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TeV-y-Emission des Supernovddberrestes Cassiopeia A:

Erster Nachweis mit dem HEGRA-Cherenkov-Teleskop-System

Mit dem stereoskopischen Cherenkov-Teleskop-System deGRA-Kollaboration
wurde erstmalig Te\w-Emission des Supernovdberrestes Cassiopeia A nachgewie-
sen. Die Beobachtungen wurden in den Sommermonaten der 7887 bis 1999 mit
einer Beobachtungszeit von 232 Stunden durchgefuhrt. $dgsal hat eine statisti
sche Signifikanz von &, der Flul3 von Cassiopeia A oberhalb von 1TeV wurde zu
(5.8 £1.2401 £ 1.255t) X 107 phm2s~! bestimmt. Dies entspricht einem Fluf3 von 3%
des Krebsnebels und ist der niedrigste, der bisher in deryF&8tronomie nachgewie
sen wurde. Der Schwerpunkt der TeMEmission wurde in absoluten Himmelskoordi-
naten mit einem Fehler vahl!l.,; +0!6s, gemessen und stimmt mit der Position von
Cassiopeia A in anderen Wellenlangenbereichen gut itbddas Energiespektrum ist
konsistent mit einem Potenzgesetz der FoffdF « £, der differentielle spektral
Index betragty = —2.45 £ 0.4, £ 0.1, ZwWischen 1 und 10 TeV.

Der Nachweis der TeW-Emission zeigt, daR der schalenformige Superrdbarrest
Cassiopeia A Teilchen auf TeV-Energien beschleunigt hat.die weitere Interpreta-
tion wird der gemessene Flul3 und insbesondere die Form dagiEspektrums mir
aktuellen Modellen verglichen, die die TeMEmission verschiedener Teilchenpopula-
tionen von Cassiopeia A — einerseits Hadronen, andergfsegtonen — untersuchep.
Momentan ist es allerdings nicht moglich, eindeutig darauschliel3en, von welcher
der beiden Teilchensorten die gemessene Emission herruhr

D

TeV v-ray emission from the supernova remnant Cassiopeia A:
First detection with the HEGRA Cherenkov Telescope System

TeV ~-ray emission from the Supernova remnant Cassiopeia A wasted for the first
time. The observations were made using the HEGRA stere@ssggtem of imaging
atmospheric Cherenkov telescopes. 232 hours of obsemvéti® were accumulated
during the summer months from 1997 to 1999. The detectioralstatistical signif
icance of 5. A flux of (5.8 &= 1.24a & 1.24) x 107?phm2s! above 1 TeV was
measured for Cassiopeia A. This corresponds to 3% of the Neddula flux, and ig
the lowest flux detected in TeY-ray astronomy so far. The center of the TeVay
emission was determined in celestial coordinates with aoracy of41/1,; & 06y,

it agrees well with the position observed in other wavebantlse spectral distribu
tion is consistent with a power law/fdE « E* with a differential spectral index o
a = —2.45 & 0.4, £ 0.1 between 1 and 10 TeV.

The detection of Tef-rays indicates that the shell-type supernova remnantiGjasa
A is a site of particle acceleration to multi-TeV energiesor Rurther interpretation),
the flux and especially the shape of the energy spectrum ipamd to current mod
els which examine the TeV-ray emission of different particles, either nucleons| or
electrons. However, the assignment of the FeYay emission to one of the particle
populations is currently not unambiguously possible.
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., There is a theory which states that if ever anyone dissomeactly what the Universe is
for and why it is here, it will instantly disappear and be esg@d by something even more
bizarre and inexplicable.”



,» There is another which states that this has already hapgen

Viel zitierte, aber immer wieder lesenswerte Spruchfolge aThe restaurant at the end of the Universe”,
2. Band der Romanfolge ,, The hitchhikers guide to the gdlasy Douglas Adams



Einleitung

Zum Gluck besteht nach heutigem Verstandnis die AufgasedAdtronomie bzw. Astro-
physik darin, die Vorgange im Kosmos zu beobachten, zuhvedmen und ihre Zusam-
menhange so weit wie moglich zu begreifen. Das Wozu unduWades Universums
begleitet uns dabei natirlich standig, ist aber nichté&bstand unserer Arbeit.

Die kosmische Strahlung mit ihren bis in den Bereich ¥6# eV reichenden Teilchen-
energien ist ein interessantes Phanomen, dessen Urspaahgnicht geklart ist. Man
vermutet, dal3 der gesamte Energieinhalt dieser nichtrisehen Teilchenkomponente
etwa der kinetischen Energie der thermischen Materie invéiaum entspricht, wenn
man von der kosmologischen Expansion und der sogenanntekldduMaterie absieht.
Als Ursache fur diese Teilchenstrahlung werden kollekiirozesse angesehen, wie sie
vor allem in Schockfronten vorkommen. Charakteristisoll &inergiespektren, die einem
Potenzgesetz folgen, dies haufig Uiber viele Dekaden.

Schockfronten, die geladene Teilchen auf entsprechend BEmiergien beschleunigen
konnen, entstehen beispielsweise nach einer Superngadion. Eine der vielen fun-
damentalen Fragen der Astrophysik ist die Untersuchungigpothese, dal? Supernova-
Uberreste dominant furr die kosmische Teilchenstrahlusgietwal 0'® eV verantwort-
lich sind. In diesem Kontext bewegt sich auch die vorliegeAdbeit.

In den Kernen Aktiver Galaxien sind ahnliche Vorgangekdbam. Vermutlich entstehen
Schockfronten in dem Teilchenstrom, der durch das zensehevarze Loch beschleu-
nigt wird. Man nimmt an, daf3 Teilchen hier bis zu den hoah&teobachteten Energien
beschleunigt werden konnen.

Die Gamma-Astronomie basiert auf der Beobachtung der GaQuaeanten, die in solchen
Szenarien immer im Zusammenhang mit geladenen Teilcheteben. Ihr Vorteil liegt
darin, daf3 man wie im visuellen, Infrarot-, Radio- und Rjembereich abbildende Astro-
nomie betreiben kann. Ziel ist es, die Beschleuniger denéoergetischen Teilchenstrah-
lung zu lokalisieren und die Verteilung der Quellen wie deildhen in- und auf3erhalb
unserer Galaxie zu untersuchen. Die primaren Hadroneklekironen selbst tragen hin-
gegen, zumindest unterhalb vaf'® eV, wegen ihrer Ablenkung in (inter-)galaktischen

15



16 EINLEITUNG

Magnetfeldern keine Richtungsinformation mehr und eheicdie Erde praktisch iso-
trop.

Traditionell halten Satelliten-Experimente mit einem Emglichkeitsbereich von MeV-

bis GeV-Energien den Begriff der Gamma-Astronomie besb&itanntestes Beispiel ist
der EGRET-Detektor auf dem Compton Gamma Ray Observataeybbdengestitz-

ten Experimente, unter ihnen die Cherenkov-Teleskope m&rdieschwellen von zur
Zeit etwa 300 GeV aufwarts, laufen unter den Bezeichnunig@fiy-Astronomie oder

VHE (Very High Energy)-Astronomie. Weltweit sind momentaer grof3ere Experimen-
te (Whipple, CAT, HEGRA, CANGAROO) mit abbildenden Chereukleleskopen in

Betrieb. Die Zahl der mit dieser Nachweistechnik insgegawsitiv detektierten Objekte
belauft sich auf etwa zehn, wobei bisher allerdings nur Qesllen von mehr als einem
Experiment nachgewiesen und damit unabhangig bestétigten konnten.

Trotz der geringen Zahl an nachgewiesenen Quellen konrieHilie von Modellen ei-
ne ganze Reihe von astrophysikalischen Fragestellunggggangen werden. Auch die
Nicht-Detektion der TeV-Emission von Quellkandidaterfdie den Theorien relevante
Informationen. Der Wert dieser Flu3obergrenzen wird rgggonald hoher eingeschatzt,
wenn mit demselben Experiment andere Quellen erfolgreadingewiesen und studiert
werden konnten. Daruberhinaus wird auch versucht, tlgemégliche Absorption von
TeV-y-Quanten aus bekannten extragalaktischen Quellen anraregtgetischen Photo-
nen die Dichte der Infrarot-Photonen im intergalaktiscRamm zu bestimmen. Da diese
Photonen die Entstehungsgeschichte der Galaxien wiégelpi, kommen somit auch
kosmologische Fragestellungen in den Blickpunkt.

Die HEGRA-Kollaboratiof betreibt auf dem Roque de los Muchachos der kanarischen
Insel La Palma, auf dem Gelande des Instituto de Astazide Canarias (IAC), ein Sy-
stem aus abbildenden Cherenkov-Teleskopen. Solche dgle#onnen Luftschauer re-
gistrieren, die durch kosmischeQuanten oder Hadronen mit TeV-Energien in den obe-
ren Schichten der Atmosphare ausgelost werden. Das voSdeauerteilchen emittierte
Cherenkov-Licht wird genutzt, um den Luftschauer zu rekamsren, und so Richtung,
Energie und Art des primaren Teilchens zu bestimmen.

In seiner jetzigen Konfiguration besteht das HEGRA-Telpskstem aus einem Einzelte-
leskop mit einem 0 m?-Reflektor und einem System von fiinf in Koinzidenz arbedtam
identischen Teleskopen mit jeweils eingm m?-Reflektor. Das Koinzidenz-System ist
bisher das einzige seiner Art weltweit. Die Namen HEGRAe$kbp-System, HEGRA-
Stereo-System etc. beziehen sich Uiblicherweise auf dazidenz-System; das Einzelte-
leskop wird mit einem weitgehend unabhangigen Beobagspnogramm betrieben. Die

IHigh EnergyGammaRay Astronomy, bestehend aus Gruppen der folgenden EinrichtundP! fir
Kernphysik Heidelberg, MPI fur Physik Miinchen, UnivéasHamburg, Universitat Kiel, Universitat Wup-
pertal, Universitat Madrid, Yerewan Physics Institute
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vorliegende Arbeit behandelt ausschlie3lich das Koinmze8ystem, fur das der Name
HEGRA-System synonym benutzt wird.

Dieses System ist seit Anfang 1997 in einer quasi-endggritiKonfiguration von vier
Teleskopen in Betrieb und hat seitdem kontinuerlich Datemognmen. In der zweiten
Halfte des Jahres 1998 wurde das funfte Teleskop in dag@yiategriert. Bisher ist ei-
ne grofRe Zahl von potentiellen Quellen beobachtet worden.dén bereits bekannten
TeV-y-Quellen wurden der Krebsnebel und die Aktiven Galaxien Mk und Mrk 421
detektiert und mit zum Teil vollig neuartiger Qualitatueessen, wozu auch die Untersu-
chungen dieser Arbeit beigetragen haben.

Insbesondere konnte in einem umfangreichen Beobachttogysimm mit dem HEGRA-
Teleskopsystem zum ersten Mal TeMEmission von dem Supernoudberrest Cassio-
peia A gemessen werden. Dieser Nachweis und die Bestimmesm&uergiespektrums
sind das zentrale Thema dieser Arbeit. Um solche Strah¢uedlen an der Grenze der
Beobachtungsmaoglichkeit sicher zu detektieren, mufd nran\delzahl technischer De-
tails bei der Beobachtung und der Datenanalyse verstehgeachten. Diese Arbeit
behandelt im folgenden nach einer Einfuhrung in die hilvanten astrophysikalischen
Fragestellungen und Methoden in den Kapiteln 3 und 4 allgemefbereitung und Ka-
libration der HEGRA-Daten. Kapitel 5 stellt die in diesergit verwendeten Datensatze
vor, Kapitel 6 gibt einefUberblick iiber die aus den Cassiopeia A-Daten gewonnenen E
gebnisse. In den Kapiteln 7, 8 und 9 wird dann die Analyseudiskt, die zum Nachweis
des Signals von Cassiopeia A durchgefuhrt wurde. In Khplewird die Bestimmung
des TeV-Energiespektrums von Cassiopeia A beschrieberadiophysikalischen Impli-
kationen, die sich aus dem TeV-FIul3 beziehungsweise dektr8pevon Cassiopeia A
ergeben, werden in Kapitel 11 diskutiert.

Die Analyse der Cassiopeia A-Daten und die Ergebnisse weedrh in einer bei
Astronomy & Astrophysicgur Veroffentlichung akzeptierten Publikation bescbee
[AAB *01c].



18

EINLEITUNG



Kapitel 1

Astrophysikalische Motivation

1.1 Die astrophysikalischen Prozesse

Die Gamma-Astronomie untersucht einen Spektralbereimctiem nicht-thermische Pro-
zesse die Energieverteilungen der Teilchen bestimmen,,Klassische” Vertreter dieser
kollektiven Phanomene ist die Teilchenbeschleunigungtmféfronten. Der Mechanis-
mus wurde in [Kry77, Bel78, ALS77] sowie [BO78] vorgeschdagdie allgemeine Idee
der Beschleunigung an bewegten magnetischen Inhomagemigeht auf Fermi [Fer49]
zurtick. Die Anwendung dieses Prozesses auf astrophigsikal Schockwellen, die z.B.
nach Supernovaexplosionen entstehen, wurde u.a. in [B@3@]tiert. Die Theorie und
ihre einfachste Anwendung in der Astrophysik sind mittleite Lehrbuchwissen [Gai90].

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

In Abb. 1.1 ist das differentielle Energiespektrum der kissimen Teilchenstrahlung in ei-
nem Energiebereich zwischet® eV und102! eV gezeigt. Bis zur Position des sogenann-
ten Knies bei ca3- 10'° eV laRt es sich durch ein Potenzgesetz der FaNdly o« E~27
beschreiben.

Fur die kosmische Strahlung werden die Annahmen gemaafits@ unsere Galaxis ho-
mogen (und zeitlich konstant) anfullt, und dal3 die in derdéivung des Sonnensystems
beobachtbare Verweildauer der Teilchen durch eine ersygéngige Entweichzeit cha-
rakterisiert werden kann; ein effizienter Einfangmechanis fir Teilchen aul3erhalb un-
serer Milchstral3e wird ausgeschlossen. Unter diesen ¥setzungen kann man schluf3-
folgern, dal3 zum einen das Spektrum der Quellpopulation itteMim ca.Aa ~ 0.5

19
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KAPITEL 1. ASTROPHYSIKALISCHE MOTIVATION
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Abbildung 1.1: Das Ener-
giespektrum der kosmischen
Strahlung, das sich uber
einen Bereich von 15 De-
kaden erstreckt. FiUr den
Energiebereich  unterhalb
des ,Knies” (zwischen
10%eV  und 10'%eV)
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werden  Supernovhlber-
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6 -, reste als Beschleuniger
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Energy (eV) angenommen. Aus [Aug96].

harter (i.e. flacher) sein mul3 als das beobachtete Speldaurkosmischen Strahlung
(z.B. [P97]), und daR als einzige gut bekannte Objekte Supernos@ptisse (mittlere
EnergieE,;, = 10° erg) in der Lage sind, die Energieverlustrate der Teilcheszaglei-
chen. Die annahernde Homogenitat der kosmischen Shrghdti u.a. in einem Energie-
bereich von 10 MeV bis 10 GeV durch Gamma-Emissionsmessumitedem EGRET-
Satellitendetektor experimentell bestatigt worden [HBC]; die energieabhangige Ab-
nahme der effektiven Flachendichte der Teilchen wird duvtessungen der Energie-
abhangigkeit des Verhaltnisses der primaren und sekend d.h. durch Spallation ent-
standenen Teilchen begriindet p®].

Die Theorie der Teilchenbeschleunigung an Sto3frontemtedas Bild der Supernova-
Uberreste als Beschleuniger der kosmischen Strahlungrisgien unterhalb des Knies
sehr gut bestatigen. Der Beschleunigungsmechanismaagiran nicht-relativistischen
Stol3fronten eine Energieverteilung aller beschleunigwitchen, die einem Potenzge-
setz dNdE «x E* mit « ~ —2 folgt. Die einfachen Testteilchenmodelle sind mittlerneei
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durch Modelle ersetzt worden, die Nichtlinearitaten imftwon Rickreaktionen der be-
schleunigten Teilchen auf die Stol3front mit einbezieheg. (8V97], [Bar00]); dadurch
ergeben sich leichte Modifikationen in den vorhergesagéticienspektren, die u.a. eine
leichte Verkleinerung des spektralen Index zur Folge haben

Fur die endgiltige Form des Teilchenspektrums musseatengeFaktoren berticksich-
tigt werden: die Injektion und die Energieverlustrate, wotilie3lich die zeitliche Ent-
wicklung insbesondere der Teilchenmaximalenergie. kéiirgektion in den Beschleu-
nigungsmechanismus mussen die Teilchen schon eine Memagie haben; die Ge-
schwindigkeitsverteilung des Gases bestimmt die zeéliehtwicklung der Teilchenbe-
schleunigung mit. Des weiteren spielen das Magnetfeld birvMagnetfeldgeometrie
eine wichtige Rolle. Fur Hadronen ist die Energieverlgtisehr gering und modifiziert
die Teilchenspektren wenig, im Gegensatz zu den Elektronen

Die Anwendung auf die astrophysikalischen Gegebenheitemem Supernovilberrest
ergibt fur das Teilchenspektrum ein tiber viele Dekadeahendes Potenzgesetz mit einer
Maximalenergie vont,,.,, > 100 TeV, die typischerweise nach Ende der Sweep-Up-
Phase bzw. mit beginnender Sedov-Phase erreicht wirdwelso das von der Supernova
ausgeworfene Material und das von der Schockfront komprieiGas in etwa gleiche
Massen haben (z.B. [BV97] und die weiter unten gezeigte Al8).

