 7.12).

Um die zeitliche Konstanz der spektralen Akzeptanz direkt zu iiberpriifen, wurde der
Krebsnebeldatensatz in die jdhrlichen Perioden 97/98, 98/99 und 99/00 aufgeteilt. Die
Untergrund- wie auch die y-Rohspektren wurden nach der im letzten Abschnitt (10.3)
beschriebenen Methode in den Zenitwinkelbereichen 0°-25°(0.5-5 TeV) und 25°-40°(1-
10 TeV) miteinander verglichen; in Klammern sind die angepaB3ten Energiebereiche an-
gegeben. Die Abbildungen 10.3 und 10.4 zeigen die Ergebnisse des Vergleichs zwischen
der 98/99- und der 97/98-Periode, Abb. 10.3 fiir den Zenitwinkelbereich zwischen 0° und
25°, Abb. 10.4 fiir den Bereich zwischen 25° und 40°. Oben sind jeweils die Verhéltnisse
der Untergrundspektren (ohne Schauerformschnitt), unten die der y-Spektren (mit mean
scaled width-Schnitt) gezeigt. Die linken Spektren stellen die Ergebnisse mit Anwendung
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Abbildung 10.3: Vergleich der Untergrundspektren (oben) und der ~-Spektren (unten) zweier
jahresweise zusammengefaliten Krebsnebeldatensitze (Winter 98/99 im Vergleich zum Winter
97/98, Zenitwinkel 0°-25°). Untergrundspektren: #2 < 0.0225°2, kein Schauerformschnitt. ~-
Spektren: 62 < 0.0135°2, msw < 1.1). Gezeigt ist jeweils das Verhiltnis zweier Rohspektren,
die Datensitze wurden entsprechend dem Verhiltnis der Gesamtzahl der Untergrundereignisse
normiert. An die Daten wurde jeweils ein Potenzgesetz angepaBt; bei Ubereinstimmung der spek-
tralen Akzeptanzen sollte der angepal3ite Exponent klein sein, der Vergleich sollte ndherungsweise
eine Waagerechte ergeben. Der getestete Energiebereich liegt zwischen 500 GeV und 5 TeV. Links
ist jeweils der Vergleich der Spektren unter Anwendung der Softwareschwelle gezeigt. Man er-
kennt im Rahmen des statistischen Fehlers die erwartete gute Ubereinstimmung der spektralen
Akzeptanz, sowohl fiir Hadronen wie auch fiir v-Ereignisse. Rechts ist derselbe Vergleich ohne
Einsatz der Softwareschwelle gezeigt.

der Softwareschwelle, rechts ohne ihre Anwendung dar.

Tabelle 10.2 gibt einen Uberblick iiber alle Ergebnisse. Da es in der Periode 99/00 prak-
tisch keine Krebsnebeldaten oberhalb eines Zenitwinkels von 30° gibt, ist hier kein Ver-
gleich fiir den Zenitwinkelbereich 25°-40° moglich. Zusammenfassend gilt, daf3 die Un-
tergrundspektren ohne Schauerformschnitt bei fehlender Softwareschwelle um Aa ~ 0.2
voneinander abweichen und daf} diese Differenz bei Anwendung der Softwareschwelle
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Abbildung 10.4: Derselbe Vergleich wie in Abb. 10.3, mit den Daten unter Zenitwinkeln 25°-
40°(v-Spektren: msw < 1.2). Der getestete Energiebereich liegt bei 1-10 TeV, der auch bei der
Bestimmung des Cas A-Spektrums verwendet wird.

verschwindet. Sowohl fiir die y-Spektren als auch fiir die Untergrundspektren nach An-
wendung des msw < 1.1-Schnitts zeigt sich dagegen, dafl die Akzeptanzen sowohl ohne
als auch mit der Softwareschwelle gut libereinstimmen; der Grund hierfiir liegt moglicher-
weise darin, dal y-Ereignisse und ~y-artige Ereignisse nach harten Schauerformschnit-
ten vorwiegend 3- und 4-Teleskop-Ereignisse sind, deren Energiebestimmung weniger
schwellenabhiingig ist. In jedem Fall gilt, da3 die Ergebnisse fiir die vorliegende Analyse
eine gute Ubereinstimmung der spektralen Akzeptanzen wihrend der unterschiedlichen
Beobachtungsperioden (mit unterschiedlichen Detektorsensitivitéiten) zeigen.

10.5 Zenitwinkelabhéngigkeit der Akzeptanz

Die effektive Flache des Teleskopsystems ist zenitwinkelabhéngig (siehe z.B. Abb. 10.1);
der Parameter wurde in A’g(c;zen; E) in den obigen Formeln der Ubersichtlichkeit
halber weggelassen. Die Abhdngigkeit 148t sich empirisch durch einen Skalenfaktor
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msw < - 1.2 1.1
62 < | 0.0225°2 0.0225°2 0.0135°2
9899/9798, mit Softwareschwelle
0°-25°  0.5-5TeV  Untergrund | 0.05 £+ 0.02 0.14 +0.07 —0.11+£0.13
v’s | —0.13+0.11 —-0.09 +£0.08 —0.016 + 0.09
25°-40° 1-10TeV  Untergrund | 0.02 £ 0.03 0.07£0.08 —0.07£0.18
~’s 0.114+£0.18 —-0.02+£0.13 —-0.08+0.13
9900/9798, mit Softwareschwelle
0°-25°  0.5-5TeV  Untergrund | —0.10 + 0.03 —0.01 +0.10 —0.36 £0.16
~’s 0.08+£0.14 —0.07+0.09 —0.06 £0.10
9899/9798, ohne Softwareschwelle
0°-25°  0.5-5TeV  Untergrund | 0.25 4+ 0.01 0.26 4 0.05 0.08 £0.11
v’s | —0.17+0.12 —-0.03 £+ 0.07 0.06 + 0.08
25°-40° 1-10TeV  Untergrund | 0.16 £+ 0.02 0.17 +£0.07 0.01 +0.17
~’s 0.03+0.15 —-0.11+£0.09 —-0.02+0.10
9900/9798, ohne Softwareschwelle
0°-25°  0.5-5TeV  Untergrund | —0.05 + 0.02 0.04 +0.08 —0.04£0.13
~’s 0.03+0.15 —0.11+£0.09 —0.02 +0.10

Tabelle 10.2: Ergebnisse der Vergleiche der Rohspektren der jahresweise unterteilten Krebsne-
beldatensitze. Fettgedruckt sind die Werte fiir den Untergrundvergleich ohne Schauerformschnitt
und den Vergleich der ~y-Spektren nach Anwendung harter Schauerform- und Winkelschnitte.
Die Untergrundspektren unterscheiden sich im spektralen Index ohne Anwendung der Softwa-
reschwelle um Aa ~ 0.2, diese Differenz verschwindet mit Anwendung der Softwareschwelle.
Die -Spektren scheinen hingegen unempfindlicher gegeniiber den Anderungen der Detektoremp-
findlichkeit zu sein, im Rahmen der Fehler stimmen die Spektren sowohl ohne als auch mit An-
wendung der Softwareschwelle iiberein. Zu Details siehe Text.

cos® (zen) mit ¢ = 2 beschreiben [AAB*99d]; einer Anderung von 25% zwischen 0° und
30° Zenitwinkel folgt eine Anderung von 35% zwischen 30° und 45°.

In Abb. 10.5 sind die Untergrund-Zenitwinkelverteilungen der Cas A-Daten und des
Krebsnebel-Referenzdatensatzes gezeigt. Bei einer Gewichtung der Krebsnebeldaten ent-
sprechend der Zenitwinkelverteilung der Cas A-Daten wiirde die y-Statistik der Krebs-
nebeldaten einen signifikanten Beitrag zum statistischen Fehler bei der Bestimmung des
Spektrums von Cas A leisten. Daher wurden als Referenzdaten alle Krebsnebeldaten zwi-
schen 25° und 40° verwendet. Der dadurch verursachte systematische Fehler, der im Ver-
gleich zu dem durch die Cas A-vy-Statistik dominierten statistischen Fehler immer noch
klein ist, wurde durch den Vergleich der Untergrundspektren abgeschitzt.
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Abbildung 10.5: Zenitwinkelverteilung aller (Untergrund-)Ereignisse des Cas A- und des Krebs-
nebeldatensatzes im Vergleich. Links sind die vollen Datensitze gezeigt, rechts ist der Krebs-
nebeldatensatz auf den Zenitwinkelbereich zwischen 25° und 40° eingeschrinkt und in 5°-
Schritten durch unterschiedliche Schraffierung markiert. Bei einer Gewichtung der Krebsnebelda-
ten entsprechend der Cas A-Zenitwinkelverteilung wiirde der statistische Fehler der Krebsnebel--
Verteilungen zu einem signifikanten Beitrag zum Fehler der Cas A-Spektrumsbestimmung fiihren.
Daher werden hierfiir alle Krebsnebeldaten zwischen 25° und 40° verwendet. Der dadurch verur-
sachte systematische Fehler wird durch einen Vergleich der Untergrundspektren abgeschitzt.

Dieser Vergleich ist in Abb. 10.6 gezeigt. Auf die Untergrundspektren wird ein harter
Schauerformschnitt angewandt (msw < 1.1), da die so selektierten Ereignisse ~y-dhn-
liches Verhalten zeigen. Es wird jeweils der volle Cas A-Datensatz mit verschiedenen
Zenitwinkelabschnitten des Krebsnebeldatensatzes verglichen. Man erkennt die sehr gute
Ubereinstimmung der spektralen Akzeptanz bei Verwendung des 30°-35°-Zenitwinkelab-
schnitts des Krebsnebeldatensatzes; dies wird aufgrund der Zenitwinkelverteilungen auch
erwartet. Ahnlich gute Ubereinstimmung erreicht man bei Auslassung des niedrigsten
Energiebins (500 GeV-1 TeV) auch fiir den 25°-40°-Zenitwinkelbereich; der so definierte
Krebsnebeldatensatz wurde a priori fiir den Vergleich mit den Cas A-Daten ausgewihlt.
Der systematische Fehler bei der Bestimmung von Accasa crap Wird auf d(Aa) = 0.1
abgeschitzt.

Eine Korrektur der y-Akzeptanz mittels dieser Quotientenspektren scheint auf den er-
sten Blick moglich; allerdings miifiten weitere Untersuchungen kliren, inwieweit diese
relativen Untergrundspektren tatsdchlich quantitativ mit den relativen y-Spektren tiber-
einstimmen; die Rohspektren tun dies a priori nicht (siehe Abb. 10.7).
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Abbildung 10.6: Vergleich der Untergrundspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes; es
wurde ein lockerer Winkelschnitt, aber derselbe Schauerformschnitt wie bei der Bestimmung der
v-Spektren gewihlt. Die Untergrundspektren sind ein gutes Maf auch fiir die Ubereinstimmung
der spektralen y-Akzeptanz. In allen vier Spektren wird der volle Cas A-Datensatz verglichen:
oben mit dem vollen Krebsnebel-Referenzdatensatz zwischen 25° und 40° Zenitwinkel und in den
weiteren Abschnitten jeweils mit Unterbereichen von 5° Breite. Man erkennt erwartungsgemal die
beste Ubereinstimmung im Falle der 30°-35°-Krebsnebeldaten. Ahnlich gute Ubereinstimmung
wird aber auch bei dem vollen 25°-40°-Abschnitt erreicht, allerdings unter Auslassung des nied-
rigsten Energiebins (500 GeV-1TeV). Aus diesem Grund wurde in der Cas A-Spektrumsanalyse a
priori dieses Energiebin ausgelassen.

10.6 Bestimmung des spektralen Index der Cas A--
Ereignisse

Nach diesen ganzen Vorarbeiten werden nun das Cas A- und das Krebsnebel-v-Spektrum
miteinander verglichen, um den spektralen Verlauf der Cas A-y-Emission zu untersuchen.
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Abbildung 10.7: Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes (Zenitwinkel 25°-40°)
im Vergleich. Fiir alle Daten gelten harte Schnitte (0.5 < msw < 1.1, §? < 0.0135°2). Die Un-
tergrunddaten werden aus Kontrollregionen gewonnen, deren Fliche im Gesichtsfeld siebenmal
grofer ist als die Fldache der Signalregion. Die Krebsnebeldaten sind entsprechend der unterschied-
lichen Beobachtungszeiten hochskaliert.

Abbildung 10.7 zeigt die Rohspektren des Cas A und des Krebsnebel-Referenzdatensatzes
(Zenitwinkel 25°-40°) unter Verwendung der harten Schauerform- und Winkelschnitte
(0.5 < msw < 1.1, 6% < 0.0135°%). Die Bestimmung des Untergrundes erfolgt mittels
des in Kap. 8.3.3 diskutierten Kontrollregionenlayouts. Im Gegensatz zu der bereits in
Kap. 6 gezeigten Abbildung 6.3 sind in dieser Abbildung die Krebsnebeldaten mittels des
Verhiltnisses der Untergrundereignisse auf die Cas A-Beobachtungsdauer hochskaliert.
Man erkennt noch einmal die gute Ubereinstimmung der Untergrundspektren.

Abbildung 10.8 zeigt das in Gl. 10.5 eingefiihrte Verhéltnisspektrum der Cas A- und
Krebsnebel-y-Ereignisse. Unter der Annahme, da3 das y-Quellspektrum von Cas A ei-
nem Potenzgesetz folgt, wird mit einem Fit der Funktion

d<q)Cas A/q)Crab)
dE
und dem bekannten spektralen Index des Krebsnebels cucrar, = —2.59 £ 0.024¢a¢ £ 0.5yt
[AAB*00a] der differentielle spektrale Index der v-Emission von Cas A zwischen 1 und
10TeV zu

(E;) = $oE;om b (10.6)

QcasA = —2.45 £ 0.4gae £ 0. 15yt (10.7)
bestimmt.

Als weiterer Test wurden die Rohspektren der Untergrund- und der v-Ereignisse nach
derselben Methode verglichen. Die Untergrundrohspektren sind im Vergleich sowohl
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Abbildung 10.8: Vergleich der vy-Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes (Ze-
nitwinkel 25°-40°). Auf die Daten wurden harte Schnitte angewendet (0.5 < msw < 1.1,
62 < 0.0135°%). Die Zahlen der Krebsnebel-y-Ereignisse wurden entsprechend der unterschied-
lichen Beobachtungszeiten der beiden Datensétze hochskaliert. Das Bild zeigt das in Gl. 10.5 be-
schriebene Spektrum, in dem die y-Ereignisse des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes binweise
dividiert werden. Die Fehler werden mittels GauB3scher Fehlerfortpflanzung berechnet. Unter der
Annahme, daf} beide Spektren aus Quellspektren stammen, die einem Potenzgesetz folgen, sollte
dieses Verhiltnis wiederum einem Potenzgesetz o E2® folgen; die durchgezogene Linie zeigt
den entsprechenden Fit fiir den Energiebereich zwischen 1 und 10 TeV. Auflerdem sind Anpassun-
gen der hadronischen (gepunktete Linie) und der leptonischen (gestrichelte Linie) Modellspektren
gezeigt, die in Abschnitt 10.7 diskutiert werden; in diesem Fall liegt der fiir die Anpassung ver-
wendete Energiebereich bei 1 bis 20 TeV.

zum Krebsnebel- wie zum Cas A-y-Spektrum steiler, d.h. weicher, die Werte liegen bei
Aa = 0.5..1, je nach Wahl des angepal3iten Energiebereiches. Der Vergleich mit dem
Krebsnebel-y-Spektrum ergibt kein gutes Potenzgesetz; die x?-Werte schlieBen eine Be-
schreibung des Untergrundspektrums mittels eines Potenzgesetzes aus.