Eine ganze Reihe neuerer Untersuchungen hatte zum Zi@ledohenproduktion und die
TeV-y-Emission in Supernovilberresten unter den verschiedenen Umgebungsbedingun-
gen zu untersuchen und mit den bisherigen Beobachtungeinkfaig zu bringen. Ver-
schiedene homogene Medien wurden in [BV97] und [BV0Oa] isuieht. In dem heil3en,
diinnen Gas, das einen massereichen Vorgangersterntysddillie Maximalenergie der
Teilchen viel schneller erreicht werden als im normaleerstellaren Medium [BVOOb].
Ubersichtsartikel zu dem Thema sind z.B. [V6197], [Bar00]

1.1.2 Hadronisch induzierte Gamma-Emission in SupernovéJber-
resten

Die durch die hochenergetischen Teilchen erzeugten GaBmiasionsspektren bilden
die Teilchenspektren ab. Hadronen erzeugen in StoRen ast iBer dent®-Zerfall
hauptsachlich GammasY{ — ~~). Deutlich oberhalb der halben Ruheenergie des Pions
(67.5MeV) bleibt die Form des primaren Spektrums dabealezh, die Gammaquan-
ten haben allerdings im Mittel eine zehnfach niedrigerer@ieeals die hadronischen
Primarteilchen. In Abb. 1.2 sind unter der Beschriftur@pyrce Normalization” die Fak-
toren aufgezeigt, die in einer einfachen ParametrisiedemgGamma-Flul3 auf der Erde
beschreiben. Dies ist neben der Gasdichtand der Entfernung des Supernovauberre-
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Abbildung 1.2:
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stes zur Erde nur noch die EffizieAzles Energietibertrags der Supernova in kosmische
Strahlung; diese wird normalerweise mit 10%-20% angenomider Gamma-Flul3 ober-
halb einer bestimmten Energie skaliert mit diesem Prodo#tmit dem angenommenen
spektralen Index.

Abb. 1.2 zeigt das so abgeschatzte, typische Emissiokisapeeines Supernovdber-
rests unter Variation der moglichen spektralen IndizesMengleich zum erwarteten
Untergrund. Dieser besteht einmal aus der diffusen Gammigdton der Milchstral3e
durch Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit dem Gas.beste Sensitivitat
fir die Detektion der Gamma-Emission der Supernodterreste wird deshalb im TeV-
Spektralbereich vermutet [DAV94]. Fur Cherenkov-Telgsd, die in diesem Bereich sen-
sitiv sind, gibt es zum anderen noch einen weiteren Untaydurch kosmische Elektro-
nen (siehe nachster Abschnitt).
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1.1.3 TeV<-Emission durch Leptonen

Nichtthermische Elektronen mit TeV-Energien konnen irez8pektralbereichen nachge-
wiesen werden. Zum einen emittieren sie Synchrotronstrahldiese kann mit Rontgen-
satelliten, insbesondere im harten Rontgenlichtl( keV), detektiert werden. Zum an-
deren erzeugen sie Gammas mit GeV- bis TeV-Energien Ulsen&strahlung und Inverse
Compton (IC)-Streuung an niederenergetischen Photonen.

In der Gesamtenergiebilanz der kosmischen Strahlungespieektronen nur eine unter-
geordnete Rolle. Bei der Suche nach den Beschleunigernodenikchen Strahlung er-
zeugen sie jedoch in zweifacher Hinsicht einen storend#ergrund: Zum einen stellen
kosmische Elektronen fur Cherenkov-Teleskope einemiahkt eliminierbaren, isotropen
Untergrund dat.Zum anderen werden in den Quellen der kosmischen Strahleingm
den Hadronen zwangslaufig auch Elektronen beschleurgdidn Interpretation der TeV-
~v-Emission konkurrieren die hadronische und die leptor@g@hellpopulation. Die Un-
terscheidbarkeit der hadronischen und leptonischenF&¥hission in Supernovilber-
resten spielt eine nicht unwichtige Rolle bei der Intertienh der nachgewiesenen TeV-
~v-Emission.

Dieses Problem, oder besser diese Fragestellung, findetsicallen bisher nachge-
wiesenen Te\k-Quelltypen (siehe unten, Abschnitt 1.2.2). Beim KrebshehB. wird
angenommen, daf3 der dominante Anteil der %eStrahlung durch Inverse Compton-
Streuung der beschleunigten Elektronen des PulsarwinBesz Synchrotronphotonen
erzeugt wird, die von denselben Elektronen emittiert werddternativ dazu diskutiert
man, insbesondere fur Energien oberhalb von 10 TeV, eire#nag durch Streuung von
Hadronen am Gas in den Filamenten des Nebels (siehe aucl® Ka}). Bei der Untersu-
chung der TeV-Emission von BL Lacs (siehe Kap. 1.2.2) konkuen ebenfalls hadroni-
sche und leptonische Szenarien, wobei auch hier die lesaioain Modelle zur Zeit mehr-
heitlich bevorzugt werden. Insbesondere bei der Intesficet der zeitgleich aufgenom-
menen und korreliert variablen Emission im TeV- und Rongpektralbereich werden
Elektronen als gemeinsame Quellpopulation bevorzugt (KBMAOO]); es wird aber
keinesfalls ausgeschlossen, daf3 zeitgleich und evtlr gwgaar Hadronen beschleunigt
werden (z.B. [Man93]).

1Elektronen erzeugen Luftschauer, deren Form ununtericheivon~y-induzierten Schauern ist; es
wurde vorgeschlagen, daf3 eine Unterscheidung zwischétr&hen undy’s durch die Hohe des Schauer-
maximums mdoglich sein kdnnte, da Elektronen eine leicldese Eindringtiefe in die Atmosphare haben
alsy-Quanten.
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Intergral gamma-ray flux at the distance d=1kpc
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1.2 Quellkandidaten

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

Hier gibt es in der Te\k-Astronomie zwei Ansatze. Zum einen untersucht man dotekt
Emission der vermuteten Quellkandidaten, also schalemd@, d.h. nicht durch Pulsare
getriebene Supernowdberreste. Zum anderen versucht man, die diffuse J&mission
der Galaktischen Ebene zu detektieren, um Uber die rébmlind spektrale Verteilung
der Emission, insbesondere im Zusammenspiel mit der im Beiéich gut vermesse-
nenen diffusen Gamma-Strahlung der Galaktischen EbarekdRhlisse auf die Quellen
und die Beschleunigungsmechanismen zu ziehen. Dies vBrdrz[BV0Oc, AA96] dis-
kutiert, und ist nicht Gegenstand dieser Arbeit.

Bei einigen Supernovitberresten wurde bereitsEmission im MeV-Bereich mit dem
EGRET-Detektor nachgewiesen (W 28, W 44Cyg, Monocerus, IC 443) [EHK96].

Da sich die Supernoviiberreste an Orten hoher Gasdichte (Molekillwolken) befind
erwartet man von diesen Positionen allein schon durch dighgédwirkung der diffusen
kosmischen Strahlung mit dem Gas starkere Gamma-Emiatsorom Rest der Galak-
tischen Ebene. Erst im TeV-Energiebereich soll eine dehéliSeparation vom diffusen
Leuchten der Milchstral3e moglich sein, da die Quellsekginen deutlich harteren
spektralen Index haben sollen als das — an der Erde gemeassénm Rest der Gala-
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xis als ahnlich angenommene — bekannte Spektrum der kosemsStrahlung (Abb. 1.2).
Des weiteren wurden auch — zumindest fur einen Teil der Kdbje als mogliche Quelle
der MeV-Emission bisher unentdeckte Pulsare inldberresten ins Spiel gebracht.

Die starkste Te\k-Emission erreichen Supernoubereste den Simulationen zufolge
nach Beendigung der Sweep Up-Phase, siehe Abb. 1.3. Wigpoii bevorzugte Quell-
kandidaten waren deswegen altere Superidiverreste, deren Schockfronten moglichst
mit Molekulwolken wechselwirken sollten (z.B. IC 443;Cyq). Die Bilder vieler die-
ser Supernovéberreste haben auf der Erde einen Durchmesser von ca. €mad)
dies war eine der wesentlichen Motivationen dafur, daHEEGRA-Teleskopsystem ein
grol3es effektives Gesichtsfeld fiirEreignisse mit einem Durchmesser vohiigkom-
men hat. Bisher wurden allerdings, z.B. mit dem Whipplee$kbp [BACL"98] oder mit
den HEGRA-Teleskopen [HeR98], fur diese Sorte von Supertberresten nur obere
FluRgrenzen bestimmt, die typischerweise bei einiger® phcnt2 s~ liegen.

Junge und gleichzeitig punktformige Superndiaerreste wie Tycho (ca. 400 Jahre alt)
oder Cassiopeia A (ca. 300 Jahre alt) wurden erst spateausmdnterschiedlichen Moti-
ven als Quellkandidaten fur die Beobachtung in Betrachbgen. Es gibt zunachst einen
rein experimentellen Grund: Die Sensitivitat z.B. des HEZGTeleskopsystems ist flr
eine Punktquelle ca. einen Faktor 5-10 hoher als fur einell® mit einem Durchmesser
von 1°. Die anderen Griinde haben mit der jeweiligen Natur derdseflipernovaiber-
reste zu tun und sind fur beide Quellen recht unterscluledli

Als Grund fur die fehlende Te-Emission der untersuchten Supernd¥erreste wur-
de eine Reihe von Faktoren in Betracht gezogen, die in demd&td-Modellen nicht
in einfacher Weise bertcksichtigt werden konnen, undjelieeils eine Reduktion der
~v-Emissivitat zur Folge haben konnten [V0I97]. Als Augyvevurde vorgeschlagen,
Supernovddberreste zu untersuchen, die in ein mdglichst homogensdiuvh expan-
dieren, was den Wegfall der diskutierten Faktoren zur Fbolggen sollte. Vorzugsweise
sollte man alsdJberreste von Supernovae des Typs la untersuchen, welsherddukt
alter Doppelsternsysteme sind und somit ausreichend 2bdlg haben sollten, aus den
Sternentstehungsgebieten mit hoher Gasdichte zu entveiflie Bilder detUberreste
sollten auBerdem moglichst keine Storung der sphais&8ymmetrie aufweisen. Tychos
Supernovadberrest ist ein Prototyp dieser Kategorie und wurde alalege, Labor” zur
Untersuchung der Theorien vorgeschlagen.

Problematisch an der Untersuchung junger Superfitherreste ist die Tatsache, daR
diese vermutlich noch nicht die Sedov-Phase erreicht hakelche sich zeitlich an die
Sweep-Up-Phase anschliel3t. Generell ist alsoyelgmissivitat noch nicht optimal, ob-
wohl neuere Modelle — im Vergleich zu friheren Modellen elhiimehr ganz so niedrige
Fliisse in der Sweep-Up-Phase voraussagen (siehe AbbFfird)berreste von Super-
novae des Typs Ib, zu denen aller Wahrscheinlichkeit audsiGpeia A zahlt, ist die
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zeitliche Entwicklung der Te\-Emission allerdings vermutlich gegenuiber der Standard-
entwicklung stark modifiziert. Hier wird vermutet, daf} sohio einem frihen Stadium
der Entwicklung hohe TeV-Emissivitat erwartet werden kann [BVOOb]. Grund hierfi
ist, dal3 die Schockwelle mit den aul3eren Hullen des Vaggésterns — im Falle einer
Supernova des Typs Ib ein Wolf-Rayet-Stern — kollidierg dieser in seiner spaten Ent-
wicklung abgestof3en hat.

Des weiteren gaben Messungen der harten Rontgenkomgofieri) keV) von Cas A
mit neueren Satellitenexperimenten Anlald zu der Annahaé adif diese Weise bereits
Elektronen mit Energien bis zu 40 TeV nachgewiesen wurdé6dA97, FVF 97]. In
demselben Kontext wurde auch die Rontgenemission derrSoysUberreste SN 1006
[KPG'95] und SNR RX J1713.7-3946 [KKNB7] interpretiert, die beide mit dem CAN-
GAROO-Experiment im TeV-Bereich detektiert wurden P8, MTY*00]; eine hadroni-
sche Interpretation der Te\-Emission sollte allerdings in diesem Zusammenhang nicht
ausgeschlossen werden [AA99, BKP99]. In jedem Fall kommé® durch die Existenz
von Elektronen mit TeV-Energien gleichzeitig auf die E&ist von Hadronen im TeV-
Bereich schliel3en, da Elektronen wie Hadronen demselbsohB®inigungsprozeld un-
terliegen sollten.

Allerdings ist die Interpretation der Rontgenspektreie, auf TeV-Elektronen schlief3t,
nicht eindeutig (siehe Kap. 11). Des weiteren ist es auchlicty dal3 die Injektion
der Hadronen in den Beschleunigungsprozeld gegenuber lggtrdben reduziert ist
[BVPO1]. In jedem Fall ist eine direkte Messung der hadradmen TeV-Teilchenkom-
ponente in Cas A wiinschenswert — eine Aufgabe, der sichaliegende Arbeit stellt.

1.2.2 Weitere Quellen von TeVk-Strahlung

Jede weitere Klasse von Quellkandidaten reprasentieeileein mehr oder weniger wei-
tes Forschungsgebiet. Einige sollen hier kurz erwahntlerefe = detektiert,e = (noch)
nicht detektiert):

e Pulsare bzw. Pulsar-getriebene Superndberreste. Bekanntester Vertreter ist der
Krebsnebel, dessen Spektrum und Struktur Uber viele Wakhgenbereiche inten-
sivst untersucht wurde bzw. wird.

e BL Lac-Objekte. Diese bilden eine Subklasse der AGNs (ektiGalaxienkerneic-
tive Galactic Nuclei, die bekannten (und die noch zu entdeckenden) TeV-Emitter
werden manchmal auch als TeV-Blazare bezeichnet. StaBfron den relativisti-
schen Jets sollen Elektronen oder Hadronen auf hohe Endygsehleunigen. Ein
Jet der BL Lacs ist auf die Erde gerichtet; durch den Doplaféekt werdemy’s bis
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zu TeV-Energien erzeugt und insbesondere die Flusse gbgedem Ruhesystem
der Quelle stark erhoht.

Galaxien-Cluster. In Schockfronten, die beim Zusamméhstin aus den Galaxien
entweichendem Gas entstehen, soll Teilchenbeschleunigisnzu TeV-Energien
maoglich sein.

o

Gamma-Ray-Bursts. Schockfronten in relativistischenstngsnungen, z.B. in soge-
nanntenFireball-Szenarien, sollten ebenfalls Teilchen zu TeV-Energieth mehr
beschleunigen kdnnen. Je nach Szenario wird TeV-Emissiarhalb von Sekun-
den vor oder nach dem Burst bis hin zu Tagen danach erwartet.

(@]

(@]

Rontgen-Doppelsternsysteme. Der Bericht Uber die Dietekron Herkules X-3 mit
dem Kieler Luftschauerexperiment in den achtziger Jahmay ¢éntscheidend zur
Entwicklung der bodengestitzten TeVAstronomie bei; die Detektion selbst
konnte allerdings nie bestatigt werden.

Mikroquasare sind galaktische ,,Mini-AGNs”. Die wiedeltea, aber nie bestatigten
Messungen der HEGRA-Teleskope von GRS 1915 haben diesést @amer wie-
der begleitet.

@]

Primordiale Schwarze Locher, topologische Defekte uniteneexotische Phanomene.

@]

o eftc.

1.3 Das Instrumentarium der Gamma-Astronomie

Der Spektralbereich der Gamma-Astronomie wird durch istriimentarium festgelegt.
Gamma-Satelliten weisen Photonen direkt nach, d.h. ihhWaisflache ist durch die
Detektorabmessungen bestimmt. Bekannte Vertreter wame€@@S-B-Satellit (50 MeV-
einige GeV), und das Compton-GR@gdmma Ray Observatorynit den Instrumen-
ten COMPTEL (1-30MeV), EGRET (20 MeV-30 GeV) und BATSE (60110 MeV)
[GRO91]. Der Start des Satelliten-Experimentes GLAGaihma Ray Large Area Space
Telescopgist fur das Jahr 2005 geplant; sein Empfindlichkeitslaérepll von 100 MeV

- 100 GeV reichen.

Gammastrahlung hoherer Energien wird mit erdgebundee¢ekiibrsystemen registriert,
die unter dem Namen Te¥-Teleskope laufen. Da die Erdatmosphare fur Gamma-Quan-
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Abbildung 1.4: Ubersicht tber die zur Zeit in Betrieb befindlichen bzw. lgafen Gamma-
Teleskope. Die mit einer Schattierung unterlegten Expemiie sind stereoskopische Cherenkov-
Teleskop-Systeme. Nach [KonO1].

ter? undurchlassig ist, werden die Photonen indirekt Uiberagisgedehnten Luftschau-
er nachgewiesen, die diese bei ausreichender EnergiesausiDie niedrigste Ener-
gieschwelle zu ihrem Nachweis erreicht man mittels der apharischen Cherenkov-
Technik. Hierbei wird ausschlief3lich das Cherenkov-Linathgewiesen, welches die
Schauerteilchen emittieren; die Schauerteilchen setlestben den Erdboden (meistens)
nicht. Voraussetzung fur den Einsatz dieser Technik siacekmondlose Nachte.

Abbildende Cherenkov-Teleskope erzeugen hierzu mitieés dbbildungsoptik ein Bild
des Schauers. Zur Zeit in Betrieb befindliche Experimentd giB. der 10 m-Reflektor
der Whipple-Kollaboration in Arizona, da§.8 m?-CAT-Teleskop in Themis/Frankreich,
der 3.8 m-Reflektor der CANGAROO-Kollaboration in Austeai und die HEGRA-
Teleskope auf der kanarischen Insel La Palma. Die Enelgiedten der laufenden Expe-
rimente betragen 300-500 GeV. Teleskope der nachsterr&mmesollen Energieschwel-
len von 50-100 GeV erreichen (z.B. H.E.S.S. in Namibia, CAAR®O II, VERITAS wie
Whipple auf dem Smithsonian-Gelande in Arizona) oder iteRaon MAGIC (auf dem

2In der vorliegenden Arbeit wird versucht, die folgende Naklatur einzuhalten: Wenn von Gamma-
Photonen im allgemeinen gesprochen wird, wird ,,Gammageschrieben; ist dagegen speziell von TeV-
Photonen die Rede, wird der griechische Buchstaberwendet.
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bestehenden HEGRA-Gelande in Vorbereitung) sogar 30 GeV.

Solarfarmexperimente, die die existierenden Spiegel wym&nkraftwerken nutzen, ver-
messen das Zeitprofil der Cherenkov-Lichtfront, um so dahRing des Luftschauers zu
bestimmen. Beispiele sind das CELESTE-Experiment in Teerder STACEE in Albu-
guerque, New Mexico. Beide Installationen erreichen mit destehenden Reflektoren
schon jetzt nominell eine Schwelle von ca. 50 GeV.