Der Untergrund nach harten Schauerformschnitten besteht, wie bereits in Kap. 8.3 kurz
diskutiert, aus hadronischen Ereignissen, deren Bilder durch Fluktuationen denen von
~v-Schauern dhnlich sind, und moglicherweise aus Elektronen und diffusen kosmischen
v’s; letztere insbesondere aus Richtung der Galaktischen Scheibe. Die ,,Energie” die-
ser Ereignisse wird mit einer fiir y-Schauer ermittelten Energierekonstruktion bestimmt.
Das Untergrundspektrum représentiert also nicht das Spektrum der geladenen kosmischen
Strahlung, so daf} ein Vergleich mit dessen spektralen Index nicht moglich ist.
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Abbildung 10.9: Reduziertes x? und die daraus abgeleitete Wahrscheinlichkeit fiir verschiedene
spektrale Indizes, wenn das Cas A-y-Spektrums mit einem Potenzgesetz zwischen 1 und 10 TeV
beschrieben wird. Der Verlauf der Wahrscheinlichkeit wird durch eine Gauf3funktion beschrieben
(durchgezogene Kurve).

Die Tatsache, daf} das Untergrundspektrum deutlich von der Form des gemessenen Cas A-
~v-Spektrums abweicht, kann als zusitzlicher Hinweis dafiir gewertet werden, dal3 das
Cas A-Signal nicht aus einer Unterschitzung des erwarteten Untergrunds herriihrt.

10.7 Test von Modellvorhersagen fiir das CasA-
Spektrum

Der Wert fiir das reduzierte x2 bei der Bestimmung von a4 ist deutlich kleiner als 1.
Daher werden Spektren, die z.B. eine Standardabweichung von dem rekonstruierten spek-
tralen Index abweichen, statistisch noch nicht besonders stark ausgeschlossen. Abbildung
10.9 zeigt das reduzierte x* und die daraus bestimmte Wahrscheinlichkeit als Funktion
des angenommenen spektralen Index von Cas A. Um diese Werte zu bestimmen, wur-
de in der in Gl. 10.6 beschriebenen Anpassung der Wert fiir cvcas o festgehalten und nur
jeweils &, bestimmt.

Um die Ubereinstimmung bzw. Abweichung der in Kap. 11.3 und 11.4 diskutierten Mo-
dellspektren mit dem gemessenen Cas A-y-Spektrum genauer zu quantifizieren, wurde
aus den in Abb. 11.4 gezeigten Modellvorhersagen ein differentielles ,,leptonisches” und
ein differentielles ,,hadronisches” Modellspektrum extrahiert. Das in GI. 10.5 zur Be-
schreibung des Quotientenspektrums verwendete Potenzgesetz wurde modifiziert, um den
Modellspektren (im wesentlichen Potenzgesetze mit einem spektralen cutoff) zu entspre-
chen. Diese Vorgehensweise ist in gewissen Grenzen erlaubt, da sie derselben Methode
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Abbildung 10.10: Vergleich des Cas A-y-Rohspektrums mit einem ,,leptonischen” (oben) und ei-
nem ,,hadronischen” (unten) Modellspektrum. Die Modellspektren wurden aus den Krebsnebel--
Rohspektren unter Anwendung der spektralen Verldaufe der theoretischen Vorhersagen gewonnen.
Fiir die Normalisierung der Modellspektren in der Darstellung wurde die beste y2-Anpassung
gewdhlt.

folgt wie die Bestimmung von gekriimmten Spektren unter Anwendung der effektiven
Fldache (siehe Abschnitt 10.1.2). Bei diesen Tests spielen die absoluten FluBvorhersagen
der Modelle keine Rolle, es wird lediglich der vorhergesagte spektrale Verlauf mit dem
gemessenen Cas A-Spektrum verglichen.

Die Ergebnisse sind in Abb. 10.8 eingezeichnet. Fiir die Fits wurde der Energiebereich auf
1-20 TeV erweitert (zu einer Diskussion iiber die verwendeten Energiebereiche siehe Ende
dieses Abschnitts). Die gepunktete Linie entspricht der hadronischen Modellvorhersage,
die gestrichelte Linie der leptonischen Vorhersage. Eine alternative Darstellung desselben
Tests ist in Abb. 10.10 gezeigt. Hierfiir wurde das Krebsnebel-y-Rohspektrum entspre-
chend der Unterschiede zwischen dem Krebsnebelspektrum und den Modellvorhersagen
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Abbildung 10.11: Ergebnisse der a posteriori durchgefiihrten Tests zur Beschreibung des Cas A-
~v-Spektrums unter Anwendung verschiedener Energiebereiche. Oben sind die Ergebnisse der Fits
an ein Potenzgesetz gezeigt, unten die Ergebnisse der x2- und der Kolmogorov-Tests. Fiir das unte-
re Ende der Energieskala wurde 1 TeV (dunkle Symbole) und 0.65 TeV (graue Symbole) gewdhlt.
Das obere Ende des Energiebereiches wird durch die Abszisse angegeben. Die Ergebnisse fiir die
in der Analyse a priori ausgewihlten Energiebereiche sind durch Pfeile markiert.

modifiziert. Die Abbildung zeigt oben das so ermittelte ,,leptonische” Modellspektrum
und unten die ,,hadronische” Vorhersage. Die Cas A-Rohspektren sind in beiden Fillen
dieselben.

Um die Vertriglichkeit der beiden Vorhersagen mit dem gemessenen Cas A-Spektrum
zu iiberpriifen, wurden zwei statistische Tests durchgefiihrt, ein y2-Test und ein
Kolmogorov-Test [EDJ*71]. Beide Tests priifen nur die Vertriglichkeit der spektralen
Formen; die Normalisierungen, d.h. die FluBvorhersagen, werden nicht gepriift. Der y2-
Test ergibt fiir das hadronische Modell eine Wahrscheinlichkeit von 93% und fiir die
leptonische Vorhersage eine Wahrscheinlichkeit von 31%. Die statistische power, d.h.
die Fihigkeit, Hypothesen auszuschlieBen, hingt beim x?-Test von der GroBe der In-
tervalle ab. Der Kolmogorov-Test wurde als Alternative zur Bestimmung der optimalen
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BingroBe durchgefiihrt; er ist generell sensitiv auf eine Folge von Abweichungen von
Vorhersage und MeBwerten mit demselben Vorzeichen. Dazu wurde die in dem Analy-
seprogramm PAW [CER] implementierte Kolmogorov-Routine eingesetzt. Diese hat al-
lerdings zwei Probleme. Zum einen werden untergrundsubtrahierte Histogramme falsch
behandelt.’ Dieser Fehler konnte durch eine Modifizierung behoben werden.® Zum ande-
ren werden bei dem Vergleich der Histogramme deren statistische Fehler nur durch die
Zahl der dquivalenten Ereignisse Nequiv

n ) 2
Nequiv = M (108)

Y wi

beriicksichtigt; hierbei sind n die Gesamtzahl der Ereignisse in einem Histogramm und w;
die Gewichte der Ereignisse. Die Fehler der einzelnen Bins untereinander bleiben unbe-
achtet. Der Kolmogorov-Test ergibt fiir die hadronische Vorhersage eine Wahrscheinlich-
keit von 98%, fiir das leptonische Modell eine Wahrscheinlichkeit von 15%. Die Ergeb-
nisse unterscheiden sich also praktisch nicht von den Ergebnissen des x2-Tests. Weitere
Untersuchungen wiren notwendig, um die statistische power (und die Korrektheit der
Wahrscheinlichkeiten) in der vorliegenden Anwendung zu priifen; ob der Test durch ei-
ne Implementierung der Behandlung der statistischen Fehler auf Bin-Ebene verbessert
werden konnte, wurde nicht iberpriift.