Bei hoheren Schauerenergien erreichen die Schauedsildaén Erdboden und kdnnen
mit ,,Standarddetektoren” der Hochenergiephysik, dentlationszahlern, nachgewie-
sen werden (z.B. Tibet-Array, HEGRA-Array). Auch nichtedldende Cherenkov-Zahler
und Geigerzahler zum Nachweis von Myonen kommen zum Eingaif dem HEGRA-
Gelande wurden auch Driftkammern (CRT, Cosmic Ray Tragpkiur Spurrekonstruk-
tion von Elektronen und Myonen erprobt. Einen neuen Ansatfolgt das MILAGRO-
Experiment; hier wird das im Wasser erzeugte Cherenkohitlder Schauerteilchen in
einem mehrera00 m?> groBen Wasserbecken nachgewiesen. Die Energieschweédien d
ser Experimente liegen typischerweise bei einigen TeV.h@lgen im Vergleich zu den
Cherenkov-Teleskopen eine niedrigere Sensitivat. Degemgjgber steht aber ein deutlich
grol3eres Gesichtsfeld (cal100) und ein ebenfalls deutlich gro3erer Duty-Cycle (bis zu
100%).

1.4 Mel3golRen der TeV<y-Astronomie

Mit der ~-Ereignisrate wird der integrale Flul3 oberhalb der Detekioergieschwelle
bestimmt. Eine Quelle gilt allgemein als detektiert, wemn dufallswahrscheinlichkeit,
daB das gemessene Signal aus einer Untergrundfluktuasioltieet, kleiner als0~° ist;
das entspricht einer Abweichung des MelRwertes von einemaloerteilten Untergrund
von 5o (genauer4.9 o). Die Ubliche Einheit fur Flu3angaben ist die Zahl der t®hen
pro Flache und Zeit, phcnd s~!, oberhalb einer bestimmten Energieschweliier Flu
des Krebsnebels betragt z.B(E > 500 GeV) = 5.3 x 107! phcnr? s,

Ist eine Quelle innerhalb der Mef3zeit nicht mit der gefaielerSignifikanz gemessen
worden, werden obere Flul3grenzen fur die jeweilige Eesgfiwelle angegeben. Die
Sensitivitat ist vom Quellspektrum abhangig; die Fldsgren variieren allerdings nor-
malerweise nur leicht mit den astrophysikalisch sinnvaj@nommenen Spektren; die
Korrekturen konnen aber z.B. fur vermutete Spektren @uitdm Abknicken Cutoff) na-
he der Detektor-Energieschwelle erheblich sein.

3Der Autor dieser Arbeit zieht allerdings die Einheit phfrs—! vor, da n? noch eher mit der effektiven
Detektorsammelflache von(@?-> m?) im Einklang steht.
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Ist eine Quelle signifikant detektiert worden, besteht infashsten Fall die Moglichkeit,
den Verlauf des Energiespektrums durch Verwendung vexdeher sogenannter Softwa-
reschwellen in der Analyse abzuschatzen. Da Energiesauftien von 20% oder besser
erreicht werden, ist bei ausreichender Statistik auchiein differenzielles Spektrum zu
ermitteln.

Die Eichung der Energierekonstruktion und der FluRemptih#it pro Energieintervall
erfolgt mit Schauer- und Detektorsimulationen. Die peremda Messung des hadroni-
schen Untergrundes, und in gewissem Umfanghdigreignisse von der ,,Standardquel-
le” Krebsnebel, dienen dem Test der Simulationen unditerrwachung der Detektor-
sensitivitat. Aufgrund der vergleichsweise geringenidon und der Strukturarmut der
astrophysikalischen Spektren genigt in den meistereiir&ine einfache multiplikative
Korrekturfunktion (die sogenannte ,,effektive Flachaiin aus dem gemessenen diffe-
renziellen Spektrum das Quellemissionsspektrum zu bestim

Neben der Bestimmung von absoluten Flussen bzw. abso@tetispektren hat sich
der Vergleich der Messungen mit Daten etabliert, die vombKnebel als Standard-
bzw. Eich-Gammaquelle genommen werden. Viele Experimamteunterschiedlichen
Schwellen und Simulationsmethoden erhalten mittlerwsdbr gut Ubereinstimmende
Spektren und Flusse fiir den Krebsnebel [AABa]. Deswegen kann man Ergebnisse,
die zunachst in Einheiten des Krebsnebelflusbestimmt werden, in absolute GroRen
umrechnen. Bei der Absolutbestimmung von Fluf3 und SpekttesrKrebsnebels fiihrt —
in Ermangelung eines Teststrahls — letztendlich kein WedearDetektoreichung mittels
Simulationen vorbei.

Neben Flu3 und spektralem Verlauf wird auch die Position@eelle am Himmel be-
stimmt, und bei ausreichender Richtungsauflosung undaremesgedehnten Gesichtsfeld
der Detektoren kann man dartiberhinaus die Form der Quahiédan (z.B. [T 98]). Die
Richtungsbestimmung derEreignisse bzw. der Position derQuelle erlaubt die Iden-
tifizierung dery-Quelle mit den aus anderen Wellenlangenbereichen békat@uellen.
Bis jetzt ist allerdings (leider) noch nicht der Fall eingéen, in dem bei einer Tey-
Quelle die Identifizierung nicht oder nur mehrdeutig méghvar.

Last but not least wird naturlich auch die Ankunftszeit B&otonen bestimmt. Die Ge-
nauigkeit der Messung und die astrophysikalische Anwegdwnfallen in drei typische
Zeitskalen: Millisekunden, Minuten bis Tage, und Jahreiafeonen auf einer Zeitska-
la von Minuten bis Stunden sind bei BL Lac-Objekten nachgeem. Die Variationen
selber (Halbwertsbreite, Periodizitat) und insbesoad&rrelationen mit Beobachtun-
gen in anderen Wellenlangenbereichen liefern weitreideenformationen. Auch z.B.
bei Mikroquasaren, Rontgen-DoppelsternsystemenGermima Ray Burstserden Akti-

4die Einheit des so bestimmten Flusses Btap’
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vitatsanderungen auf dieser Zeitskala erwartet (siedqe K.2.2).

Pulsare hingegen zeigen vom Radio- bis zum MeV-Gamma-&eRiilsationen im Mil-
lisekundenbereich. Bekannte TeMQuellen wie der Krebsnebel, die von einem Pulsar
getrieben werden, konnen auf einen gepulsten Anteil dgrHraission untersucht wer-
den, FluRobergrenzen durch Beschrankung auf die aus adlmeamWellenlangenberei-
chen bekannten Emissionsintervalle innerhalb der Pudsiage erweitert werden (z.B.
[AAB *99a)). Die Zeitmessung und Zuriickrechnunggénkunftszeiten in das Bezugs-
system der Quellen ist im Millisekundenbereich entspredraeufwendiger.

Fir Supernovajberreste erwartet man hingegen in ,,normalen” Beobagsteitraumen
von Jahren keinAnderung der Emission (siehe z.B. Abb. 1.3). Die Sakulasgzpingen,
die z.B. bei Cassiopeia A im Radio- bis zum Rontgenbereicteihalb von Jahren ge-
messen werden, konnen die TeV-Emissionsgeometrie vecmuaicht andern.

SEin moglicher Ansatz zur Sensitivitatssteigerung auf$ieche 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 Atmosphare ist fury-Quanten wie fur hochenergetische Teilchenstrahlungitaid
lassig. Ab einer bestimmten Schwellenenergie erzeugeRtinarteilchehdurch Wech-
selwirkung mit der Atmosphare Sekundarteilchen; ber@akender Energie entwickeln
sich kaskadenartige, ausgedehnte Luftschauer. Priyigrend Elektronen entwickeln
uber Bremsstrahlung und Paarbildung fast reine elektgmeigsche Schauer. Nukleonen
oder Kerne erzeugen einen hadronischen Schauerkern, mussilgeder Wechselwirkung
im Mittel ein Drittel der Energie in elektromagnetische 8askaden entsandt wird.

Die Luftschauerteilchen emittieren Cherenkov-Strahjaggrund der Massenabhangig-
keit der Cherenkov-Schwelle kommt auch bei hadronischdra@rn der dominante
Teil der Cherenkov-Emission von den elektromagnetischas&hauern. Der Cherenkov-
Winkel betragt in den oberen Schichten der Atmosph#Z@edlf Meeresniveali4. Durch
die Vielfachstreuung der Photonen und Elektronen, die @irkelstreuung von eben-
falls ca. einem Grad erzeugt, leuchten die Schauer inrtediags Lichtkegels am Erd-
boden quasi-isotrop. Dieser Lichtkegel wird auch als htpool” bezeichnet und hat fur

IDer Begriff Primar- bzw. Sekundarteilchen ist in der Henbrgie-Astrophysik leider doppelt besetzt;
zum einen bezeichnet er die in den astrophysikalischenl€ueéschleunigten ,,primaren” Teilchen, wel-
che die zum Nachweis erforderlichen ,,sekundare@uanten erzeugen; dieseQuanten bzw. der hadro-
nische Untergrund sind bei der Entwicklung der atmosichen Luftschauer wiederum die erzeugenden
.,primaren” Teilchen.

33
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elektromagnetischer Schauer hadronischer Schauer

27 k
\
=

0.3TeVy 1 1 TeV Proton

22 km Pph = 100 ph/mz

100 m 1 At=5ns
Paarbildung hadronische WW ("Schauerkern™)
Bremsstrahlung elektromagnetische Subkaskaden

Myonen

Abbildung 2.1: Eigenschaften ausgedehnter Luftschauer, die von Peildmn im TeV-
Energiebereich ausgeldst werden. Die Schauerbildegelpiedie Cherenkov-Emissionsdichte
wieder. Beide dargestellten Schauer erzeugen in der Amaliys Bild mit etwa derselben Am-
plitude; zu hoheren Energien wird der Energieunterscli@dhadronischen und elektromagneti-
schen Schauern mit gleicher Bildamplitude deutlich geninga. 20% bei 10 TeV). Primargs
(oder Elektronen) induzieren praktisch reine elektronetignhe Schauer aus Elektronen ursl
der Transversalimpulsubertrag der Wechselwirkungemesing, es entwickeln sich kompakte
Schauer. Primare Hadronen induzieren aufgrund des @dhEmansversalimpulses der hadroni-
schen Wechselwirkung deutlich diffusere Bilder; diesetddschied erlaubt die (statistische) Un-
terscheidung von primareyis und Hadronen aufgrund von Schauerformparametern.
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rein elektromagnetische Schauer am Boden einen Durchmesseler Grolienordnung
200 m.

Die Schauerrichtung im Raum gibt unmittelbar Auskunftridie Herkunftsrichtung des
Primarteilchens. Im fur diese Arbeit relevanten Endrgreich spielt die Deflektion der
Elektronen im Erdmagnetfeld keine Rolle. Die wesentlicAspekte der Luftschauer und
ihrer Cherenkov-Emission fal3t Abb. 2.1 zusammen.

2.2 Abbildende Cherenkov-Technik

Im GeV- bis TeV-Energiebereich sterben die Schauer augyrime den Erdboden er-
reichen. Die Cherenkov-Photonen — und bei hadronischemaugch auch die Myo-
nen — erreichen hingegen den Erdboden. Die abbildende @iterdechnik nutzt das
Cherenkov-Licht, um die Schauer nachzuweisen.

2.2.1 Cherenkov-Teleskope

Abbildende Cherenkov-Teleskope bestehen aus einem Reflekt einer moglichst
grollen Sammelflache und einer abbildenden Optik. In dealEbkne befindet sich
ein ortsauflosender, d.h. pixelierter Detektor, hier Keargenannt. Bei den derzeitigen
Cherenkov-Teleskopen kommen ausschliel3lich Photortigltif®Ms) zum Einsatz. Die
Triggerlogik reagiert sensitiv auf Luftschauerereigaissnd die Ausleseelektronik muf3
,,Offnungs-" bzw. Integrationszeiten in der GroRenordnung 10 ns ermdglichen, um
Luftschauer effektiv vom Nachthimmelsrauschen trennekdrnen.

Die eingesetzten Reflektoren erreichen die GroRe dengmidptischen Teleskope. Sie
haben ein mit den in der optischen Astronomie eingesetzédlelRoren vergleichbares
OﬁnungsverhaltnisD/f von = 1. Das Bildfeld der einzelnen Pixel entspricht allerdings
der Ausdehnung der Luftschauer (z.B29, das entspricht 35 m in 8 km Hohe, im Ver-
gleich zu Bogensekunden in der optischen Astronomie); da@esamtbildfeld einen
Schauer voll erfassen kbnnen muf3, betragt es typiscimrwmige Grad (anstatt Bogen-
minuten). Die Optik weist Uber das volle Bildfeld in etwadjleiche Abbildungsqualitat
auf; die Punktantwort der Reflektoren ist allerdings ertspend der Grof3e der Bild-
punkte bzw. der aufgelosten Strukturen ebenfalls erblelidreiter als die Punktantwort
optischer Teleskope, und die optische Qualitat der Spisgentsprechend gering.
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2.2.2 Bild-Parametrisierung

Wie im vorherigen Abschnitt angedeutet, leuchten die Sehaunerhalb des Lichtkegels
quasi-isotrop. Daher entsteht in der Kamera ein Abbild dejeRtion des Schauers ge-
gen den Himmel (siehe Abb. 2.2). Die Bilder werden nach eivenschlag von Hillas
[HiI85, Feg97] mit Hilfe der sogenannten Hillas-Parameieschrieben, durch die ei-
ne tensorielle Beschreibung der Pixelamplitudenvemegiorgenommen wird. Eine an-
schauliche Interpretation mittels einer zweidimensiendtllipse ist tiblich und hilfreich.

Zur Bestimmung der Schauergeometrie dienen der Bildsghwnéet und die Richtung der
langen Halbachse des Bildtensors. Bei einem einzelnersKaewird eine Punktquelle
durch eine statistischdberhdhung der Schauerrichtungen in Bezug auf die Qusitipo
on sichtbar (sogenannte Parametrisierung). Bei einer stereoskopischen Rekakigin
erhalt man fur jedes Ereignis die Schauerachse im Raumitiérd zum einen ein di-
rektes Abbild der Quellstarke am Himmel erzeugt; zum asadldann fur jedes Ereignis
der Schauerauftreffpunkt und z.B. die Hohe des Schausssmnismaximums berechnet
werden.

Als Mal3 fur die Form des Schauers dienen die kurze Halba(®seauerbreite bzw.
width) und gelegentlich auch die lange Halbachse (Schauerladgdength der Bild-
ellipse. Auf einer statistischen Basis lassen sich damimgme «’'s vom hadronisch in-
duzierten Untergrund separieren. Bei starkeQuellen ist mit der Anwendung harter
Schnitte auch eine fast vollstandig untergrundfref@essung moglich.

Durch die quasi-isotrope Emission ist die gemessene Bjpditude auch ein kalorime-

trisches Mal} fur die Energie des Primarteilchens. Beagen Betrachtung stimmt dies
naturlich nur sehr eingeschrankt; die Bildamplituderkanst bei Kenntnis der jeweiligen
Entfernung des Schauers zum Teleskop (i.e. Schauerctaadhsd evtl. Schauerhdhe)
mittels einer monotonen Funktion direkt in die Schauergisarmgerechnet werden. Oh-
ne die Information der Schauerentfernung ist die direktstiBenung der Energie nicht
moglich; die Form des Spektrums mul3 in diesem Fall aus @itegralen Verteilung aller

Ereignisse entfaltet werden.

Wie im vorigen Absatz bereits angesprochen, erfolgt dier@€fie@v-Emission nicht wirk-
lich isotrop; vor allem am Anfang der Schauerentwicklungveégen sich die Teilchen
noch nahe der Schauerachse. Dadurch ist z.B. der oberanesheinduzierten Schauers
am Boden nur auf einem Ringsegment mit einem Radiusydr)0 m sichtbar. An der
grundsatzlichen geometrischen Interpretation der Safidlder andert dies aber nichts.
Die Hohe des Schauermaximums wird nahe der Schaueracksamstisch zu tief re-
konstruiert, der Effekt kann aber leicht korrigiert werdei KK0O]. Die kalorimetrische
Eichung berticksichtigt diesen Effekt durch die Anwenduog Schauersimulationen in-
trinsisch mit.
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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

Uberlagern sich (im Bild oben

durch das Hexagon angedeutet). In
den Kameras entstehen Abbilder
des an den Himmel projizierten
Schauers. Die Herkunftsrichtung
des Primarteilchens 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 fur 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 unverandert; 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 Mal3e eingeht.
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Neben der Hillas-Parametrisierung kann auch die volleiBitatmation zur Rekonstrukti-
on verwendet werden. Hierbei werden durch Monte-Carlotfationen gewonnene Bild-
verteilungsparametrisierungen unter Variation der Selgeometrie und -energie an die
gemessenen Bilder angepal3t. Bei der Analyse des CAT-Eletetskops, das eine beson-
ders hochauflosende Kamera hat, wird dieses Verfahredat@maliig angewandt. Bei
der Analyse der Daten des HEGRA-Teleskopsystems kommtregezunur fallweise —
zusatzlich zur Standardanalyse mit Hillas-Parametera vdrselektierten-Ereignissen
zum Einsatz, nicht aber bei der Suche nach neuen Quellen.

2.2.3 Details zur Stereoskopie

Die ldee zum Bau eines stereoskopischen Systems von Closrdeleskopen wurde

schon frih diskutiert (z.B. [WT77]). Erste praktische Seche wurden wiederum von
der Whipple-Kollaboration mit einem Zweiersystem untenmeen; allerdings brachte das
System keine brauchbaren Resultate hervor und wurde baldinbetriebnahme durch
den Verlust eines Reflektors wieder zu einem Einzelteles&dpziert.

Die Stereoskopie beinhaltet zwei grundsatzliche Aspekien einen mul3 ein Schauer
von mindestens zwei Teleskopen registriert werden. Dazsseri die Teleskope gemein-
sam vom Cherenkov-Lichtkegel des Schauers erfal3t werdeime(auch Kap. 8), aber

diesen Schauer unter einem moglichst grol3en (StereokpMsehen. Eine glinstige Ent-
fernung der Teleskope liegt dabei in der Gro3enordnundgl@@m (z.B. [HHK"00]).