Die Beschreibung des Cas A-Spektrums durch einen spektralen Index kann nur unter der
Annahme eines Potenzgesetzes erfolgen; die Statistik reicht nicht aus, um z.B. zwischen
einem Potenzgesetz und einem grofen Bereich gekriimmter Spektren zu unterscheiden.
Daher ist die Wahl des Energiebereichs fiir die Bestimmung des spektralen Index prin-
zipell frei. Die Wahl der Obergrenze bei 10 TeV erfolgte als Kompromif3 zwischen dem
erreichbaren statistischen Fehler auf den Wert von « und der Tatsache, daf} die Modell-
vorhersagen in jedem Fall einen cutoff im Energiespektrum vorhersagen. Fiir die Mo-
dellspektren gilt diese Einschrinkung natiirlich nicht mehr, daher wurde hierfiir auch das
Energiebin oberhalb von 10 TeV eingeschlossen.

Die Diskussion iiber die Wahl der fiir den spektralen Index oder die Modelltests verwen-
deten Energiebereiche erscheint angesichts der grofen statistischen Fehler iberdimensio-
niert. Sie wurde nur eingefiigt, um einer moglichen Kritik zu begegnen, dafl die Wahl
der Energiebereiche im Hinblick auf das erzielte Ergebnis getroffen wurde. Abbildung
10.11 gibt einen Uberblick iiber die Ergebnisse der Potenzgesetzanpassungen und der
Modelltests fiir ein weites Ensemble an moglichen Energiebereichen; diese Werte wur-
den a posteriori ermittelt. Die in der vorliegenden Analyse verwendeten Werte sind durch

STatséichlich gibt PAW fiir untergrundsubtrahierte Histogramme bei einer ganzen Reihe von statistischen
Werten irrefiihrende Ergebnisse an.

® Alternativ dazu kann man auch nicht-untergrundsubtrahierten Spektren miteinander vergleichen; die
Resultate nach Anwendung der Modifikation sind dieselben.
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Pfeile markiert. Aus diesen Tests folgt, dal im Rahmen der statistischen Fehler die er-
mittelten Werte vollkommen mit den Ergebnissen unter Verwendung anderer sinnvoller
Energiebereiche ilibereinstimmen.

Als Fazit aus den Vergleichen der hadronischen und der leptonischen Modellvorhersagen
mit dem gemessenen y-Spektrum von Cas A folgt, daf die hadronische Vorhersage leicht
favorisiert wird, das leptonische Modell allerdings keineswegs signifikant ausgeschlossen
wird.
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Kapitel 11

Cassiopeia A

11.1 Die Ergebnisse der Beobachtungen mit dem
HEGRA -Teleskopsystem

In den vorangegangenen Kapiteln wurde gezeigt, da3 mit dem HEGRA-Teleskopsystem
ein robustes 5 o-Signal von Cassiopeia A nachgewiesen werden konnte. Die wesentlichen
experimentellen Ergebnisse sind durch die Winkelverteilung, die Position des Schwer-
punkts der Emission und das differentielle Energiespektrum gegeben, die in Kap. 6 zu-
sammengestellt gezeigt wurden.

Der integrale FluB wurde in Einheiten des Krebsnebelflusses zu 3% Crab mit einem je-
weils 20prozentigen statistischen und systematischen Fehler bestimmt. Unter der An-
nahme eines reinen Potenzgesetzes zwischen 1 und 10TeV zeigt Cas A mit Aa =

QCasA — Ocrap = 0.14 & 0.4, £ 0.1 im wesentlichen dasselbe Spektrum wie der

Krebsnebel.
Als Referenz wird der diffenzielle Krebsnebelflufl
F
(dF,/dE)crap = (2.7910.0%0.5).10*7(m)*2~59i0~03i0~05ph m 2 'TeV™! (11.1)
e

zwischen 1 und 20 TeV verwendet [AAB*00a]. Somit betréigt der gemessenene integrale
Flu3 von Cas A oberhalb von 1 TeV

Foasa = (5.8 4 1.240a1 & 1.24560) X 1077 phm 257! (11.2)

Das ist der niedrigste bisher nachgewiesene Flufl in der TeV-y-Astronomie. Unter der
Annahme eines reinen Potenzgesetzspektrums dF'/dE o E® betrigt der differentielle
spektrale Index zwischen 1 und 10 TeV

OCas A = —2.45 £ 044t £ 0.1y (11.3)
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Das Spektrum entspricht damit in diesem Energiebereich dem des Krebsnebels; mit dieser
Beobachtung ist aber keinerlei Ahnlichkeit der Quellen impliziert.

Der statistische Fehler der Flubestimmung ist durch die Cas A-Photonenstatistik domi-
niert. Der systematische Fehler wird durch die leicht unterschiedlichen Zenitwinkelver-
teilungen der Quell- und Referenzmessung bestimmt und abgeschitzt. In die Fehlerbe-
stimmung geht die Unsicherheit bei der Messung des Cas A-Spektrums nicht ein, da der
integral gemessene FluB} oberhalb der Detektorschwelle mit der entsprechenden Messung
des Krebsnebels verglichen wird; bei der FluBbestimmung wird also ein krebsnebelartiges
Spektrum zugrunde gelegt. Da in der folgenden Diskussion lediglich die Form der Mo-
dellspektren mit dem gemessenen Spektrum verglichen wird, spielt dieser Fehler keine
Rolle. Falls die Modelle in Zukunft absolute FluBvorhersagen mit der gegebenen Ge-
nauigkeit machen konnen, muf3 die zusétzliche Unsicherheit evtl. beriicksichtigt werden;
diese ist aber gering.

Der statistische Fehler bei der Bestimmung des spektralen Index « ist wiederum durch die
Photonenstatistik von Cas A dominiert, der systematische Fehler durch die leichten Un-
terschiede in den Zenitwinkelverteilungen von Quell- und Referenzdatensatz. Neben der
reinen Parametrisierung des Energiespektrums durch ein Potenzgesetz wurde das gemes-
sene Spektrum auch auf seine statistische Vertriglichkeit mit Modellvorhersagen gepriift,
wobei die Tests unterschiedliche Normalisierungen, d.h. den absoluten Fluf, unberiick-
sichtigt lieBen. Zu Details siehe Abschnitt 11.5.

Der Schwerpunkt der TeV-y-Emission von Cas A stimmt mit der in anderen Wel-
lenlédngenbereichen genau bestimmten Position der Quelle tiberein. Im Rahmen des stati-
stischen Fehlers ist der Schwerpunkt sowohl mit dem Zentrum des Supernova-Uberrestes
als auch mit einer gro3en Zahl von Positionen auf dem Rand der Schale vertriglich. Eine
Untersuchung auf eine moglicherweise auflosbare Ausdehnung der Quelle ist aufgrund
der geringen y-Statistik nicht moglich.

Die grundsiitzliche Motivation zur Suche nach TeV-y-Emission von Supernova-Uberre-
sten ist in Kap. 1.2.1 beschrieben. Cassiopeia A stellt im Sinne der Suche nach beschleu-
nigten Hadronen sicherlich kein ideales Labor dar. Zum einen ist Cas A eine Quelle star-
ker Synchrotronstrahlung nicht-thermischer Elektronen, deren Emission im harten Ront-
genbereich moglicherweise auf eine Population von Elektronen mit TeV-Energien und
hoher hindeutet; ein leptonischer Beitrag zur TeV-y-Emission ist daher gut moglich.

Zum anderen ist Cassiopeia A ein sehr junger Supernova-Uberrest. AuBerdem expandiert
die Druckwelle der Supernova-Explosion in die turbulenten Uberreste des Vorginger-
sterns; dieser war vermutlich ein Wolf-Rayet-Stern, der im Laufe seiner spéaten Entwick-
lung groBe Teile seiner duBeren Hiille abgestoBen hat. Beide Faktoren machen eine Fluf3-
vorhersage der hadroneninduzierten Emission problematisch.
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Abbildung 11.1: Radiobild von Cassiopeia A bei 6.3 cm [Tuf86]. Als dominante Strukturen treten
der sogenannte Radioring (dunkel) hervor, der von dem diffusen Plateau (helle Strukturen) umge-
ben wird. Weiterhin sind kleine Strukturen — die sogenannten Radioknoten — zu erkennen, die sich
insbesondere durch eine vergleichsweise breite Streuung der spektralen Indizes der Radioemissi-
on auszeichnen. Am dufleren Rand des diffusen Plateaus, nicht sichtbar im Bild, befindet sich die
duBere Schockfront, an der dominant Beschleunigung von hochenergetischen Teilchen (Hadronen
und Elektronen) stattfinden soll.

In Kap. 11.3 wird ein Modell diskutiert, das Vorhersagen der leptonischen Komponente
der TeV-v-Emission ermoglicht. Kap. 11.4 gibt einen Abrif} iiber die hadronischen Mo-
dellvorstellungen. Abschnitt 11.5 gibt schlieBlich eine Bewertung des gemessenen Flusses
von Cas A im Rahmen des leptonischen Modells einerseits und des hadronischen Szena-
rios andererseits, die beide in den folgenden Abschnitten vorgestellt werden.
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11.2 Kurze Beschreibung der Quelle

Cassiopeia A ist der jiingste bekannte Supernova-Uberrest in unserer Galaxis. Die Super-
nova-Explosion fand vermutlich 1680 statt; die genaue Jahresangabe wird mit einer di-
rekten Beobachtung eines Zeitgenossen begriindet [Ash80] und durch Messungen der
Séakularbewegungen unterstiitzt. Die Entfernung zur Erde betridgt 3.4 kpc [RHFW95]. Die
Bilder bestitigen die Schalennatur des Uberrestes (z.B. Abb. 11.1). Erst die neuen, hoch-
aufgelosten Rontgenbilder des Chandra-Satelliten im 0.1-10 keV-Band haben eine zen-
trale Punktquelle geortet ((HRBSO0O0], siche z.B. Abb. 9.4). Neue Suchen nach gepulster
Emission von dieser Position haben aber sowohl im Radio- wie auch im Rontgenbereich
nur zu oberen FluBgrenzen gefiihrt [MCD*01, CPH'01]; ein EinfluB des moglichen Pul-
sars an dieser Position auf die Gesamtemission des Uberrestes ist unwahrscheinlich.

Die Griinde, weswegen als Vorgédngerstern ein Wolf-Rayet-Stern vermutet wird, werden
z.B. in [FB91, IDL*97] diskutiert. Seine Anfangsmasse wird zu ~ 30 M, abgeschiitzt.
Die Schockwelle der Supernova expandiert dementsprechend in die Windregion und das
anschlieende Schalensystem der jeweils vorherigen Windphasen des Vorgidngersterns;
die Beschleunigungsmodelle fiir kosmische Teilchenstrahlung miissen dementsprechend
modifiziert werden [BV0Ob]. Im TeV-Bereich wurden bisher von Whipple [LBB*99] und
CAT [GGNE99] obere Flugrenzen bestimmt.

11.3 Das leptonische Teilchentransportmodell

Die Emission von Cassiopeia A wird tiber einen weiten Spektralbereich durch elektro-
neninduzierte Synchrotronstrahlung erklért. Abbildung 11.1 zeigt das mit dem VLA auf-
genommene Bild bei A = 6.3cm [Tuf86, ATAVOO]. In Abb. 11.2 ist das Breitband-
Synchrotronspektrum vom Radio- bis zum Rontgenbereich zusammen mit den Anpas-
sungen des unten diskutierten Modells gezeigt.

Die hochaufgelosten Rontgenbilder des Chandra-Satelliten bei 0.1-10keV, die in dieser
Arbeit im Vergleich mit dem Schwerpunkt der TeV-y-Emission gezeigt wurden, sind
durch die thermische Emission des heilen Gases dominiert. Messungen mit weiteren
Rontgensatelliten haben aber oberhalb von 10keV bei verschiedenen Supernovaiiberre-
sten Spektren gezeigt, die einem Potenzgesetz folgen (z.B. die PCA-Spektren des RXTE-
Satelliten [PAH99], siche Abb. 11.3). Diese Spektren werden iiberwiegend als Synchro-
tronstrahlung nicht-thermischer, hochenergetischer Elektronen gedeutet; fiir Cas A wurde
aus diesem Spektrum auf eine Elektronenpopulation mit Energien bis 40 TeV geschlossen
[AKG197, FVFT97].

Die harten Rontgenspektren sind jedoch rdumlich nicht aufgeldst. Spektral und rdaum-
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Abbildung 11.2: Breitband-Synchrotronspektrum von Cassiopeia A. Die Daten reichen vom
Radio- bis in den Rontgenspektralbereich. Die Modellkurve (durchgezogene Linie) wird im Rah-
men des diskutierten Teilchentransportmodells erzeugt und setzt sich aus Beitrigen von drei Emis-
sionszonen zusammen, die durch ihre Magnetfelder charakterisiert werden: B; = 1.6 mG (gestri-
chelte Kurve), By = 0.4mG (strichpunktierte Linie) und Bs = 0.1 mG (Dreipunkt-Strich-Linie).
Zu Details siehe Text. Aus [AATVO0O0].

lich aufgeloste Bilder von Cas A im etwas niedrigeren Rontgenband (z.B. vom MECS-
Spektrometer (1.5-12keV) des BeppoSAX-Satelliten [VMK ™99, MMPMO1] oder auch
der Chandra-Bilder [HRBS00]) geben jedoch unterschiedliche Aussagen iiber die Zu-
ordnung des harten Spektrums zu bestimmten Knoten- oder Filamentstrukturen in den
Rontgenbildern. Aktuelle, rdumlich aufgeloste Bilder der EPIC-Spektrometer des XMM-
Satelliten (bis 15 keV, [BWvdH 01, Hwa01]) deuten eher eine homogene Verteilung der
harten Rontgenemission an; letzteres soll gegen eine Synchrotron-Interpretation dieses
Spektrums sprechen, da man die hochenergetischen Elektronen in der duBeren StoBfront
oder in den Rontgenknoten lokalisiert vermutet. Des weiteren wird die Moglichkeit dis-
kutiert, daf die harten Spektren durch Bremsstrahlung von Elektronen mit keV-Energien
erzeugt werden konnen [LamO1].

Die aktuellen Modelle gehen wie das in dieser Arbeit verwendete Modell fiir Cas A aller-
dings davon aus, da3 das harte Rontgenspektrum durch Synchrotronstrahlung von TeV-
Elektronen erzeugt wird [ATAV00, AATV00]. Dieser sogenannte nicht-thermische rail
der Rontgenemission ist in das Synchrotronmodell in Abb. 11.2 eingezeichnet. Falls sich
jedoch tatsédchlich herausstellen sollte, da3 diese Interpretation falsch oder nur zum Teil
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richtig ist, werden Modifikationen notig sein.

Elektronen mit TeV-Energien konnen iiber Bremsstrahlung und insbesondere durch Inver-
se Compton (IC)-Streuung an niederenergetischen Photonen TeV-y-Emission erzeugen.
Unter der Annahme eines homogenen, gleich groBen Emissionsgebietes fiir die Rontgen-
und die IC-Emission konnen das FluBverhiltnis durch

2

fx—ray(ekeV) < B >
dxray 7 ) 10 11.4
fv(ETeV) 105G (114
und die charakteristischen Energien (e keV, E TeV) durch
E B
~ 0. keV 11.
‘ 007<1TeV> <1O5G> © (115)

abgeschitzt werden [AABT00b, AAK97]. Wihrend bei typischen Magnetfeldern B in
Uberresten von Supernovae des Typs I von =~ 10 uG der fiir die IC-Emission relevante
Rontgenspektralbereich bei ~ 0.1 keV liegt und damit der direkten Messung aufgrund der
dominanten thermischen Emission verborgen bleibt, konnte bei Cas A mit Magnetfeldern
im Milli-GauB3-Bereich der IC-Beitrag direkter abgeschitzt werden.