Durch die Koinzidenzforderung hat ein System zunachst geringere Sammelflache,
als sich durch die Summe der einzelnen effektiven Flachgeben wirdé.Der andere
wesentliche Aspekt der Stereoskopie ist deshalb der Systg@r. Dieser verhindert sehr
effizient Zufallstrigger, die durch das Nachthimmelsrdnescausgelost werden, und un-
terdrickt aul3erdem lokale, durch Myonen induzierte Eriege. Damit kann die Detek-
tortriggerschwelle und damit die Energieschwelle desegstdeutlich geringer gesetzt
werden, als dies bei Einzelreflektoren derselben Groligiamwvare. Dies aul3ert sich bei
dem HEGRA-System z.B. durch eine Energieschwelleb@nGeV, die im Verhaltnis zu
der kleinen Spiegelflache vénb m? pro Reflektor vergleichsweise niedrig ist.

Die grundsatzliche Frage der Sensitivitat pro Kostewant ist jedoch bei den Verfech-
tern der unterschiedlichen Techniken umstritten. Die &atekopie hat allerdings — un-
abhangig vom Sensitivitatsvergleich — mehrere Vortgégenuber der Arbeit mit einem
Einzelteleskop. Im folgenden ist eine subjektive Auswagepen:

e Die stereoskopische Rekonstruktion des Schauers im Ralaoberine Bestim-

2Man wirde die Teleskope beim Einzelbetrieb naturlichtweiseinanderstellen, um das gleichzeitige
Beobachten eines Schauers und damit Korrelationen zu iégeme
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mung der Schauergeometrie, die unabhangig von den Sdigeleschaften (im
wesentlichen dessen Energie) ist. Dies gilt fur die Heftanichtung des primaren
Teilchens und den projizierten Schauerauftreffpunkt anddo (Schauercore).
Auch die Schauerhdhe wird im wesentlichen geometrisctirhes.

e Die Geometrieparameter haben eine direkte physikalisgte®&ung, im Gegen-
satz z.B. zu dem-Parameter der Einzelteleskopanalyse, der den Winkelrdaéea
Himmel projizerten Schauerachse beziglich eines Purkteimmel — Gblicher-
weise den Punktquellkandidaten — angibt. Physikalisaveglte GroRen sind an-
schaulich und deswegen besser zu handhaben, man kannreBeiszelereignis-
Richtungsauflosung angeben.

¢ Allgemein wird die Winkelauflosung und damit die Punktaotivfir TeV-y-
Quanten deutlich verbessert.

e Durch die energieunabhangige Bestimmung der Schauergeerkann die Ener-
gieauflosung von 20% (bzw. 10% unter Einschluf® der Schaunertbestimmung)
pro Ereignis uiber den gesamten Akzeptanzbereich, und mictin der integralen
Verteilung, erreicht werden.

e Konsistenzchecks durch Vergleiche der Einzelteleskopé&gistems bzw. von Sub-
systemen sind moglich [AABI9b].

2.2.4 Beobachtungen

Beobachtungen mit Cherenkov-Teleskopen werden nur barki@ondloser Nacht durch-
gefuhrt. Der Einflu3 von hochliegenden Wolken und Sand inAtenosphare (auf La
Palma der sogenann@alima, ein Saharastaub) ist ein schwieriges Thema. Luftschauer
werden naturlich auch unter diesen Bedingungen detékdiet. mit einer verminderten
Rate, die Eichung der Daten ist jedoch aufwendig.

Beobachtungen bei Mondlicht sind prinzipiell mit erhahEnergieschwelle und redu-
zierter Sensitivitat moglich, leisten jedoch deswegemé&n signifikanten Beitrag zur
Erhohung der Sensitivitat bei der Suche nach schwachexll€pu Fir die kontinuier-
liche Uberwachung starker, variabler Quellen oder bei der Suelth neuen, potenti-
ell variablen Quellen ist ein solches Vorgehen grundsstzinnvoll. Nachteilig sind
eine verstarkte Alterung der Photomultiplier, und soweinl kurz- wie langerfristiges
verandertes Verhalten der Photosensoren sowie einavitest Verschleil3 des Beobach-
tungspersonals. Das HEGRA-System wurde bisher nicht beidicht betrieben, das
unabhangig betriebene Einzelteleskop CT 1 des HEGRAHixpats hat jedoch ein aus-
gedehntes Beobachtungsprogramm bei Mondschein.



40 KAPITEL 2. DAS STEREOSKOPISCHE HEGRA-TELESKOP-SYSTEM

2.3 Das HEGRA-Experiment

Das HEGRA-Experiment (High Energy Gamma Ray Astronomyfiwmon einer Kolla-
boration betrieben, die sich aus Gruppen der Max-Plansttine fur Physik in Minchen
und fur Kernphysik in Heidelberg, der Universitaten Hamdy Kiel, Wuppertal und Ma-
drid, und dem Yerevan Physics Institute zusammensetzt.B3gsriment hat mehrere
Entwicklungsstufen durchlaufen und bestand aus einenmdgegteen Detektorpark. Die-
ser befindet sich auf dem Gelande des IAC (Instituto de Aistoa de Canarias) nahe des
Roque de los Muchachos auf der kanarischen Insel La PalrB8,/@2iber dem Meeres-
spiegel (2875 N, 1789 W).

2.3.1 Das,,Array”

Als direkter Nachfolger des Kieler Luftschauerexperinsemtirde Ende der achtziger Jah-
re zunachst das sogenannte Array errichtet. In seineriétigign Ausbaustufe bestand es
aus einer Matrix von ca. 200 Szintillationszahlern augeiflache vor200 x 200 m?; die
Zahler registrierten Luftschauer ab einer Energie vori0deV. Zusatzlich wurde spater
AIROBICC installiert, ein Array aus ca. 100 offenen ChermnZahlern. Wenn Beobach-
tungen moglich waren (in klaren mondlosen Nachten),iete dieses erweiterte Array
nominell eine tiefere Energieschwelle. Nur fur wenige Mtawurden auch 17 sogenann-
te Myon-TlUrme betrieben, die aus Geigerzahlern bestariitels der Spurrekonstruk-
tion sollte die Myon-Komponente der Schauer vermessenemerdm eine effizientere
Unterdriickung des hadronisch induzierten Untergrundsmoglichen.

Auf dem HEGRA-Gelande wurden auch 10 Module fur das CRpeExnent Cosmic
Ray Trackingyerprobt. Die Module bestanden aus zwei gekreuzt angetadmgiftkam-
merebenen und ermdoglichten Spurrekonstruktion spedeelElektronen und Myonen.

Das Array wurde Ende 1999 aul3er Betrieb genommen. Die Entigfikdit reichte leider
nicht aus, um Gammagquellen signifikant nachzuweisen. Eslevujedoch eine Reihe
von oberen FluRgrenzen bestimmt und Studien zur Zusammzengeder chemischen
Komposition der kosmischen Strahlung, insbesondere iNdbe des sogenannten Knies
im Spektrum, durchgefuhrt.

2.3.2 Die Cherenkov-Teleskope
Der erste Nachweis einer TeV-Gamma-Quelle (dem Krebshgleédng 1989 mit Hil-

fe des Whipple-Teleskops [W89]. Motiviert durch diesen Erfolg, begann u.a. auch die
HEGRA-Kollaboration mit dem Bau von abbildenden CherenKkeleskopen.



2.3. DAS HEGRA-EXPERIMENT 41

Abbildung 2.3: Eines der HEGRA-System-Teleskope (CT 6).

1992 wurde das erste Teleskop errichtet (CT 1, [MIK]). Es hat eine aquatoriale Mon-
tierung. Die urspriingliche Bestiickung mit Glasspiegeitreiner Gesamtflache varm?
wurde 1998 durch Aluminiumspiegel mit einer Flache worm? ersetzt. Die urspriing-
liche Kamera mit 37 Photomultipliern (Gesichtsféfdl3 pro Pixel) wurde 1995 durch
eine hochauflosende Kamera mit 127 Photomultipliet@%@ro Pixel) ersetzt. Details
Uber CT 1 finden sich z.B. in [AAB99c]. Hardware, Datenerfassung und Analyse sind
vollstandig unabhangig von den anderen Teleskopen wid Giegenstand dieser Arbeit.
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System-Detektor (x4, spater 5)
Reflektor Davies-Cotton-Design

Fokallange 4.92m
Reflektordurchmesser 3.40m
Spiegelsegmente 30 spharische Glasspi€gek 60 cm
aluminisiert und quarzbeschichtet
Spiegelflache A=85m?
Punktantwort o<3
Montierung Alt-Az (azimutal)
Winkelgeber 1 pro Achséd,'3 Auflosung
Motoren Schrittmotoren, Schrittgro3é31
Nachfuhrgenauigkeit  onlines 0°1..0°3
offline: 25’
Kamera Pixel 271 Photomultiplier EMI 9083 KFLA
HV-Versorgung 600..1000V, fur jedes Pixel getrennt esltisar
Layout hexagonal dichteste Packung
verspiegelte Lichttrichter
Gesichtsfeld Pixel: @445

Kamera: ca. 43
Elektronik  in VME-Standard, uberwiegend Eigenbau desMPI
Signaldigitalisierung 120 MHz - FADCs mit Pulsformer £ 12 ns)
Speichertief@ 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 HEGRA-Cherenkteskopsystems.

Das zweite Teleskop (CT 2) wurde 1993 errichtet. Die Montigrist azimutal, und ihr
Aufbau entspricht grundsatzlich dem der Teleskope CT 33i$6. Allerdings wurden
nach den ersten Erfahrungen mit CT 2 die Spiegeltrager viod i@s CT 6 durch Verwen-
dung massiverer Stahlprofile unter Beibehaltung der Kaokstn steifer gebaut. CT 2
war bis 1998 mit einer 61-Pixel-Kamera ausgestatttI@ro Pixel). Details Uber diese
Teleskopkonfiguration und Ergebnisse finden sich ebenfal SAB +99c].
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Assignment of Pixels to MODULE / CHANNEL , all System C1
(from february 1997 on)
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8 %o
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e300 -
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8000, ®
Baf,is Photomultiplier @ ...
Vorverstarker Lichtleiter IV (64) . I (72)

Abbildung 2.4: Links oben: Das Layout der aus 271 Pixeln bestehenden Karigia schattier-
ten Kreise kennzeichnen diéffnungsfenster der Photomultiplier. Links unten: Eirixg besteht
aus Lichtleiter Funne), Photomultiplier, HV-Versorgung (Basis) und Vorverk&r. Rechts: Die
Ausleseelektronik ist in VME-Module aufgeteilt, die jelgel6 Pixel umfassen. Diese Gruppen
sind in der Kamera ebenfalls benachbart, was im Bild durehuditerschiedlichen Grautdne an-
gedeutet wird. Dieses Layout fihrt zu einer gewissen Intgenitat des Kameragesichtsfeldes
(siehe Kap. 8.3.1).

2.3.3 Das stereoskopische Cherenkov-Teleskop-System

Mit dem Bau des stereoskopischen Systems, das aus 5 ideti3eleskopen bestent,
wurde 1995 mit der Errichtung von CT 3 begonnen. CT 4, CT 5 uh® @urden bis En-
de 1996 in Betrieb genommen, wobei CT 4 und CT 5 zunachst iituginer vorlaufigen
Version der Ausleseelektronik ausgestattet waren. Dieslevbei CT5 Ende 1996, bei
CT 4 Ende Februar 1997 korrigiert, und seit dem Einstellaneselgtltigen Hardware-
Triggerschwelle aller Systemteleskope Anfang Juni 1887 Ein 4-Teleskop-System mit
unveranderter Konfiguration. Ein Feuer, das im Herbst Ifi®Rere Bereiche des Roque
de los Muchachos erfal3te, zerstorte zwar einen Teil deay8srvon den Cherenkov-
Teleskopen wurde jedoch nur CT 4 leicht beschadigt. Es teonach einer Ausfallzeit
von knapp 3 Monaten wieder in Betrieb genommen werden.

Im Sommer 1998 wurde CT 2 mit der Elektronik der Systemtelpskausgestattet und
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System-Performance:
4-Teleskop-System, kleine Zenitwinkel, optimale Detekitedingungen

Ereignisrate alle Ereignisse: 15Hz

im effektiven Gesichtsfeld mif) = 2°: 2.3Hz
Energieschwelle Fi , = 500 GeV
Gesichtsfeld flachg-Akzeptanz auf)) = 2°
Krebsnebek-Rate 120yh™!
Winkelauflosung je Ereignis Median =@

Selektierte Ereignisklassert:dB..012
Schauercorebestimmung oc=10m

bei Punktquellen mit bekannter Positionx~ 3 m
Energieauflosung je Ereignis RMS = 20% (nur Schauercazes Quellposition)

RMS = 10% (zusatzlich Schauerhdhenbestimmung,
fur Punktquellen mit bekannter Position)

Untergrundreduktion I: lockerer Schnitteg = 14%, K, = 96%
Schauerform harter Schnitteg = 7%, £, = 80%
Untergrundreduktion II:
Richtung: Punktquelle lockerer Schnitier = 4.8%, k, > 90%
vs. eff. FOV (7)) = 2°) harter Schnittkcr = 1.2%, k, = 60%

FluR-Sensitivitat
quasi-untergrundfret, < 1h 0.3Crak(t/1h)~!
untergrunddominiert, > 1h  0.03 Cral(t/100 h)~*/2

Tabelle 2.2: Die wesentlichen Kenngroflen des HEGRA-Cherenkov-Tefesy/stems.

ist seit August 1998 in das System integriert. Leider féhrProbleme mit der Motor-
steuerungselektronik wahrend des ersten dreivierteédatu einem sehr unregelmafigen
Betrieb von CT 2. Ein weiteres grundsatzliches Problerdiesim Vergleich zu den tbri-
gen Systemteleskopen geringere Qualitat des Spiegeisdon CT 2, was auch durch
das Anbringen von Versteifungsstreben nicht korrigiertdea konnte (siehe auch Kap.
4.4.3).

Das HEGRA-Cherenkov-Teleskop-System ist in einer Vidizaim Veroffentlichungen
beschrieben worden (z.B. [DHt97, AABT99d, KHAT99]). Genauere Beschreibungen
der Ausleseelektronik an den Teleskopen finden sich in [61¢2398]. Die zentrale Trig-
gerstation istin [Lam97] skizziert, die Teleskopnachtiry in [PUh96]. Die Datennahme
wird im nachsten Kapitel genauer beschrieben. Elbersicht iiber die Eigenschaften der
Detektoren gibt Tabelle 2.1, die Rekonstruktionseigeafteh des Teleskopsystems sind



2.3. DAS HEGRA-EXPERIMENT 45

in Tabelle 2.2 aufgelistet.

Das Teleskop-System soll mindestens bis zum Fruhjahr #8(Rahmen des HEGRA-
Experiments Daten nehmen.

2.3.4 Amplitudeneichung des Teleskop-Systems

Die Bestimmung der effektiven Nachweisflache fitQuanten und Hadronen und die
Energieeichung erfolgen durch Simulationen [KFH¥9, Hem98]. Diese beinhalten zwei
wesentliche Komponenten:

Schauersimulationen
Die Programmpakete CORSIKA [Hil79,7®2] und ALTAI [K1t96, KP00O] kom-
men zum Einsatz, um die Entwicklung ausgedehnter Luftsshand ihre Cheren-
kovemission zu simulieren.

Detektorsimulationen

Diese verwenden die geometrischen Abmessungen der Tpleglspiegelflache,
Punktantwort des Reflektors, Pixelflachen), die optisdBgienschaften (wellen-
langenabhangige Reflektivitat der Spiegel, Effizienitever optischer Elemente
wie Lichtleiter), die Quanteneffizienz und Verstarkuraggbren der Photomulti-
plier, die Nachweisempfindlichkeit der LadungsmessundPdiéSignale durch die
FADCs unter Einschlufd der Analyse und schlie3lich die Terggnpfindlichkeit, um
die aus den Schauersimulationen ermittelte Photoneredieid -winkelverteilung
in die Bildinformationen umzurechnen.

Daneben muf3 naturlich auch das durch die Photonen deshilaohels induzierte Rau-

schen bericksichtigt werden. Die korrekte BestimmungSksitivitat wurde u.a. an-

hand der Vorhersagen fur die Nachweisrate des permankatiEonischen Untergrundes
getestet, dessen Flul3 und Energiespektrum aus Ergebmisderer Experimente tber-
nommen wird.

Auch die Bestimmung der Punktantwort f¥Quellen und die optimalen Schnitte auf
die Schauerform zur Unterdriickung des hadronischen giniedes geschieht zunachst
mit Simulationen. Mit Hilfe von ,,Eichquellen” wie dem Krebebel oder der starken
~v-Quelle Mrk 501 kann diese Eichung aber auch direkt mit echtEreignissen abgegli-
chen bzw. direkt durchgefuihrt werden (siehe unten und Bap.

Da die Energieaufldsung klein gegen die erwartdtederungen in den Quellspektren ist,
werden die Quellspektren — und damit auch die integralesde — mittels einer ener-
gieabhangigen Korrekturfunktion, der sogenannten @&ffek Flache ¢ollection areg,
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aus den differenziell gemessenen Spektren gewonnen. f2idie¢ FlacheA.;(E) ist
definiert als [KHAM99]

Aeg(E) = 2w /OOO P,(E,r)rdr (2.1)

wobei P, (E, r) die Triggerwahrscheinlichkeit fiy's mit der Energie®Z und dem Abstand

r vom Zentrum des Teleskopsystems ist. Wegen der endlichergauflosung und der
steil abfallenden Spektren kann die effektive Flache ¢bdacht vollig unabhangig von
der Form des gemessenen Spektrums verwendet werden. Dée Re#tonstruktion an-
gewandte Funktionl’ ;(ogm; £) wird mittels eines angenommenen Flusses mit dem Po-
tenzgeset®(F) « E*=~ folgendermalen bestimmt [AABOd]:

Al (agm; B) = LIEPLE, ?( E4§H<E> o(E)

(2.2)
Hierbei istE die rekonstruierte Energie updE, £) das Ergebnis der Energierekonstruk-
tion. Eventuell mul3 die effektive Flache unter Variatioessimulierten Spektralindex
asin Iterativ ermittelt werden (siehe auch Kap. 10.1). Altemkann das Spektrum auch
durch Ruck- oder Vorwartsfaltung gewonnen werden; dds¢éhoden sind aber wegen
der Einfachheit der wirklichen Spektren meist Uberdinn@msrt.