Das Problem dieser Uberlegungen im vorliegenden Fall ist, daB im Gegensatz zu der eben
gemachten Annahme Cas A eine hochgradig inhomogene Emissionsquelle ist, wie die
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Bilder zeigen. Falls Elektronen in Bereichen mit hohem Magnetfeld beschleunigt werden
und dort auch dominant die Rontgenstrahlung emittiert wird, kann die IC-Emission der
Elektronen unterschitzt werden. Der Grund dafiir ist folgender: Wihrend das Rontgen-
spektrum die strahlungsgekiihlte Elektronenpopulation widerspiegelt, konnen Elektronen
in den Bereichen mit niedrigem Magnetfeld nach Entweichen aus den Beschleunigungs-
gebieten durchaus ein hérteres Spektrum haben; die IC-Emission kann also durch eine
Elektronenpopulation mit einem Spektrum dominiert werden, das hérter ist, als durch die
Rontgenemission angezeigt wird.

Das in [ATAV00, AATVO00] diskutierte Modell von Cas A ist bisher das einzige, das ver-
sucht, dem Umstand der inhomogenen Struktur von Cas A insbesondere im Hinblick
auf die TeV-y-Emission Rechnung zu tragen. Dieses Modell ist allerdings ein reines
Transportmodell fiir Elektronen. Fiir die Beschreibung der Synchrotronemission wur-
de ein 2-Zonen-Modell vorgeschlagen. Die beschleunigten Elektronen werden mit ei-
nem Spektrum mit spektralem Index 57, = —2.15 und einer maximalen cutoff-Energie
von EF . = 17TeV in kompakten Zonen mit hohem Magnetfeld B; ~ mG injiziert.
Diese kompakten Zonen sind in ein wesentlich grofleres Volumen mit dem Magnetfeld
B, = 1/4B eingebettet; die Entweichzeit der Elektronen aus der ersten in die zweite
Zone betrigt 7y = 20 Jahre. Die Synchrotronemission von Cas A — sowohl das Breitband-
spektrum als auch weitere strukturelle Beobachtungen wie die Variation der spektralen
Indizes der Radioemission fiir verschiedene Radioknoten — lassen sich im Rahmen dieses

Modells gut beschreiben.

Fiir die Vorhersage der TeV-y-Emission durch Bremsstrahlung und IC-Streuung wird
noch eine dritte Zone mit deutlich niedrigerem Magnetfeld eingefiihrt (B3 = 0.1 mG).
Mit diesem erweiterten Modell 148t sich das Synchrotronspektrum etwas besser beschrei-
ben. Das Volumen der dritten Zone wird in etwa dem der zweiten Zone gleichgesetzt; die
Entweichzeit von der zweiten in die dritte Zone wird zu 7, = 800 Jahre gesetzt, liegt also
in derselben GroBenordnung wie das Alter des Uberrests. Die dritte Zone wird allerdings
durch die Daten weder wirklich ,,gefordert” noch dementsprechend besonders gut in ih-
ren Parametern eingegrenzt. Insbesondere wird durch dieses erweiterte Modell der oben
beschriebenen Unsicherheit beziiglich der vorhergesagten IC- und Bremsstrahlungsfliisse
Rechnung getragen.!

Fiir die Vorhersage der Bremsstrahlung wird eine Protonendichte von ny = 15cm™3

verwendet. Bei TeV-Energien dominiert laut dem Modell die IC-Emission. Fiir ih-
re Voraussage wird die Dichte des Photonenfeldes bendtigt. Die (homogen verteilte)
Photonenpopulation setzt sich aus der Synchrotronstrahlung der Elektronen, der 2.7 K-

"Durch die Diskussion wird deutlich, daB eventuell ein N-Zonen-Modell notig wire, um alle Félle ab-
zudecken; die Parameter dieses Modells lieBen sich ausschlieBlich durch Beobachtungen aber vermutlich
nicht eingrenzen.
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Hintergrundstrahlung, der optischen Linienemission der Quelle und insbesondere der
thermischen Staubemission bei T = 97 K zusammen; das letztere Photonenfeld soll im
VHE-Bereich fiir 80% der IC-Emission verantwortlich sein. Die so berechneten Modell-
vorhersagen fiir die Gamma-Emission von Cas A werden unten (Abschnitt 11.5) mit dem
in der vorliegenden Arbeit bestimmten Fluf3 und Spektrum von Cas A im TeV-Bereich
verglichen.

11.4 Hadroneninduzierte TeV-Emission

Die Modelle zur Beschleunigung von Hadronen in Supernova-Uberresten wurden bereits
in Kap. 1.1 und 1.2 kurz diskutiert. Da die Schockwelle von Cas A vermutlich in das
vom Magnetfeld des Vorgingersterns dominierte Windmaterial expandiert, kommen die
entsprechend modifizierten Modelle zum Tragen [BV0Ob]. Diese sagen fiir den vorliegen-
den Fall im wesentlichen voraus, dall auch bei der vergleichsweise kurzen Lebensdauer
von Cas A effizient Hadronen auf Energien iiber 100 TeV beschleunigt werden konnten.

Fiir die Interpretation des in der vorliegenden Arbeit ermittelten TeV-~y-Flusses wird die
in [AATVO0O0] diskutierte Modellannahme fiir hadroneninduzierte y-Emission verwendet;
dabei wurde ein Spektrum der beschleunigten Teilchen mit einem spektralen Index von
Bpr = —2.15 und einer cutoff-Energie von EP' = 200 TeV zugrunde gelegt.

max

Die kinetische Energie, die in den beschleunigten Hadronen steckt, wurde zu W, =
2 x 10%erg angenommen, was einer mittleren Produktionsrate von Ly, ~ 2 x 10*erg/s
entspricht. Dieser Wert liegt deutlich unter der angenommen typischen Energie in Ha-
dronen von 1 — 2 x 10°%erg, die allerdings auch erst in der spiteren Entwicklung des
Supernova-Uberrests erreicht wird. Wenn man allerdings annimmt, daB Elektronen zu
TeV-Energien beschleunigt werden konnten (siehe voriger Abschnitt), liegt die mittlere
Produktionsrate fiir Elektronen bei L, ~ 2.5..5.5 x 10%%erg/s, je nach angenommenem
Magnetfeld B; (1.6..1 mG) [AATVO0O0]. Dies wiirde eine Beschleunigungseffizienz fiir
Hadronen bedeuten, die nur einen Faktor 4-8 mal hoher liegt als die fiir Elektronen; dies
widerspricht dem {iiblicherweise angenommenen Verhéltnis von > 40, das aus dem lokal
gemessenen Verhiltnis von Hadronen zu Elektronen der kosmischen Strahlung folgt.

Der Grund fiir diesen angenommenen niedrigen Wert von W, liegt darin, dal bereits obe-
re FluBgrenzen fiir TeV-Emission existieren [GGNE99, LBB199], die durch die Modell-
vorhersagen nicht verletzt werden sollten. Momentan sind Untersuchungen im Gang, die
das so implizierte, von den Erwartungen abweichende Verhiltnis der Beschleunigungsef-
fizienzen fiir Hadronen und Elektronen zu verstehen versuchen [BVPO1]. Im Hintergrund
steht aber immer die nicht eindeutige Annahme, daf3 die harte Rontgenemission Synchro-
tronstrahlung von Elektronen mit TeV-Energien ist.
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Abbildung 11.4: Der gemessene integrale Flul von Cassiopeia A (gefiilltes Quadrat) zusammen
mit dem 1 o-Fehlerbalken des aus dem differentiellen spektralen Index berechneten integralen
Spektrums zwischen 1 und 10 TeV (grauschattiertes Feld); das Spektrum gilt unter der Annahme
eines Potenzgesetzes. Zum Vergleich ist das Krebsnebelspektrum zwischen 1 und 20 TeV eingetra-
gen. AuBlerdem sind die oberen Fluigrenzen fiir Cas A von EGRET, Whipple und CAT eingezeich-
net. Die Beobachtungen werden mit Modellvorhersagen verglichen. Die gepunktete Linie gibt das
aus hadronischen Modellen hergeleitete Spektrum wieder; die Absolutnormierung der Vorhersage
ist allerdings in gewissen Grenzen variabel. Die durchgezogene Linie und die gestrichelte Linie
sind die im Rahmen der leptonischen Modelle vorhergesagten IC- plus Bremsstrahlungsfliisse fiir
zwei verschiedene Parameterwerte (B; = 1 mG bzw. B; = 1.6 mG).