In der vorliegenden Arbeit wurden die folgenden Informaéo aus den Simulationen
tubernommen:

¢ Die Erwartungswerte fur die Bildamplituden dienen der &etruktion der Schau-
erenergie. Der Rekonstruktionsalgorithmus ist in [A”®d] beschrieben, und
ausfuhrliche Tests haben die Gultigkeit der Methoded#n getesteten Zeitraum
(Jahr 1997) und den damaligen Detektorzustand gezeigtRBk®nstruktion er-
laubt eine Energiebestimmung mit einer Genauigkeit von .2D% Amplituden-
melRwerte werden mit Hilfe der in Kap. 3.6 beschriebenen bthauf den Refe-
renzzeitraum (i.e. die Referenzsensitivitat) umgeretiaiese Methode findet der-
zeit in allen HEGRA-Systemanalysen Anwendung. Vollstgadbsimulationen, die
mit simulierten veranderten Detektorsensitivitategseis Verfahren testen konnten,
existieren zur Zeit nicht. Fur die in der vorliegenden Atlareichte statistische
Genauigkeit des Spektrums von Cas A reicht die erreichtieesysische Genauig-
keit sicherlich voll aus.

e Der Flul3 und das differenzielle Spektrum des Krebsnebetdevuals Referenz aus
[AAB T00a] ibernommen. Diese Ergebnisse wurden naturlichr utbilfenah-
me der Simulationen erzielt. Da bei der Analyse der Krebsluglben nur lockere
Winkel- und Schauerformschnitte verwendet wurden, singlofie Einflisse von
Fehlern in den simulierten Effizienzen sehr gering.
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In den folgenden Bereichen wurden die Simulationsergsbressetzt:

e Der spektrale Index bzw. das differenzielle Spektrum undimkegrale Fluf3 von
Cas A wurden durch den direkten Vergleich mit Daten vom Kinebgl gewonnen.
Damit wurde der Einsatz der effektiven Flache ersetztagigonsten fur die ver-
wendeten harten Schnitte und die im Laufe der Zeit varigéeddDetektorsensitivitat
neu hatte berechnet und getestet werden missen. Zufsatke Kap. 10.

e Die Erwartungswerte fur die Schauerformparameter (iment#ighen die Schau-
erbreite) wurden aus echtepEreignissen von Mrk501 bestimmt und an
Ereignissen vom Krebsnebel Uberprift (Kap. 7). Die sakenen Werte beschrei-
ben die Daten etwas genauer als die Simulationswerte.

2.3.5 Absoluteichung der Energieskala

Fur die vorliegende Arbeit spielt die Absoluteichung deleEkope direkt keine wesentli-
che Rolle. Indirekt wird sie naturlich verwendet. Zum eirgnd die Energieerwartungs-
werte (Kap. 2.3.4) in absoluten Energieeinheiten geeiald, der spektrale Verlauf von

Cas A relativ zum Spektrum des Krebsnebels wird dementspretauf einer absolut ge-
eichten Energieskala angezeigt (Kap. 10.3, Abb. 10.8).di¢1Analyse des Spektrums
ist allerdings nicht so sehr die Absoluteichung, sondeatnvehr die genaue Kenntnis
der Relation von Energie und Ansprechwahrscheinlichlggn@uer: Bildamplitude zu

Triggerwahrscheinlichkeit) relevant ([AAB9e] und Kap. 10.1.3). Der Grund dafir ist
naturlich, dal3 keine Spektrallinien, sondern im wesenén spektrale Indizes bestimmt
werden.

Des weiteren wird der Flul3 von Cas A im Vergleich zum Flu3 de=bknebels in absolu-
ten FluRBeinheiten ermittelt, damit wird auf dessen absdd@stimmung zurtickgegriffen.
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Kapitel 3

Datenaufbereitung und
Amplitudenkalibration

In diesem Kapitel wird die Datennahme des HEGRA-Telesksigsys kurz skizziert und
die Datenaufbereitung und Erzeugung der Kalibrationsmédionen beschrieben. Au-
Rerdem wird die relative Sensitivitatseichung des Systieeschrieben, die auf den Kali-
brationsinformationen und der Messung der Systemtrigtebyasiert.

3.1 Datennahme

Die Datennahme kann durch die auf den verschiedenen Reclanéenden Prozesse cha-
rakterisiert werden, wobei die Prozesse im einzelnernrhetitheftigst mit der Elektronik
der Teleskope bzw. der Zentralstation kommunizieren.

Zentraler Datennahmerechner

Auf dem zentralen Datennahmerechner, an dem auch das Pedsemal (also Uber-
wiegend Doktoranden) sitzt, laufen ein Serverprozel3, eaplgsches Steuerprogramm,
Uber das alle wesentlichen Funktionen der Datennahmewggastverden, und ein Online-
Display. Auf letzterem werden sowohl die vom Serverprozefeits auf Festplatte ge-
schriebenen Daten anzeigt als auch alle Monitorwerte diessKepe, die im normalen
Datenstrom mitgeliefert werden. Die Kommunikation desuStprogramms mit den Da-
tennahmeprozessen an den Teleskopen lauft Uberwiegenddiese eine Richtung, tber
Unix-Signale und Kommandofiles, die auf einen gemeinsaraigichen, per NFS\et-
work File Systemcngemounteten Plattenbereich geschrieben werden.

49
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Zentraler E!
Datennahmerechn o

Abbildung 3.1: Signalwege des HEGRA-Teleskopsystems. Die gepunktetarristellen Trig-
gerleitungen, die durchgezogenen Linien Ethernet-Dattindungen dar. Die Zentralstation und
der zentrale Datennahmerechner befinden sich beide in tafivaiter Nahe des zentralen Tele-
skops (CT 3).

Zentralstation

An den Teleskopen und in der Zentralstation befinden sich M&el3rechner, die Uber
den VME-Bus den Grol3teil der Elektronik ansteuern; nicMB£Elektronik wird indi-
rekt uber VME-Module angesteuert. Diese Rechner habereldassenspeicher, sondern
greifen Gber NFS auf Plattenplatz des ZentralrechnermiDatennahmeprozesse an
den Teleskopen bzw. der Prozel3 in der Zentralstation wend@&eginn der Datennahme
vom Zentralrechner aus gestartet.

Zentralstation

Aufgabe des Prozesses, der auf dem Zentralstationsrel@ufigrst die Verwaltung des
Systemtriggers. Dies beinhaltet die Einstellung der ¥geziingsleitungen der Triggerlei-
tungen, die von den Einzelteleskopen kommen, die notiginstunter allen Teleskopaus-
richtungen ein Koinzidenzfenster von ca. 70 ns einzuste#ai3erdem wird bei einem
Ereignis das Triggerpattern ausgelesen, d.h. die Infoomatvelche Teleskope den Sy-
stemtrigger in der Zentralstation ausgelost haben. Disdheidung, ob ein Systemtrigger
ausgelost wird, muf3 natirlich direkt elektronisch giéerowerden; im Falle einer Koinzi-
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denzentscheidung wird Giber die Triggerleitungen bei ddaskopen der VME-Interrupt
ausgelost.

Teleskope

Die Datennahmeprozesse an den Teleskopen stellen zu Blgimratennahme die Trig-
gerschwellen der Pixel ein; dies beinhaltet eine Nullpaigkiung der Komparatoren. Die
Nullinien der FADCs, die die Signalamplituden der Pixelithitisieren, werden dagegen
dynamisch geeicht; dies ist notwendig, da bereits vor deracticken der Daten an den
Server eine Nullunterdriickung stattfindet, d.h. die DalenKanale ohne Signal werden
verworfen.

Der Datennahmeprozel3 an den Teleskopemidti-threadedd.h. er zerfallt in Subpro-
zesse, die zwar auf denselben Arbeitsspeicherbereicleiteigyraber relativ zueinander
Unix-aquivalente Prioritaten zugewiesen bekommenmeent laufende Prozesse sind
der Nachfiihr-{racking)ProzeR, ein MonitorprozeR zlberwachung der Kamera und
der Elektronik (DC-Strommessung und Ratenmessung deelpinel, Temperaturmes-
sung der Kamera und der Elektronik) in einem 16-sekiundigmus und ein lokales
Interface. Da die Prozesse vom Zentralrechner gestartetewgist das lokale Interface
von dort aus zuganglich; es dient zur direktd#imerwachung von Teleskopfunktionen und
zum schnellen Eingreifen in die Hardware (HV-AbschaltuAghalten der Teleskope)
bei Notfallen. Die hochst&hreadPrioritat hat der Nachfuhr-Prozel3, damit gewahrleiste
wird, dafld die Teleskope immer auf ihrer Bahn bleiben und aiéht ins Schwingen ge-
raten konnen. Nur die Abarbeitung der VME-Interruptroathat naturgemaf noch Vor-
rang.

Die VME-Interruptroutine halt im Falle einer Triggeredteidung das kontinuierliche
Beschreiben der FADCs an und speichert das momentane Riggkermuster zwischen.
Daran anschliel3end wird in einem weiteren Prozel3 die AeislesFADC- und der Trig-
gerinformationen durchgefuhrt. Die gespeicherten Terggormationen umfassen die
Nummern der Pixel, die bei einem Ereignis getriggert halal die volle Zeitinfor-
mation des lokalen Teleskoptriggersignals und des von éetrlstation kommenden
Triggersignals, die in einem separaten FADC-Kanal aufgenen werden. Die Auswer-
tungsroutine der Signalamplitude sucht in dg@mus-tiefen FADC-Speicher nach den 16
Bins (ein Bin entsprich8 ns), die in der Zeit des Ereignisses aufgezeichnet wurdes. D
ist mit Hilfe des aufgezeichneten lokalen Triggersignaiéaeh. Es werden aber auch die
Teleskope ausgelesen, die selber nicht lokal getriggesrnahier ist die Auswertung der
FADC-Signale schwieriger.

Die Datenpakete werden Uber ein Netzprotokoll (NETLIBhwien Teleskopprozessen
zum Serverprozel} verschickt; dieser sammelt die DatememneRingpuffer, synchroni-
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siert sie im Falle eines Daten-Runs und schreibt sie aupfet. Die Totzeit des Systems
nach einem Ereignis wird durch die Zentralsstation bestimamd betragt im Normalfall
200 ps.

Daten-Runs

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

e Der Wobble Modebzw. WobbleModus, bei dem abwechselnd auf eine Position
mit einer Entfernung vor-0°5 in Deklinationsrichtung von der zu beobachtenden
Quelle weg positioniert wird. Dieses Verfahren wird Ghkecweise bei Punktquel-
len eingesetzt, da die Punktantwort des Systems fir+F€tanten so klein ist,
dal ein grof3er Teil des Uibrigen Gesichtsfeldes zur Untedgbestimmung genutzt
werden kann.

e DerOn-OffZyklus. Hier wird abwechselnd auf das Zentrum des ObjeRts$our-
ce) und auf eine in Richtung der Rektaszension 20 oder 30 Mimeiéfernte Po-
sition am Himmel Off Sourcé positioniert. Dies wird mittlerweile ausschlief3lich
bei Quellen durchgefuhrt, deren Ausdehnung in der Groféerung des effektiven
Gesichtsfeldes des Systems liegt (siehe Kap. 8) @¥ieSourceMessung wird zur
Bestimmung des erwarteten Untergrundes verwendet. WesledHimmelsregion
aber moglicherweise eine andere Sterndichte und daméareleres Rauschverhal-
ten als dieOn SourceRegion hat, muf3 gegebenenfalls ein sogenarbddsvare-
Paddingdurchgefiihrt werden, das das Rauschverhalten der Pik@mlaind Off-
SourceMessungen abgleicht. Da aul3erdem Wetter- oder Detelderangen die
Untergrundmessung verfalschen konnen, ist die Abgcin@t des systematischen
Fehlers der Untergrundbestimmung schwieriger als bei\d@ibleModus.

e Der Scan Modebzw. ScanModus. Hier wird automatisch eine Liste von Koor-
dinaten abgearbeitet, die vor Beginn der Datennahme méneiseparaten Pro-
gramm erzeugt wird. Urspringlich wurde d&canModus zur Abrasterung aus-
gedehnter Teile der Milchsstral3e eingefuhrt (siehe Kap). Da er auch den
zeitlichen Overhead beim normalen Objektwechsel verringerd dieser Modus
z.B. auch fur AGN-Scans eingesetzt, bei denen im Laufer diaeht viele AGN-
Positionen angefahren werden musséuch beim automatisierten Abrastern einer

1Einziger Nachteil dieser Methode ist, daR die Kameras ai@hder Neupositionierung nicht geschlos-
sen werden, und so die geringe Gefahr besteht, daR wahesnNelipositionierung der Teleskope kurz-
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GRB-(Gamma Ray BursjPosition, deren Lokalisierungsgenauigkeit bei Standard
BATSE-Koordinaten nur in der Grofenordnung von Grad Jikgtinmt derScan-
Moduszum Einsatz.

Bei Daten-Runs wird die Einzelpixel-Triggerschwelle auh® (bis Mai 1997: 10 mV)
gesetzt, das entspricht etwa 6 (8) Photoelektronen. Dieskepe konnen bei einer va-
riablen Zahl von Pixeln einen lokalen Teleskoptrigger asesh; zwei der Pixel mussen
allerdings immer benachbart sein (NNext NeighbourTrigger). Bei Daten-Runs ist
die Schwelle furr die Zahl der Pixel, die getriggert habemss€n, auf zwei gesetzt. Zu
weiteren Details Uiber das Triggerverhalten des Systeetesi.B. [BDH 98]. Im Falle
einer lokalen Teleskop-Triggerentscheidung wird ein 8igm die Zentralstation gege-
ben, welche wiederum im Falle einer Koinzidenz den Systggér auslost. Die Koinzi-
denzentscheidung ist standardmafidig auf mindestens akeskbpe mit lokalem Trigger
gesetzt. Im Falle des Systemtriggers werden alle Teleskoggelesen. In der Praxis wer-
den allerdings die Teleskope, die selbst nicht getriggaeh, in der Analyse verworfen,
da deren Informationsgehalt gering dst.

Die Daten, die von den Teleskopen an den Serverprozel3 gkserérden, werden von
diesem synchronisiert, damit in den Rohdaten bereits ieneder sequentiell abgelegten
Ereignisse die Daten aller Einzelteleskope verfugbad.dniesesOnline-Eventbuilding
hat im wesentlichen den Vorteil, daf3 auf dédmline-Eventdisplay vollstandig rekon-
struierte Ereignisse gezeigt werden kdnnen; eventuelledsatzliche Fehler werden so
wahrend der Datennahme bereits sichtbar und konnen gegefalls gleich korrigiert
werden. In der Praxis waren allerdings Fehler, die auf diésise sichtbar wurden, sehr
selten bzw. wurden in der Anfangsphase behoben. Weitautigee fur die Sicherung
der Datenqualitat sind andere Verfahren (siehe Kap. 3.2).

Laser-Runs

Zu Beginn jeder Nacht, und idealerweise noch ein- oder zakim Verlauf der Be-
obachtungen, wird ein Laser-Run durchgefuhrt. An jederfieRer ist ein Szintillator
angebracht, auf den ein Stickstofflaser tber eine GlasfaseRun 100 Schiisse abgibt.
Durch den Szintillator wird die Kamera homogen ausgeleztalmid naherungsweise ein
Cherenkov-Spektrum erzeugt. Die Teleskope triggern sietbai naturlich selbst (kein

zeitig ein heller Stern ins Gesichtsfeld der Teleskopafgeier die Photomultiplier Uberlastet (und z.B. ihr
Rauschverhalten andert).

2Nach Meinung des Autors liegt dies u.a. daran, daR die Ruisfoalyse (siehe Kap. 3.5) den Zeitpunkt
des Ereignisses allein aus den mit den FADCs aufgezeiah&g@malen bestimmt (deren Amplituden so-
wieso sehr niedrig sind, da das Teleskop ja nicht getriggat), moglicherweise lie3e sich dies durch
Einbeziehung der Systemtriggerinformation und der Sigonéteiten verbessern.
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Systemtrigger); mindestens 100 Pixel missen einen Tiriggsegelost haben, bevor ein
Ereignis als Laserereignis akzeptiert wird.

Unmittelbarer Nutzen ist ein relativer Sensitivitatskgch aller 271 Kanale Rlatfiel-
ding), der in jedem Daten-Run auf die Signalamplituden angewamd. Die Laser-
Rundaten werden aber auch separat abgespeichert und zorakieh der relativen Si-
gnalankunftszeiten sowie zur Bestimmung des elektriséfmversionsfaktors genutzt
(siehe Kap. 3.3).

Point-Runs

Die geometrische Kalibration der Teleskope, die im wesgrmh mitPoint Runsdurch-
gefuhrt wird, wird ausfuhrlich in Kap. 4 besprochen. W&id einedoint Runsrastern
die Teleskope ein Fenster um eine Sternposition ab, woleiTaleskope unabhangig
agieren. In einenPoint Runwerden die DC-Strome der Photomultiplier und die momen-
tane Position der Teleskope ausgelesen, sobald sich déeies Winkelsensorshaft
Encode) andert.

Myon-Runs

Im sogenannten Testdaten-Run bleiben die Teleskope im komstanten Ausrichtung
stehen und triggern lokal; die Daten werden unsynchramigien Server empfangen und
abgespeichert. Dieser Modus dient in der Hauptsache dakalelMyonen nachzuweisen.
Als Triggerbedingung hierfur miissen 5 Pixel eine Pixalgelle von 5 mV Uberschreiten.
Myon-Runs dienen zur Absoluteichung der Energieskala gistess.

3.2 Qualitatskontrolle

Die Qualitatstuberprifung bzw. -sicherung der Daterchieht in mehreren Schritten, und
erfullt im wesentlichen drei Aufgaben:

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

2. Beider monatlich erfolgenden Kalibration der Daten saisder Zustand der Hard-
ware, der Kalibrationsdaten und der zu eichenden Datemin¢kain.

3. Schlie3lich mussen bei der Analyse Informationen egen, aus denen die Qualitat
der Daten hervorgeht, um so je nach Analyseart die Daterbgegafalls verwerfen
oder entsprechend behandeln zu kdnnen.
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Abbildung 3.2: Anderung der Einzelteleskop-Triggerrate im Verlauf eiRems, zusammen mit
der an der Ausleseelektronik gemessenen Temperatur. Biitdtd.oop dauert 16 Sekunden. Der
Temperaturverlauf wird durch den etwa 10-minutigen Zglder Klimaanlagen in den Elektronik-
containern verursacht. Man erkennt die klare Korrelatimiszhen Rate und Temperatur, die bei
CT 2 am starksten ausgepragt ist; bei allen weiteren Kefen liegt die Streuung bei 20-40%.
Ursache ist vermutlich eine temperaturabhandigelerung der Ansprechwahrscheinlichkeit der
Diskriminatoren; eineAnderung im Rauschverhalten ist ebenfalls denkbar. Binderung der
Verstarkung in dieser GrolRenordnung erscheint sehr lrseheinlich. Beispiel eines typischen
Hardware CheckHistogramms.

Das Schichtpersonal fuihrt ein Run-Buch, dessen Kopie &acte einer Beobachtungs-
periode an alle Institute verschickt wird. Dieses Verfahinat sich in vielerlei Hinsicht
als mangelhaft erwiesen, insbesondere im Hinblick aufleiméinuierlicheUberwachung
des Detektorzustandes und die Mdglichkeit zum schneliegrEifen bei Problemen. Aus
verschiedenen Zwischenzustanden hat sich das folgentih¥en entwickelt:

Electronic Runbook Die elektronisch erfa3baren Monitordaten auf Run-Basis, he-
leskopausrichtung, DC-Strome, Teleskop- und Systenwrigiten, werden zusam-
men mit einem am Ende der Nacht vom Schichtpersonal eestdkricht an einen
Datenbankserver in Heidelberg verschickt, wo sie am ria@ohglorgen verfugbar
sind. Der Bericht enthalt Bewertungen, die zum Verstémdes Zustands der Te-
leskope und des Wetters bei der Datennahme notigsDet. Bericht wird tiber
eine E-Mail-Verteilerliste auch jeden Morgen an eine HaolldySpezialisten” in
den verschiedenen Instituten verschickt, die auf Hilferdér Schichtcrew reagie-
ren sollen.

3Die Angaben uiber das Wetter sind allerdings sehr subjekiivbei der spateren endgiiltigen Auswer-
tung der Daten schwer zu verwerten.
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Hardware Check Am Ende der Nacht extrahiert ein Programm aus allen Rohdéen
teilungen, die zur Bewertung der Funktionsfahigkeit deskEonik und der Da-
tennahme dienen. Ein Bericht tGber die Tests, die hier dyafilinrt werden, wirde
den Rahmen dieser Arbeit sprengen. Die Daten sind ebewfallaternet transfe-
rierbar. In jeder Periode ist ein Doktorand aus einem degiligien Institute dafir
zustandig, die Histogramme im Hinblick auf Hardwarefelde untersuchen. Ein
Programm zur automatisierten Bewertung der Verteilungkscatert seit einiger
Zeit diese Auswertung und ermaoglicht die Kontrolle allastdgramme aller Runs
einer Nacht, kann aber die visuelle Auswertung nie valldig ersetzen. Bei auf-
tretenden Problemen werden zustandige ,,Spezialistéaimiert, die in Zusam-
menarbeit mit den Schichtleuten versuchen, Defekte skdtmgglich zu beseitigen
(z.B. Einsetzen von Ersatz-Elektronikmodulen u.a.).

Monatliche Kalibration Am Ende einer Beobachtungsperiode werden die Ma-
gnetbander mit den Rohdaten nach Heidelberg verschiakigine Aufbereitung
der Daten durchgefuhrt wird. Vor der Aufbereitung miusdenentspechenden Ka-
librationsdaten ausgewertet und der Datenaufbereitungeriigung gestellt wer-
den (siehe Tabelle 3.1). Dazu ist eine standige Mitvetiotgder Ergebnisse des
Hardware ChecksinerlaRlich. Die zeitlich aufgeloste Liste defekter Ebn(und
Elektronikmodule) wird nicht nur bei der Datenaufberegloenotigt; sie kann auch
wahrend der Datenanalyse im Falle von Unklarheiten raitaein (siehe Abb. 3.3).
Daneben werden die fur den jeweiligen Zustand der Telesk@sentlichen Infor-
mationen in einem per WWW zuganglichelardware Logaufgelistet, so dafd auch
weitere Informationen zur Selektion von Daten zur Verfiigstehen.

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

Die sehr intensive, hardwareorientierte Voranalyse retiudie Wahrscheinlichkeit, dal3
unerkannte Fehler in den Daten zu einer Sensitivitatsemunty des Teleskopsystems
fuhren, auf ein Mindestmal3. Auch der noch unwahrschédiale Fall eines kunstlichen,
falschen Signals wird quasi ausgeschlossen.

Bei auftretenden Problemen wird oft innerhalb von TagenVidichen eine Reparatur-
mannschaft nach La Palma geschickt. Daneben wird in einerhatla- bis einjahrigen

4Man sollte allerdings ehrlicherweise berichten, daR gesiasolcher Fall mit ein Ausloser fiir diese
intensive Kontrolle war. Mit dem noch einzeln betriebenesten Systemteleskop CT 3 wurde ein ,,Signal”
von dem Mikroquasar GRS 1915 ermittelt und auf Konferenzilger berichtet; im Nachhinein stellte
sich heraus, daf3 es sich um einen durch ein defektes FADGi#Morkugten Fehler gehandelt hatte. Aller-
dings ist die Wahrscheinlichkeit fur solche Fehlsignadédinem Teleskopsystem intrinsisch noch einmal
geringer.
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Turnus eine Wartung der Elektronik und weiterer Teleskibpt@urchgefuhrt. Die un-
ermudliche Einsatzbereitschaft der Elektronik und denfechanik-Werkstatt der Ar-
beitsgruppe des Heidelberger MPIs ist hier besonders zalgran.

Durch die intensive Betreuung liegt die Zahl der defekten®a im Mittel bei 2%, ma-
ximal bei 4%. Da die Listen defekter Pixel seit langereng#idtig gefuhrt werden, reicht
bei der Datenanalyse schlief3lich ein einfacher SchnitdeZahl der defekten Kanale
aus. Wenn ein Teleskop in einem Run mehr als 15 defekte Kandlveist, wird es aus
der Analyse ausgeschlossen; mehr defekte Kanale zeigettaBrbei diesem Teleskop
zum Zeitpunkt dieses Runs mindestens ein Elektronikmodsg@efallen war. Durch die
Clusterung der Pixel in der Kamera, die zu einem Elektroni#m gehoren (siehe Kap.
2.3.2, Abb. 2.4 rechts), fuhrt der Ausfall eines Moduls meeinakzeptablen Storung im
Gesichtsfeld.

Weiterhin muf3 im Abstand von wenigen Perioden die Hochspagder Pixel aller Tele-
skope abgeglichen werden. Dies geschieht mit Hilfe der kuvor durchgefuhrten Laser-
Runs, die die relative Amplitudenempfindlichkeit bei degr&ildigitalisierung liefern.
Grund fur den HV-Abgleich ist in erster Linie nicht ein Enmdiichkeitsabgleich dieser
Digitalisierung — obwohl genau dies durchgefuhrt wirdendern ein Abgleich der Trig-
geransprechwahrscheinlichkeiten der einzelnen Pixekinmoptimale Triggerakzeptanz
fur die kompakten/-Schauerbilder zu erzeugen. Mit dem durchgefiihrten Yieefakann
die unterschiedliche Signalstarke der einzelnen Pholtggher abgeglichen werden. Es
verbleibt allerdings eine Streuung von ca. 5%, da Diskratoren und FADCs unter-
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schiedliche Sensitivitaten haben. Da sowohl die Triggee-die FADC-Module densel-
ben 16er-Pixelgruppen zugeordnet sind, deren Pixel in denéfa benachbart sind (Abb.
2.4), verbleibt eine restliche, modulweise Streuung deygerakzeptanz, was zu leichten
Inhomogenitaten innerhalb der Kameragesichtsfeldant fiKap. 8.3.1).

3.3 Periodische Kalibration

Die periodische Kalibration umfafit zunachst die im Selammgthmus erfaf3ten Nullinien
der FADCs (,,dynamischieedestal§ und den ein- bis mehrmals pro Nacht durchgefuhr-
ten relativen Empfindlichkeitsabgleich mittels Laser-RuDie Pedestaleichung wird so
haufig durchgefuhrt, da zum einen die Nachthimmelshaditgund damit das Rauschen
variiert; zum anderen driften die FADC-Module geringfiigvermutlich temperaturbe-
dingt. Die Verstarkung der einzelnen Kanale driftet dgggeauf einer Wochen- bis Mo-
natsskala; dominante Ursache sind aller Wahrscheinlithkeh Anderungen der Pho-
tomultiplierverstarkungen. Schnelles Driften ist einhgres Anzeichen fur das baldige
Ableben des Pixels.

Des weiteren werden in der monatlichen Kalibration die éoldgen Werte periodisch be-
stimmt, d.h. die Werte haben tiberwiegend einen Monat lailgdReit.

Relative Signalankunftszeiten

Die unterschiedlichen Signallaufzeiten (Abb. 3.4 obenjdea durch die grol3e Streu-
ung der Hochspannungen an den einzelnen Pixeln (StreuwsngubR85V pro Tele-
skop) [HeR98] und zu einem gewissen Anteil durch TimingsEtiungen in den FADC-
Modulen (siehe Abb. 3.4 unten) verursacht. Die Streuungldurch die Messung der
relativen Ankunftszeiten der Lasersignale in den Kan&éht geeicht werden; die Ei-
chung wird in der Pulsformanalyse verwendet (s.u.). Didegi¢e Eichung hat dazu
gefuhrt, dal’ die Zeitstruktur der Schauerbilder in der Kemaufgelost werden kann
[HeR98, HBD 99].° Die Kalibration sorgt fiir eine Genauigkeit von 0.1 ns. Hig Stan-
dardanalyse erscheint eine solche Genauigkeit etwagfdpartioniert; in der Praxis hat
sich allerdings gezeigt, dal} Kanale (oder gar ganze Kajedae sich nicht auf diese
Genauigkeit kalibrieren liel3en, immer ein Anzeichen flekironikprobleme waren. In-
sofern ist diese Kalibration u.a. ein weiterer wichtigardware Check

STatsachlich wird das Zeitfenster in der Standardanalgseng gesetzt, daR bei Schauern, deren Geo-
metrie einen groReren Zeitgradienten £0 ns) verursacht, Teile der Bilder abgeschnitten werdensdie
Effekt wird wegen der besseren Rauschunterdriickung irff g@uommen.
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Absolute elektrische Verstarkung

Der elektrische Konversionsfaktgy [ph.e./FADC] bzw. die elektrische Effizienz, =
1/q [FADC/ph.e.] wird ebenfalls mit Laser-Runs bestimmt. Bed¢m Laser-Run wird
der Konversionsfaktor fur jedes einzelne Pixel bestimatierdings gibt erst der Kame-
ramittelwert eine statistisch sinnvolle Angabe. Fur dadhaufbereitung wird immer der
Monatsmittelwert fur jedes Teleskop ermittelt; die Wesitad in Abb. 3.7 gezeigt. Man er-
kennt einen deutlichen Alterungseffekt. Bereits in der lxeader Daten des ersten Jahres
des Vierer-Teleskopsystems (1997) war ein allgemeinerdizer Vergrof3erung des elek-
trischen Konversionsfaktors, und damit zu einer Effiziészmkung sichtbar [Hel398].
Obwohl der Effekt anfangs als gering eingestuft wurdeytted in Wirklichkeit dominant
zur Alterung des Teleskopsystems bei (siehe unten, Kap. 3.6

Korrigiert man diese monatliche Drift aus den runweise #@atten Werten von,, heraus,
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Abbildung 3.5: Korrelation der Konversions-
faktoren innerhalb einer Beobachtungsperiode
am Beispiel des Vergleichs von CT 3 und CT5.
Jeder Punkt gibt den Konversionsfaktgr an,

der aus einem fur beide Teleskope zeitgleichen
Laser-Run bestimmt wurde. Die Werte wurden
fur jedes Teleskop auf den jeweiligen Perioden-
mittelwert normiert, um den allgemeinen Alte-
rungseffekt zu unterdriicken. Es gehen Daten
von etwas Uber einem Jahr ein. Man erkennt,
daR’ die Werte fur jedes Teleskop eine Repro-
duzierbarkeit von wenigen Prozent haben, und
dal die Streuung der Ergebnisse innerhalb ei-
ner MeRRperiode durch einen alle Teleskope ge-
meinsam betreffenden Effekt verursacht sein
muf3.
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so erkennt man eine korrelierte innermonatliche Drift oiven den einzelnen Teleskopen
(siehe Abb. 3.5). Eine Alterung der Photomultiplier, alsteererringerte Verstarkung, mit
anschlieRender immer wiederkehrender Erholung erscaewahrscheinlich. Im Prinzip
ist ein sich mit der Belastung (lange Beobachtungsnachtéien Periodenmitten vs. Be-
obachtungspause von einer Woche zwischen zwei Periodele)ytddes Rauschverhalten
der Photomultiplier denkbar; das zusatzliche Rauschen kader Analyse nicht beriick-
sichtigt werden und konnte zu einem Fehler bei der Bestimgnwon g, fuhren (siehe
ubernachster Absatz). Die Grol3e dieses Effekts ist aladwrscheinlich zu gering, um
die korrelierte Drift zu erklaren. Denkbar ist auch eins#éahliche Drift der Verstarkung
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Abbildung 3.7: Die zeitliche Entwicklung der elektrischen Konversiotkétaien ¢, von 1997 bis
2000. Bis einschlief3lich Periode 72 wurde in der Pulsforae ein konstanter Wert von 1 fur
alle Teleskope angenommen, seit Periode 73 gehen die Mefdwelie Berechnung der Pixelam-
plituden ein. Am Beginn von Periode 85 wurde die Hochspagraller Pixel in allen Teleskopen
angehoben, um den vorausgegangenen Effizienzverlustgeishen. Seit Periode 89 wird in der
Analyse der korrigierte Wert fur den Phasenfehler angeleerDa die Laser eine typische Am-
plitude von 50-100 Photoelektronen pro Blitz erzeugen,dsuter Konversionsfaktor bis dahin
um ca. 6% zu grol3 berechnet (siehe Abb. 3.6). Die Abbildungt zie in der Datenaufberei-
tung ab Periode 73 tatsachlich verwendeten Zahlen; in Bl§h.Mitte, ist die daraus abgeleitete
Verstarkungsanderung gezeigt, die um den 6%igen Febleglert ist.

durch unterschiedliche AuRentemperaturen oder durchsiletzankungen.

Der elektrische Konversionsfaktgy wird seit Periode 73 bei der Pulsformanalyse zur
Berechnung der Pixelamplituden in der Datenaufbereituergvendet. Grund fur die-
se MaRnahme war digberlegung, daR durch die statischen Tail Cuts (siehe Atiich
3.5) Pixel bei der Bestimmung der Bildparameter (Amplitwde.) verworfen werden,
so daf durch eine erst spater durchgefuhrte Korrektur deB Bildamplitude Nichtli-
nearitaten auftreten. Ein gewisses Problem der Korredudieser friihen Stelle besteht
allerdings darin, daf3 dadurch in hoherer Ordnung auch dheghisrate beeinfluf3t wird
(siehe Abschnitt 3.6.1, Thema ,,Softwareschwellen”),ieidem dortigen Zusammen-
hang unerwiinschter Effekt.

Die Methode zur Bestimmung vof; aus Laser-Runs ist in [He398] beschrieben. Die
Intensitat der Laserschiisse schwankt allerdings stigk,aser sind ungeeicht und nicht
fur eine Absoluteichung der Sensitivitat ausgelegt. @riendsatzliche Idee hinter diesem
Verfahren ist daher, dalR man mit allen 271 Pixeln den Enmggwert der Amplitude
bei jedem Laserschul} fast fehlerfrei messen kann; die 8tgeder Amplituden der ein-
zelnen Pixel gegen diesen Erwartungswert ist u.a. durclkidizelphotonenstatistik be-
stimmt, so daR man letztendlich die Zahl der Photoelektrangedem Pixel ermitteln
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kann. Die weiteren Einflisse auf die Streubreite musstirlieh vorher herauskorrigiert
werden. Dies sind zum einen statistische Schwankungenefssd¥kungsvorganges, die
aus Labormessungen bestimmt wurden und als zeitlich kotretgenommen werden; die
Unsicherheit dieses Wertes fuhrt bei der Bestimmunggozru einem (konstanten) abso-
luten Fehler von 10%. Zum anderen fuihrt eine Phasenaliéeigder FADC-Abtastung
zu einer Streuung der Amplitudenmessung (,,Phasenfeéhiis einschliel3lich Periode
88 wurde in der Laseranalyse hierfir ein zu grof3er Wert amigenen, was zu einem
von der Laseramplitude abhangigen Fehler bei der Bestimgnaang,; gefuhrt hat (siehe
Abb. 3.6 und 3.7); da die Laseramplituden im Mittel bei 50109 ph.e. liegen, wurdg,

im Mittel 6% zu groR3 berechnet. Seit Periode 89 wird der kae&Vert verwendet; leider
hat diese Anpassung dazu gefuhrt, dal’ der Energiekorfaktor (Kap. 3.6 und Abb. 3.9
unten) vergroRert werden mul3te, ein eigentlich uneralites Effekt.

3.4 Aperiodische Kalibration

Die fur die Pulsformanalyse notwendigen, einmaligen Engen der Auslesekette sind
in [HeRR98] beschrieben. Bei der Bestimmung der Bildamgetuwerden Pixel mit ho-
hen Amplituden einer zusatzlichen Linearitatskorrekitoterworfen (z.B. [Aye99]). Die-
se Korrektur ist fur die Ergebnisse der vorliegenden Araber nicht von Bedeutung, sie
spielt insbesondere bei der genauen Bestimmung der marawhbewiesenen Energien
in Spektren eine Rolle.

Zur Absoluteichung der Teleskope wurde eine Reihe von MRans untersucht [Bol99].
AulRerdem wurden mit einem stabilisierten Laser und eindibkerten Referenz-
Photodiode Messungen zur Absoluteichung durchgefiietHbgebnisse sind in [P7,
Fra97, Sch00] beschrieben. Zum Einflul3 der Absoluteichendédr vorliegenden Arbeit
siehe Kap. 2.3.5.