11.5 Bewertung der gemessenen TeV-v-Emission von
Cassiopeia A

In Abb. 11.4 sind der in der vorliegenden Arbeit gemessene TeV-v-Fluf3 und das unter der
Annahme eines Potenzgesetzes zwischen 1 und 10 TeV ermittelte Spektrum von Cas A
gezeigt, zusammen mit den bereits von anderen TeV-Observatorien und dem EGRET-
Detektor ermittelten oberen FluBgrenzen. Die gepunktete Kurve entspricht der im Ab-
schnitt 11.4 diskutierten hadronischen Modellannahme. Die durchgezogene und die ge-
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strichelte Linie geben die Vorhersagen an, die im Rahmen des in Abschnitt 11.3 diskutier-
ten leptonischen Teilchentransportmodells IC- und Bremsstrahlungsflu simulieren; als
freier Parameter wird das Magnetfeld der kompakten Zonen zwischen 1 mG und 1.6 mG
variiert; daran angekoppelt dndert sich auch das Magnetfeld des zweiten in dem Modell
eingefiihrten Emissionsgebiets.

Der vorhergesagte absolute Fluf des leptonischen Szenarios ist somit stark parameter-
abhiéngig. Da nach der in Kap. 11.4 gefiihrten Diskussion aber auch keine absolute Fluf3-
vorhersage fiir das hadronische Emissionsmodell gemacht werden kann, scheint im Rah-
men der diskutierten Modelle eine Unterscheidung zwischen hadronischer und leptoni-
scher Emission nur durch die Messung der spektralen Verteilung moglich. Im Rahmen
der FluBunsicherheiten der Modelle ist die absolute Grofle des gemessenen Flusses so-
wohl mit hadronischer Emission als auch mit dem leptonischen Szenario vertréiglich.

In Kap. 10.7 wurde das gemessene differentielle Spektrum mit den Vorhersagen der spek-
tralen Verldufe fiir beide Szenarien verglichen. Die Zufallswahrscheinlichkeit, dal das
gemessene Spektrum aus dem vorhersagten hadronischen spektralen Verlauf erwéchst,
betrigt 98%, im Falle des leptonischen Modells betrdgt die Zufallswahrscheinlichkeit
15%. Das hadronische Modell wird also leicht bevorzugt, das leptonische Modell aber
nicht signifikant ausgeschlossen.

Als Fazit bleibt, dal im Rahmen der diskutierten Modellunsicherheiten die gemessene
TeV-+v-Emission von Cas A sowohl als Nachweis fiir Elektronen als auch fiir Hadronen —
oder eine Mischung aus beiden Teilchensorten — mit TeV-Energien gewertet werden kann.



Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit behandelt einerseits technische Aspekte der Kalibration und Da-
tenanalyse des HEGRA-Cherenkov-Teleskopsystems, dann insbesondere aber die Analy-
se des neu entdeckten TeV-v-Signals von dem Supernova-Uberrest Cassiopeia A.

Das HEGRA-Cherenkov-Teleskopsystem ist das erste stereoskopisch arbeitende System
von Cherenkov-Teleskopen weltweit. Es registriert VHE-y-Quanten oberhalb einer Ener-
gieschwelle von 500 GeV. Unter optimalen Beobachtungs- und Detektorbedingungen und
fiir Punktquellen mit einem krebsnebelartigen Spektrum (agg ~ —2.5) hat das System
eine FluBempfindlichkeit von Fy;,(E > 1TeV) = 5.8 - 1078 phm~2s~! oder 30% des
Krebsnebel-Flusses fiir quasi-untergrundfreie Beobachtungen innerhalb einer Stunde. Fiir
untergrunddominierte 100-Stunden-Beobachtungen erreicht das System eine FluBemp-
findlichkeit von ca. 3% des Krebsnebel-Flusses.

In Bezug auf die Kalibration sind zwei Beitrdge dieser Arbeit besonders hervorzuheben:
Zum einen wurde die Ausrichtungskalibration mit Hilfe einer in der etablierten boden-
gestiitzten Astronomie iiblichen Technik, der Modellierung der Teleskopmechanik und
der daraus resultierenden Fehlausrichtungen, durchgefiihrt. Dadurch und durch die per-
manente Uberwachung der fiir die Ausrichtungskorrektur nétigen Parameter konnte ei-
ne in der TeV-y-Astronomie neuartige systematische Ausrichtungsgenauigkeit von 25"
iber die gesamte bisherige Detektorlaufzeit erreicht werden. Mit dieser Genauigkeit sind
z.B. Analysen moglich geworden, die sensitiv auf eine mogliche Ausdehnung von TeV-
v-Quellen wie dem Krebsnebel oder Mrk 501 sind.

Zum anderen wurde eine konsequente Uberwachung und Kalibration der Detektorsensi-
tivitit {iber mehrere Jahre betrieben. Dadurch konnte gezeigt werden, daB die Anderung
der Empfindlichkeit des HEGRA-Systems sehr gut (auf einige Prozent genau) durch die
Alterung von Photodetektoren und Spiegeln beschrieben und verstanden werden kann.
Damit ist es moglich, auf einer verldBlichen Grundlage die relative Energieeichung und
den Abgleich der effektiven Sammelfliche fiir unterschiedliche Beobachtungsepochen
durchzufiihren. Ebenfalls ist es moglich, durch Anwendung einer kiinstlichen Teleskop-
Ansprechschwelle eine homogene Akzeptanz iiber einen GroBteil der Detektorlaufzeit zu
erreichen.
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224 ZUSAMMENFASSUNG

Mit dem HEGRA-Teleskopsystem konnte zum ersten Mal TeV-y-Emission des Super-
nova-Uberrests Cassiopeia A nachgewiesen werden. Die Analyse dieses Signals ist der
zweite Schwerpunkt dieser Arbeit. Die Beobachtungen wurden iiber einen ausgedehn-
ten Zeitraum von drei Jahren mit einer Gesamtbeobachtungszeit von 232 Stunden durch-
gefiihrt. Die effektive Beobachtungszeit, die in erster Ndherung aus der Zahl der regi-
strierten Untergrundereignisse gewonnen werden kann, entspricht aufgrund des etwas
ungiinstigen Zenitwinkelbereichs von 29° — 40° und der variierenden Detektorsensitivitét
insgesamt nur ca. 140 Stunden Beobachtungszeit unter optimalen Bedingungen.

Die statistische Signifikanz des Signals betrdgt 5 o. Ausgedehnte Tests wurden durch-
gefiihrt, um die Signifikanz des Signals zu verifizieren. Ein moglicher systematischer
Fehler bei der Bestimmung des erwarteten Untergrundes wurde auf einem einprozenti-
gen Niveau ausgeschlossen. Die aus der TeV-Emission rekonstruierte Quellposition ist
iber den gesamten Beobachtungszeitraum konsistent mit der aus anderen Wellenlidngen-
bereichen bekannten Position von Cassiopeia A. Eine Zuordung des Schwerpunktes der
TeV-Emission zu einem bestimmten Ort innerhalb des Uberrestes ist wegen des statisti-
schen Fehlers der Schwerpunktbestimmung nicht moglich.

FluB3 und Energiespektrum wurden durch den Vergleich mit Krebsnebel-Referenzdaten
gewonnen. Man erhilt den integralen FluBwert von

Foasa(E > 1TeV) = (5.8 4 1.2¢pa1 & 1.2455¢) x 1077 phm s

das entspricht 3% des Krebsnebelflusses. Fiir die Bestimmung des Spektrums betriigt die
effektive Energieschwelle 1.4 TeV, bedingt durch den Zenitwinkelbereich und leicht be-
dingt auch durch die angewendete Softwareschwelle. Unter der Annahme eines Spek-
trums, das zwischen 1 und 10 TeV einem Potenzgesetz dF'/dE o« E folgt, erhilt man
den differentiellen spektralen Index von

OCasA = —2.5 & 0.4g4ar £ 0.1y,

Dies ist also ein krebsnebelartiges Spektrum; damit werden allerdings keine Ahnlichkei-
ten zwischen diesen Objekten impliziert.

Der Nachweis der TeV-y-Emission von Cassiopeia A zeigt grundsétzlich, dafl ein scha-
lenformiger Supernova-Uberrest wie Cassiopeia A in der Lage ist, Teilchen auf TeV-
Energien und dariiber zu beschleunigen. Um dariiberhinaus zu diskutieren, ob Supernova-
Uberreste allgemein als Beschleuniger der kosmischen Strahlung (bis 10'*..10'® eV) an-
gesehen werden konnen, muf} ein Vergleich mit der aus Modellen erwarteten Emission
erfolgen.

Analytische Beschreibungen fiir die Teilchenbeschleunigung in Supernova-Uberresten
existieren bisher nur fiir Hadronen, da die Injektion der Elektronen in den Beschleuni-
gungsprozel} bisher nicht gut verstanden ist. Letztere tragen nur einen kleinen Teil zur
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Gesamtenergie der kosmischen Strahlung bei, konnen aber innerhalb der Quellen sehr
effizient strahlen und sind deshalb bei der Beurteilung der y-Emission von Bedeutung.

Die in Kapitel 1.1.1 diskutierten Beschleunigungsmodelle sagen fiir eine typische Super-
nova mit einer Gesamtenergie von 10! erg einen Energieiibertrag in kosmische Strah-
lung mit einer Effizienz von 10-20%, und ein E_Q'O—Potenzgesetz bis zu einer maximalen
Energie von > 10 eV voraus. Das TeV-y-Emissionsspektrum folgt diesem Teilchen-
spektrum, die Leuchtintensitit variiert allerdings u.a. mit der Gasdichte des Mediums, in
das die Schockwelle expandiert. Die Effizienz des Energielibertrags unterliegt gewissen
Modellunsicherheiten und wird deshalb im Einklang mit der Energiebilanz der kosmi-
schen Strahlung bestimmt. Die Energiebilanz ergibt sich einerseits aus der Energiedichte
der kosmischen Strahlung und andererseits aus der Hiufigkeit und Energieabgabe der
Supernova-Ereignisse.

Im Falle eines einzelnen Supernova-Uberrests, insbesondere bei Cassiopeia A, sind die
einfachsten Modelle nicht unmittelbar anwendbar. Cassiopeia A ist ein sehr junger Uber-
rest (ca. 300 Jahre alt) und expandiert auBBerdem in ein stark inhomogenes Medium. Das
Modellspektrum, das in dieser Arbeit mit der TeV-y-Emission von Cassiopeia A vergli-
chen wird, ist ein E~2!5-Spektrum mit einer maximalen Protonenenergie von 100 TeV.
Die Gesamtprotonenenergie wird zu W = 2 x 10*° erg gesetzt, diese ,,Normalisierung”
ist aber variabel.

Die leptoneninduzierte Emission, die im Sinne des Vergleichs mit den analytischen Mo-
dellen der hadronischen Beschleunigung als storender Untergrund angesehen werden
kann, wird z.Zt. am besten durch ein Teilchentransportmodell beschrieben. Dieses mo-
delliert die spektrale und rdumliche Verteilung der Elektronen im Einklang mit Messun-
gen vom Radio- bis zum Rontgenspektralbereich und sagt unter Variation der Modellpa-
rameter mogliche leptoneninduzierte GeV- bis TeV-Spektren voraus. In einem als wahr-
scheinlich angesehenen, aber wohl nicht zwingend festgelegten Parameterraum ergibt sich
oberhalb von 1 TeV ein steil abfallendes Spektrum mit einem Spektralindex < —3. Die
Normalisierung ist wiederum nicht stark eingegrenzt, die vorhergesagten Fliisse errei-
chen aber die Sensitivitit der vorliegenden Messung. Falls sich jedoch die Interpretation
als falsch herausstellen sollte, daB das harte Rontgenspektrum als Synchrotronstrahlung,
also durch Elektronen mit Energien im TeV-Bereich induzierte Emission, angesehen wird,
wird wohl eine Korrektur der Vorhersagen hin zu niedrigeren Fliissen erfolgen miissen.

Im Einklang mit der Idee, da3 die hadroneninduzierte Emission bei ihren Quellen am
besten durch ihren harten Spektralindex und spektralen Cutoff identifizierbar sein sollte,
scheint auch bei Cassiopeia A zur Zeit die Identifikation einer hadronischen oder lep-
tonischen Quellpopulation nur durch die spektrale Messung méglich zu sein. Ein reiner
Vergleich der spektralen Verldufe beider Modellvorhersagen mit dem gemessenen Spek-
trum von Cassiopeia A ergibt fiir das hadronische Szenario eine Wahrscheinlichkeit von
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98% und fiir das leptonische Modell eine Wahrscheinlichkeit von 15%. Das hadronische
Szenario wird also leicht favorisiert, das leptonische Modell aber keineswegs signifikant
ausgeschlossen.

So bleibt als Fazit, daB das HEGRA-Teleskopsystem die Erwartungen beziiglich der
Sensitivitdt und der technischen Leistungsfahigkeit erfiillt und zum Teil sogar iiber-
troffen hat. In Bezug auf das Verstindnis der Supernova-Uberreste als mogliche Quel-
len der kosmischen Strahlung ist die erreichte Sensitivitit der momentan betriebenen
Cherenkov-Teleskope allerdings anscheinend zu gering, um statistisch relevante Aus-
sagen iiber die Supernova-Population der Galaxis als Ganzes zu treffen. Der Nachweis
von TeV-Emission einzelner Quellen ist zuwenig. Im Falle von Cassiopeia A reicht zum
einen die momentan erreichte Sensitivitéit nicht aus, um ein genaues Energiespektrum zu
messen; zum anderen bietet sich durch die individuellen Eigenschaften des Uberrests ein
breites Spektrum an Erwartungen fiir die TeV-Emission, und damit auch ein Interpreta-
tionsspielraum.

Geplante Projekte auf dem Gebiet der Gamma-Astronomie sind die Cherenkov-Teleskop-
Installationen H.E.S.S., Veritas und CANGAROO II, die das Systemkonzept von HEGRA
tibernehmen, das grofle Einzel-Cherenkov-Teleskop MAGIC und das Satellitenexperi-
ment GLAST, das eine Sensitivitdt im MeV-100 GeV-Spektralbereich haben wird. Im
Hinblick auf diese Experimente erweisen sich die Ergebnisse des HEGRA-Teleskop-
systems durchaus als wegweisend.
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Abbildung rechts: Autostereogramm des HEGRA-Teleskop-Systems, erstellt mit MAGIC-3D,
Programm zur Erzeugung von Autostereogrammen, Version 1.0, (©) Rolf Sander & Martin Simeth
1994. Um das in dem Stereogramm verschliisselte Bild zu sehen, miissen die Augen des Betrach-
ters auf eine grofe Entfernung eingestellt sein. Dadurch entstehen zwei gegeneinander verschobe-
ne Teilbilder, bei deren korrekter Uberlagerung (Verschiebung um ein Achtel der Gesamtbreite des
Bildes, das entspricht einer Periode des Bild-Musters) im Gehirn ein dreidimensionales Bild er-
zeugt wird. Eine giinstige Entfernung der Abbildung vom Auge ist ca. 30 cm. Auf der iibernichsten
Seite ist das Original-Bild gezeigt.
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Dieses Bild ist in dem Autostereogramm auf der vorherigen Seite verschliisselt. Die Tiefenkodie-
rung findet iiber den Helligkeitskontrast der Objekte statt.