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

3.5 Datenaufbereitung

Nach Erstellen der externen Kalibrationsinformationdolgt 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 fruhend8ien geeinigt hat. Der



3.5. DATENAUFBEREITUNG 63

Vorgang Kalibration Kalibrationstabellen
Rohdaten  Umformatieren + repair-rawdata -
! Reparatur even- in Software
Long Fpack tueller Fehler
Long Fpack Pulsformanalyse:
! ¢ Nullabzug dyn. Pedestal -
Short Fpack e Eventzeit rel. Signalankunftszeit Timing-Tabellen
defekte Kanale Faulty Pixel-Tabellen
e Amplitude rel. Signalankunftszeit Timing-Tabellen
FADC-Antwort statische Tabellen
Short Fpack Pixelaufbereitung:
! e Ausschlu’ def. Pixel s. Qualitatskontrolle Faulty PiXabellen
DST e Ausschluf3 v. Pixel m. statisch
zu grofiem DC-Strom
e rel. Pixelgainabgleich  Laser-Flatfielding (im Datenstjom
e abs. el. Verstarkung Konversionsfaktoren Konv.-FaKialpellen
e Linearitatskorrektur 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-Téhel
! Kap. 4
DST
nur geometrische Rekonstruktion:
DST- e Schauerrichtung Ausrichtungskorrektur ~ Alignment-Tébel
Analyse e Schauercore

e Schauerhohe

System-Schauerformparameter:

e mean scaled width ~ MC-Sim., echtey’s ~v-Erwartungswerte

e probability cut +Untergrunddaten ~v- + CR-Erw.-Werte
Energierekonstruktion:

e rel. Gesamtsensitivitat Ratenabgleich Energie-KoaktF
e Energie MC-Simulationen ~v-Erwartungswerte

Tabelle 3.1:Ubersicht tiber die Datenaufbereitung und die Kalibraioformationen.
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Vorgang beinhaltet nur sehr sporadische Korrekturen inxen, die sich auf kei-
ne andere Weise korrigieren lasseRépair Rawdatg. Dieses Datenformat wird
an alle Institute verschickt, die nicht an der weitererap8tard”-Datenaufbereitung
teilnehmen.

Long Fpack — Short Fpack In diesem Schritt wird aus den vollen 16 Bin-tiefen FADC-
Signalen die Signalamplitude pro Pixel berechnet. Der geeblauf dieser Puls-
formanalyse ist in [Hel398] beschrieben. Vereinfacht dstejkt, wird bei jedem
Ereignis in jeder Kamera aus den Informationen der ,,guixél (getriggert, zu-
vor kein zu groRer Zufallstrigg®r unter EinschluRR der bekannten unterschiedli-
chen Signallaufzeiten eine Ereigniszeit bestimmt. In mirsehr engen Zeitfenster
(O(10ns)) um diese Ereigniszeit (wiederum unter Einschiefdbekannten Signal-
laufzeiten) wird dann die Amplitude in jedem Kanal bestimauf diese Art und
Weise wird das Signal in einem sehr kurzen Zeitfenster éefhitvas den Einflul3
des Nachthimmelsrauschens sehr effektiv unterdriickt.

Short FPack — DST (Data Summary Tab)eDieses (binare) Datenformat enthalt keine
Pixelinformationen mehr, sondern zu jedem Ereignis fdegTeleskop nur noch
die Position, Uhrzeit und Schauerformparameter. Bei detiBenung der Schau-
erformparameter (unter Einschlul® der Bildamplitude) vénd sogenannter zwei-
stufiger Tail Cut eingesetzt, der den Schauerbild vom Untewdtrennt. In einem
ersten Schritt werden alle Pixel akzeptiert, deren Amgbtgrof3er als 6 ph.e. ist
(die Pixelamplituden sind die in Photoelektronen geeithi¢erte aus der Puls-
formanalyse). In einem zweiten Schritt werden alle Pixezbgenommen, deren
Amplitude mehr als 3 ph.e betragt und die ein Nachbarpixélnmehr als 6 ph.e.
haben.

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

Der Ablauf und die benotigten Kalibrationen sind in Tabdl1 skizziert.

3.6 Relative Sensitiviitseichung des Detektorsystems

Die einzige Moglichkeit, die Gesamtempfindlichkeit detes&opsystems kontinuierlich
zu Uberwachen, wird durch permanente Messung des hadnaniduzierten Untergrun-
des gegeben. Das HEGRA-Teleskopsystem wird so betriea@muar ein verschwinden-
der Bruchteil der getriggerten Ereignisse Zufallskoierigen sind; durch die Koinzidenz-

6als MaR hierfiir dient der DC-Strom in dem betreffenden Pixe
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forderung von mindestens zwei getriggerten TeleskopedeveZ ufallsereignisse nahezu
ausgeschlossen. Details Uiber das Triggerverhalten fisiderin [BDH"98].

In diesem Abschnitt wird gezeigt, wie aus der Messung deigBigrate und den Kalibra-
tionsdaten ein vollstandiges Bild Uber die Effizienz dgst8mkomponenten gewonnen
werden kann. Damit wird ein relativer Sensitivitatsalighiedes Detektors und der re-
lative Abgleich der Energieskala moglich; beides ist rendig, da das Teleskopsystem
einer standigen Veranderung der Effizienz unterworfen(wad noch immer ist), die zu
einer Erhdhung der Energieschwelle von 500 GeV zeitwesaudf 600 GeV und damit
gleichzeitig zu einer Rateneinbuf3e von 30% gefuhrt hat.

3.6.1 Die Ereignisrate des Systems

Nach der Produktion der DSTs werden aus diesen vor der Amalgiere Kalibrationsda-
ten extrahiert. Zum einen werden die Daten nach Unregettkéiten im Datenstrom un-
tersucht. Diese treten z.B. auf, wenn ein Teleskop eineHN6Abschaltung (z.B. durch
nicht-abgeblendete Autoscheinweridnatte, oder bei Netzwerkproblemen. Die Telesko-
pe werden in einer Datenbank fur die entsprechenden sekwesen Zeitraume mar-
kiert und die Daten des Teleskops innerhalb des Zeitraunmigrt® Man erhalt somit
zu jedem Ereignis drei SysteRatterns

e die Teleskope, die in dem Run Gberhaupt aktiv waren (,eysdfonfiguration”);

¢ die Teleskope, die zu dem betreffenden Ereigniszeitpuktit waren (,,effektives
System”);

¢ die Teleskope, die in dem betreffenden Ereignis beteilmen (,,effektives Ereig-
nis”); zwar werden immer alle Teleskope ausgelesen, ab&gk Analyse missen
die einzelnen Teleskope noch eine oder mehrere Softwavedien passieren.

Daran anschliel3end wird eine effektive Run-Dauer (Zeisetven dem ersten und letzten
Ereignis, in dem alle Teleskope beteiligt waren) bestinAot3erdem wird eine effektive
Ereignisrate nur aus den Zeitraumen bestimmt, in deneeffiadive System gleich der
Systemkonfiguration war. Die Raten der Konfigurationengneah 3 oder 5 Teleskope im
System waren, werden mit dem empirischen Verhalis, : Ryl : Rster = 0.8 1 1 :
1.12 auf eine 4-Teleskop-Rate normiert.

"Eine weitere, auRerst seltene Ursache fiir eine HV-Aldsaig sind vermutete Meteoritenreste, die
direkt bei den Teleskopen vergliihen. Der Autor hat selbéillig solch ein Ereignis gesehen; dabei wurde
nur bei einem einzigen Teleskop die Not-HV-Abschaltunggalisst, es handelte sich um ein sehr lokales
Phanomen.

8Erfreulicherweise ist der EinfluR dieser MaRnahme gerimgRiozentbereich).
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Abbildung 3.8: Ereignisrate des HEGRA-Teleskopsystems. Jeder PunktdieeEreignisrate ei-
nes Runs dar; fur die Untersuchung wurden nur Runs zugslastse unter einem Zenitwinkel
von weniger als 30aufgenommen wurden. Das obere Band stellt die Roh-Ere#jaislar; die-
se ist im wesentlichen mit der Systemtriggerrate identisuth ein Maf3 fur die Empfindlichkeit
des Systems. Aus dieser Ratenverteilung wurde eine mamatliSoll"-Ereignisrate bestimmt;
die Begrenzungsmarkierungen kennzeichnen die Rate; i€ von dieser nominellen Rate ab-
weicht. Die jeweiligen Auslaufer in der Verteilung zu nigen Raten werden dominant durch
Runs bedingt, die unter reduzierten Wetterbedingungegeasinmen wurden. Das untere Band
stellt die Ereignisrate derselben Runs nach Anwendung Bioiéwareschwelle dar, die dazu dient,
nachtraglich eine zeitlich konstante Akzeptanz des fysteu erzeugen. Man erkennt, dal3 dies
innerhalb des wiederum 10-prozentigen Fehlerbandes Ginggéveitere Details siehe Text). Um
das Bild zu saubern und die klare Darstellung der beideigBisgaten zu ermoglichen, wurden
ausschlieBlich fur die Abbildung alle Runs verworfen, giehr als 30% von der jeweiligen no-
minellen Ereignisrate abweichen. Der Plot beginnt mit darmmudr 1997 und reicht bis November
2000.

In einem nachsten Schritt wird aus den Ratenverteilungeiogenweise eine nominelle
bzw. ,,Soll’-Ereignisrate extrahiert. Im oberen Teil voblA 3.8 ist dert-10%-Bereich

um diese nominelle Rate im Vergleich zur effektiven Eresgate (,,Roh-Ereignisrate”)
gezeigt. Die Abbildung zeigt alle Daten-Runs zwischen 4a@97 und November 2000.
Fur die Abbildung wurde bei der Bestimmung der Roh-Eresgaten CT 2 kinstlich aus
der Konfiguration entfernt, da dieses Teleskop in der voeliielen Arbeit aus der Analyse
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ausgeschlossen wird (siehe unten, Abschnitt 3.7). DierRige3-Teleskop-Runs wurden
mit dem Faktor 1.25 auf eine 4-Teleskop-Rate normiert.

Wie sich herausgestellt hat, ist déenderung der Ereignisrate — seit der Einstellung der
endgultigen Triggerschwelle von 8 mV an allen TeleskoparBaginn von Periode 62 —
im wesentlichen auf didnderung der optischen Effizienz und der elektrischen ¥erst
kung bzw. der dadurch verursachténderung der Energieschwelle des Systems zuriick-
zufuhren. Jedoch treten noch weitere Effekte in Erschrgjndie folgende Liste zahlt
alle bekannten Effekte auf, die einen Einflu3 auf die Ereigrie haben. Mite) sind die
Effekte markiert, die durch ein@nderung der Verstarkung sowohl die Energieeichung
als auch die Energieschwelle des Systems beeinflussen. iDig)ngekennzeichneten
Effekte andern hingegen zwar alle die Sensitivitat, hadfer die Energieeichung.

e Elektronischer Konversionfaktor g, bzw. elektronische Effizienzk, = 1/qq
Die Alterung der Photomultiplier tragt dominant zur Altey der Teleskope bei;
vermutlich ist dies eine Alterung der jeweils letzten Dyanddie die meiste Last
tragen. Theoretisch ist eine gleichzeitige Alterung deDEAModule denkbar, die
Bestimmung der Konversionsfaktoren umfal3t sowohl Phottyphier wie FADCs;
es gibt aber ansonsten keinerlei Hinweise hierfur.

e Relative optische Effizienzx

Die Anderung der Spiegelreflektivitat ist der zweite domimaBtfekt, der die Al-
terung des Teleskopsystems bestimmt. In dieser Analyskawar dieAnderung
der gesamten optischen Effizienz, unter Einschlul der messssitat der Kame-
rafenster, der Reflektivitat der Lichttrichter und der Qiemeffizienz der Photo-
kathoden, bestimmt; einzelne direkte Messungen der Spadigktivitaten deuten
aber zusatzlich an, dal3 die Hauptschuld der Alterung beiSjBegeln liegt (sie-
he Abb. 3.9 Mitte). Vermutlich sind Fehler und Verschlechtien der Spiegel-
Quarzbedampfungen die Ursache, die eine Korrosion dentiatiegenden reflek-
tierenden Aluminiumschicht zur Folge habe,; ist in dieser Arbeit nur ein re-
lativer Korrekturwert (in Einheiten ph.e.*/ph.e., zur Defion siehe unten) zu der
wahren optischen Effizienz, deren Grofienordnung bei 1886. li

o Wetter
Unter WettereinfluR wird einénderung der Atmospharentransmissivitat durch
hochliegende Wolken, durch vermehrten Staub (auf La Pakn&adlima, ein Sa-
harastaub)Anderungen der Aerosolkonzentration, Nebel etc. vergmand

x Totzeit
Die normale Totzeit des Systems betra@t ;s und ist durch die Zentralstation ge-
geben (siehe oben, Kap. 3.1). Durch einen Defekt in der Zkstétion verdoppelte
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sich die Totzeit unbemerkt wahrend der Zeit von Periode ig176; seither wird
die Totzeit (auch ruckwirkend) Uberwacht; sie kann aus de&nimalen zeitlichen
Abstand zweier Ereignisse leicht nachtraglich bestimratden. Die Totzeitver-
grol3erung hat im entsprechenden Zeitraum zu einer bezemhierringerung der
Rate um ca. 0.5Hz gefuhrt. Die Totzeit ist der einzige Eifeler die Rate nicht
durch eine Beeinflussung der Schwelle geandert hat.

% Triggerakzeptanz I: Hardwareschwelle
Am Beginn von Periode 62 wurde an den Diskriminatoren diegétigje Trigger-
schwelle von 8 mV eingestellt, vorher lag sie bei 10 mV; diet&/entsprechen ca.
6 ph.e. bzw. 8 ph.e. Die Ereignisrate erhohte sich demesdbpnd um 30% auf
einen Wert vonk, = 15 Hz. Die Stabilitat der Hardwareschwelle, i.e. der Diskri-
niatoren wurde in der Anfangsphase des Systems intensevauadht. Dabei wurde
die Tatsache ausgenutzt, daf3 bei jedem Ereignis bekanmeishe Pixel getriggert
haben; durch einen Vergleich der FADC-Amplitudenwertedwit Triggerentschei-
dung des Pixels kann die Diskriminatorschwelle bestimmtier? Diese Kontrol-
le wurde in der letzten Zeit (leider) nicht mehr durchgefilis gibt aber keinerlei
Hinweise darauf, dal3 die Schwellen der Diskriminatorerinerkonstanten Rich-
tung driftent®

Die Diskriminatoren unterliegen allerdings teleskopweisrrelierten Schwankun-
gen, die zu einer Variation der Einzelteleskopschwelled damit -triggerraten
fuhren (siehe Abb. 3.2); Grund hierfirr sind Temperativsnkungen in den Elek-
tronikcontainern. Dies ist vermutlich der dominante Grdaddie Streuung der
Systemereignisrate um die jeweilige nominelle Ereignés(aiehe unten und Abb.
3.8).

x Triggerakzeptanz Il: Homogenitat der Kameras
Die Kameras mussen eine raumlich moglichst homogemg@rakzeptanz vorwei-
sen, um effizient auf kompakte Schauerbilder triggern zink®. Um die Homoge-
nitat zu gewahrleisten, wird moglichst haufig ein HVgeich durchgefiihrt (siehe
Kap. 3.2). Dadurch wurde eine wesentlidhederung der Triggerakzeptanz bisher
vermieden.

® Triggerakzeptanz Ill: Spiegeljustierung
Dejustierte Spiegel fuhren zu einer VergrolR3erung dekRumwort des betroffenen
Teleskops (siehe Kap. 4.4). Neben derderung der Schauerformparameter (siehe

9Durch diesen Vergleich ist die Eichung der Diskriminatbsselle — unter Zuhilfenahme des Konver-
sionsfaktorsy, — in Photoelektronen moglich.

Eine gleichzeitige Drift der FADCs und Diskriminatoren rele Auswirkungen sich in der Analyse
gerade kompensieren, ist zwar prinzipiell moglich, aledr sinwahrscheinlich.
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Kap. 7.5) kann dies auch zu einer Verringerung der Ansprabnscheinlichkeit des
Teleskops fuhren. Dejustierte Spiegel an den Teleskode® @hd CT 4 haben bis
einschlief3lich Periode 60 zu einer Verringerrung der Rateca. 1-1.5 Hz gefihrt.
Warum in den Perioden 81 und 82 Spiegeldejustierungennhdher Grol3enord-
nung nicht zu einer vergleichbaren Ratenanderung gefidtren, ist momentan
unklar.

x Softwareschwelle I: Tail Cuts
Die ,,Tail Cuts” dienen dazu, in der Bildanalyse das komgakthauerbild vom
Untergrund zu trennen (siehe oben, Kap. 3.5). Es werden inhreen Photoelek-
tronen — konstante Schwellenwerte verwendet. Bei der Rafbereitung erhalt ein
Teleskop nur dann ein Bild, i.e. eine Bildamplitude, wenmdestens ein Pixel in
der Tail Cut-Prozedur eine Amplitude zugewiesen bekodimt.

x Softwareschwelle II: Bildselektion

Fur die Bestimmung der Roh-Ereignisrate wird gefordeafi chindestens zwei Te-
leskope im Ereignis ein Bild erzeugt haben. Dieser Punkit #men gewissen
Unsicherheitsfaktor in der vorliegenden Energieeichuag da die Ereignisrate in
Abhangigkeit von der GrolRe der in der Datenaufbereitumgeavendeten Konver-
sionsfaktoren in hoherer Ordnung beeinfluf3t wird. Die Kktur der Pixelamplitu-
den mittels der Konversionsfaktoren bereits vor der Anwergdder Pixelsoftwa-
reschwelle kann zu einer Ratenanderung fuhren; empigssehen scheint dieser
Effekt aber klein zu sein.

An dieser Stelle wird der — leider haufig vernachlassigténterschied zwischen
Triggerrate und Ereignisrate noch einmal deutlich.

Bei der eigentlichen Datenanalyse treten noch weitererigeaigen hinzu (siehe
unten, Kap. 3.7), die die Rate dort noch weiter verringem.Sehnitt zum Akzep-
tanzabgleich wird unten eingefuhrt, das Ergebnis ist ib.Ab8, unten (,,Rate nach
Softwareschwelle”) gezeigt.

Die ,,Soll"-Ereignisrate dient zum einen der Datensetektistarke Abweichungen der
Rate eines Runs von der nominellen Rate deuten auf Dete&hdeme, meist jedoch ein-
fach auf schlechtes Wetter hin; je nach Art und Ziel der Asalyird eine unterschiedlich
starke Abweichung toleriert. Zum anderen ist die Abweighder nominellen Rate von
der Referenzraté?, ein Mal3 fur die Empfindlichkeitsanderung des Systems uind, w
wie in den folgenden Abschnitten beschrieben, zur Eneadjigtation genutzt.

Die Bestimmung der nominellen Rate ist nicht ganz triviaén\, wie haufig praktiziert,
der Mittelwert der an alle Raten einer Periode angepaldtemalgerteilung verwendet

1Schauerformparameter werden erst berechnet, wenn mamsestei Pixel Amplituden erhalten haben.



70 KAPITEL 3. DATENAUFBEREITUNG UND AMPLITUDENKALIBRATION

wird, werden Wettereffekte wie der Calima-Einflul3, der ¢gfeperiodenweise zu einer
Verschlechterung der Atmospharentransmissivitatigefiat, einfach mitkalibriert. Dies
auBert sich dann darin, daf3 der im nachsten Abschnithiesée Wert vork,,, zusatzlich
die Atmospharentransmissivitat mit einschliel3t. Gisatdlich ist diese Vorgehensweise
erlaubt, wenn man annimmt, daf3 der WettereinfluR ebensoiwieduzierte Spiegelre-
flektivitat zu einem statistischen Verlust an Photondntfi

Der Autor dieser Arbeit hat es aber aus methodischen Grimalgezogen, den Wert von
kopt aUf die Detektoreigenschaften zu beschranken und durekazken Calima-Einfluf3
betroffene Daten mittels der Ratenselektion (siehe Kaf). 41 verwerfen. Dazu wurde
die nominelle Rate unter Beruicksichtigung der Langzéieklung einfach per Auge
bestimmt (siehe Abb. 3.8).

3.6.2 Anderung der optischen Effizienz

Zur Eichung der Energieskala missen die die Verstarkeegifiussenden Detektorkenn-
groliense undk,,, aus den Daten bestimmt werden. Dazu wird die im vorigen Atisich
bestimmte nominelle Rate um die Effekte bereinigt, die hirch eineAnderung der
Verstarkung verursacht werden (i.e. die in der obigenelisit x markierten Punkte).

Der Einflul3 dieser Korrektur seit Periode 62 ist gering, inElieaxis wurde nur die ver-
grol3erte Totzeit in den Perioden 71 bis 76 einberechnet.vBianderte Detektorhard-
wareschwelle vor Periode 62 wird ebenfalls berticksi¢chMgeht berticksichtigt wird der
EinfluR dejustierter Spiegel; fur diesen Effekt gibt eshakein einfaches Model Der
Energieabgleich der vorliegenden Analyse beginnt altgysliauch erst mit Periode 62
(siehe Abb. 3.9 unten).

Die so bestimmte ,,bereinigte” Ereignisrate kann nun iremireinfachen Modell in die
Energieschwellenanderung des Systems umgerechnetw&igedetektierte Ereignisra-
te entspricht dem Flul3 der kosmischen Strahlung, d.h.

R For(E > Eyy) o< Ept7 (3.1)

Die relative Energieeichung bezieht sich auf die MeR3p&mgR bis 66, in denen das Sy-
stem eine nominelle Rate vd®y ~ 15 Hz hatte. Die Eichung der Energierekonstruktion
mit Hilfe ausgedehnter Schauer- und Detektorsimulatidresneht sich auf diese nomi-
nelle Detektorkonfiguration [KHA99, AAB*99e]3. Damit ergibt sich

R/RO = F/FO = (Ejthr/E’thr,O)_L7 (32)

12In Abb. 3.9 Mitte sind die ermittelten Werte fitp . vVor Periode 61 deswegen gesondert markiert.
13Die nominelle Rate in diesen Veroffentlichungen wird nétHz angegeben; die Ursache dieser Diffe-
renz ist unklar, aber fur die Qualitat der Relativeichumdppedeutend.
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Abbildung 3.9: Energiekalibrationswerte von Januar 1997 bis Novembe®200en: Nominelle
Ereignisrate und relative System-Energieschwelle. Diergiaschwelle liegt bei optimalen Be-
dingungen bei 500 GeV und im schlechtesten Fall bei 600 GeatteMElektronische Effizienz
und relative optische Effizienz, die bei der Energieeichengittelt wurden. Man erkennt eine
Alterung der Photomultiplier von 6% pro Jahr, und einen Rdffgatsverlust der Spiegel von ca.
3% pro Jahr. Der Sprung in der elektronischen Verstarkumgierdurch eine HV-Anpassung aller
Pixel in allen Teleskopen verursacht. Der Stern zeigt deteMiert von Reflektivitatsmessungen
an einer Reihe von Teleskopspiegeln, relativ zu einem néReferenz-)Spiegel. Unten: Korrek-
turfaktor, der auf die im DST-Format enthaltenen Bildatyglen angewendet werden muf3, um
aus ihnen die Schauerenergie berechnen zu konnen. Zudsidie Text.
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Ethr/Ethr,O = (RO/R>O.58 (33)

Die so ermittelte Schwellenanderung ist zusammen mit degibigten Ereignisrate in
Abb. 3.9 oben gezeigt. Die Energieschwelle des Systemisrigginell bei 500 GeV und
ist zeitweise bis auf ca. 600 GeV angestiegen.

Die Schwellenanderung wird nun auf einen gemeinsamenuUuRinfon s und kqp
zurtckgefuhrt. Die elektronischen Konversionsfaktonerden fur die Teleskope einzeln
aus der Kalibration ibernommen, der Einflu3 auf die Systemgeschwelle mit

1 ct in config
Reltotal = ot in config | elct3 + Z (Kel,te) (3.4)

tel tel

abgeschatzt; das zentrale Teleskop CT 3 wird doppelt ¢eeticda es durch die System-
geometrie bevorzugt wird.

Die Alterung der Optik kann hier nur im Mittel fur alle Telespe bestimmt werden, sie
ergibt sich au¥

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

ke UNd Ko SiNd in Abb. 3.9 Mitte gezeigt. In dieser Darstellung wire datsachliche,
physikalischeAnderung der beiden Werte gezeigt, der Fehler bei der Besiing von
ke bis einschlie3lich Periode 88 (Kap. 3.3, Abb. 3.7 und 3.6)dedlr diese Darstellung
nachtraglich herausgerechnet. Wie aus der Darstellungfgeht, erhalt man einen kon-
tinuierlichen Alterungseffekt sowohl fur die elektroaige wie fir die optische Effizienz;
der Sprung vom:, am Beginn von Periode 85 wird durch eine allgemeine Anheloieng
Pixelhochspannungen zum Ausgleich der vorangegangereruAg hervorgerufen.

Der Mittelwert des Produkts aus, und s, flr die Perioden 62-66 betragt definitions-
gemaf 1, wahrend, in absoluten Einheiten gemessen wird, kg eine freie Skala.
Zufallig erhalt man aber gerade einen Wert, der bei Inbletrahme des Systems (bei ge-
eigneter Interpolation der Laufzeiten der einzelnen kalpe grob Periode 47) gerade 1
ergibt. Der Stern reprasentiert eine Messung der Refiekiin an einer Reihe von Spie-
geln aller Teleskope im Vergleich zu einem neuen Refereegsp der Wert ist ebenfalls
relativ zu 1 geeicht und bestatigt das Gesamtbild in setarglleise.

Zusammenfassend gilt, daf3 die Photomultiplier einen enéti Effizienzverlust von 6%
pro Jahr zeigen, wahrend die Spiegel pro Jahr ca. 3% ihftekReitat verlieren.

Ratenmessungen an dem Teleskopsystem [B28] haben eine Abhangigkeit von der Hardware-
schwelle gezeigt, die eher auf einen Zusammenhang « %2 schlieRen lassen; der EinfluR dieses
Unterschieds ist im Rahmen der hier erreichten Genauigket klein, die Differenz ist aber Gegenstand
weiterer Untersuchungen.
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3.6.3 Relative Eichung der Energieskala

Ziel des Energieabgleichs ist zunachst, wie im letztencAbgt gezeigt, das Verstandnis
der Veranderungen der Detektorsensitivitat. Des weiitevird in der HEGRA-System-
analyse bei der Energierekonstruktion fur alle Periodesalbe Rekonstruktionsfunktion

1 ampra — Eiel, l[ampie] = ph.e.* (3.6)

mit statischen Zuordnungstabellen verwendet, d.h. dieemEshergierekonstruktion ver-
wendeten Bildamplitudeamp,.,, mussen entsprechend der veranderten Verstarkung kor-
rigiert werden, so dal® die Zuordnung jederzeit anwendliafiis die so korrigierten
Bildamplituden wird in dieser Arbeit die Einheitenbezaicing ph.e.* verwendet.

Idealerweis® sorgt man also dafiir, daR

Reltel =  Keltel,data (3 7)

Ropt,tel = HKopt,tel,data (3 8)

sind, wobeike 11 DZW. Kopt ter die Wahren, undke tel data DZW. Kopt tel, data di€ in der Da-
tenaufbereitung verwendeten Effizienzen sind. In der Biaai man sich diesem Ziel im
Laufe des Experiments schrittweise angenahert, aber rmnter Einhaltung der Mini-
malforderung

Rel total * Kopt,total = Rel total,data * Fopt,total,data (39)
WODEI Kopt, total @NAIOY ZUKke) totar (Gl. 3.4) definiert ist.

Die letztendlich in der Analyse eingesetzten Energiekduaraktoren xe gata und
Kopt,data NAbEN entsprechend den in Tabelle 3.2 beschriebenen Katfanen eine Evo-
lution durchlaufen; der optische EnergiekorrekturfaldQy; iotal data 1St in Abb. 3.9 unten
gezeigt. Die Unterschiede zwischen den fur diese Arbaiitezlten Werten und den Wer-
ten der bisherigen ,,Standard”-Analyse sind verstandersifd das Ergebnis einer Reihe
kleinerer Fehler bei der Standard-Analyse und der Bestingler Sollereignisrate mit-
tels der Anpassung einer Normalverteilung an die Rateeneny (siehe oben).

Zum Schluf3 sei noch angemerkt, dal3 die Streuung der Eretmison 5-10% in-
nerhalb einer Beobachtungsperiode um die nominelle Eisr@mpe vermutlich auf die
leicht schwankenden Einzelteleskop-Triggerschwelleruakeufuhren ist (siehe Abb.
3.2). Einen Einflu kann auch eine Variation der elektriscB#izienzen haben (Abb.
3.5), wobei unklar ist, ob die Mel3werte tatsachlich \@rstngsschwankungen wieder-
spiegeln und der Effekt somit kalibrierbar ware. Insgetsgesehen ist ein Abgleich der
Sensitivitat mittels der Systemtriggerrate auf Run-Bashwierig, da zwei unterschied-
liche Effekte konkurrieren: einerseits eine Verstarlsamglerung, die ein&nderung der

5andern sich die Detektoreffizienzen nicht; da das naghétanicht erreicht werden kann,



74 KAPITEL 3. DATENAUFBEREITUNG UND AMPLITUDENKALIBRATION

Perioden Kel,data,tel [amppfa,tel] Kopt,system,data  Ropt,tel,data
<62 1 ph.e’ 1ph.e*/ph.e’ 1

62-72 1 ph.e.’ Kopt,phaserr Kel,tel,phaserr
73-88 Rel,tel,phaserr p h. e. Ropt,phaserr 1

>89 Kel tel phe Kopt 1

Tabelle 3.2: Unterschiedliche Analysekonfigurationen bei der Eneedienstruktion. ph.e.’ ist
die unkalibrierte Amplitude der Pulsformanalyse, die abereits die korrekte Grofienordnung
hat; ph.e. ist in Einheiten von Photoelektronen; ph.e.distenergiekalibrierte Einheit, die die
Bildamplituden haben mussen, um in der EnergierekonttmulGl. 3.6) verwendet werden zu
kdnnen. Mit ,,phaserr” sind die Werte gekennzeichtet,edegine Berechnung voty; mit einem

ca. 6-prozentigen Fehler zugrunde lagen (s. Kap. 3.3). Bierschiedlichen Phasen sind nicht
durch Detektorbedingungen begriindet, sondern spiejeiedschiedenen Phasen des Detektor-
verstandnisses und der sich damit entwickelnden Anadgbeik wieder.

Triggerschwelle zur Folge hat, andererseits eine talishehAnderung der Elektronik-
Triggerschwelle. Fur die Genauigkeit der vorliegenderalfxge tiber die Cassiopeia A-
Daten ist eine solche Korrektur allerdings auch nicht elédich; zu einer Diskussion
Uber systematische Fehler bei der Spektrumsbestimmahg giB. [AAB"99e, Anhang
A] und Kap. 10.1.3.

Insgesamt muf gesagt werden, dal3, trotz der scheinbaerstR&tenanderungen, das
Teleskopsystem ingesamt Giber die Jahre hinweg sehr gebibeitet hat; durch das steil
abfallende Spektrum der kosmischen Strahlung spiegeinEfitzienzschwankungen in
der Rate verstarkt wieder.

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

Die im letzten Abschnitt beschriebene Eichung kann natiirhicht nachtraglich die
durch die Anhebung der Schwelle verlorengegangenen Hssigwiedergewinnen. Au-
Berdem wird durch die Anwendung der linearen Korrektuded das Verhaltnis von
Amplitude zu Schwelle permanent verandert, und der EirdegdNachthimmelsrauschen
wird entsprechend vergrof3ert. Weiterhin treten durchElesatz der statischen Tail Cuts
nichtlineare Effekte, insbesondere an der Teleskopsdayvarif.

Grundsatzlich gibt es zwei Methoden, diesen Effekten ebgaeen. Zum einen kann man
fur jede Detektor- und Analysekonfiguration die effekts@mmelflache neu bestimmen.
Dies wird in den ,,Standard’-Analysen, die die Spektren Mrk 501, Mrk 421 und dem
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Abbildung 3.10: Bestimmung der minimalen Softwareschwelle, die bendtigd, um eine
moglichst homogene Akzeptanz des Detektors Uber die v@lufzeit zu erzeugen. Die gefilllten
Dreiecke zeigen die relativen Streuungen der im monattidhitel bestimmten Untergrundraten
nach einer Softwareschwelle an, die den Hardwaretrigdexiaer energiegeeichten Amplitudens-
kala simuliert. Die Streuung wird ab einer Schwelle von 12gtminimal. Die offenen Dreiecke
zeigen den Effekt derselben Softwareschwelle auf dererrgmicht energiegeeichten Skala an;
die Streuung wird erwartungsgeman nur geringfigig kiein

Krebsnebel ermittelt haben bzw. ermitteln, versucht. rlilegs wird auf eine vollstandi-
ge Detektorsimulation verzichtet, das Schwellverhaltéa wnter Zuhilfenahme der be-
kannten Korrekturfaktoren auf die energiekalibrierte I8kaochextrapoliert. Der Erfolg
dieser Malinahme ist leider bisher nicht mittels vollsi§adDetektorsimulationen unter
veranderten Bedingungen getestet worden.

Zum anderen kann der Einflul? dieser Effekte durch den Eiesa¢z geeigneten Softwa-
reschwelle minimiert werden. Eine solche Softwarescrevellu(d auf der energierekali-
brierten Skala den Hardwaretrigger simulieren. Dies isghch, da neben der Bildam-
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plitude in den DST-Daten auch die Pixelamplituden der beigeeiesten” Pixel, die so-
mit fur die Triggerentscheidung des Teleskops verantigbrivaren, enthalten sind. Die
Softwareschwelle besteht also aus einem Schnitt auf daishmifgeste Pixel (in Einhei-
ten ph.e.*), sowie einem Bildamplitudenschnitt von 40 phamstatt 40 ph.e., und einer
erneuten Systemkoinzidenzforderung von mindestens ZKaben oberhalb der Soft-
wareschwelle. Abb. 3.10 zeigt das Verfahren zur Bestimnuiager Softwareschwelle.
Hierzu wurden die Untergrundraten der — bereits nach Hampvablemen und mittels
der Triggerrate nach gutem Wetter selektierten — Daten voebshebel, Mrk 501 und
Cas A periodenweise zusammengefalit (zu den Datensagherkap. 5). Die Ratenstreu-
ung wird bei Anwendung einer Schwelle von mindestens 12pawg das zweitheiReste
Pixel minimal.

In Abb. 3.8 sind die Ereignisraten aller Runs nach Anwenddegso ermittelten Soft-
wareschwelle gezeigt. Die Reststreuung von 5% ist zumintddaeise durch Calima-
Einflul bedingt. Die Tatsache, dal? man in der Lage ist, eitev&8lte zu finden, nach
deren Anwendung die Ereignisrate konstant ist, bestatigt einen die Gultigkeit der
im vorigen Abschnitt beschriebenen Energieeichung; dieabigkeit des Abgleichs ist
zufriedenstellend.

Zum anderen haben nach Anwendung der Softwareschwelle atienlaller Perioden

annahernd die gleiche spektrale Akzeptanz. Das wird igedi@rbeit genutzt, um das
Spektrum von Cas A im direkten Vergleich mit Krebsnebeldate bestimmen, die zu

unterschiedlichen Zeiten und mit unterschiedlichen Detbledingungen aufgenommen
wurden.

3.7 Datenselektion

Zur Selektion von Daten, die unter guten bzw. akzeptabletieNedingungen genom-
men wurden, dient bei der vorliegenden Analyse bei allere®die Ereignisrate (neben
der naturlichen Selektion, dafd die Schichtleute bei walkschlechtem Wetter sowieso
keine Beobachtungen durchfiihren). Dazu wird ein Schaittdée Abweichung der Er-
eignisrate jedes Runs von der zum jeweiligen Zeitpunktelldn Soll-Ereignisrate (siehe
oben, Kap. 3.6.1) gesetzt. Die Soll-Ereignisrate wird dafié einer empirischen Kor-
rekturfunktion auf den jeweiligen Zenitwinkel extrapatieFir die Analyse der Cas A-
Daten wurde ein relativ lockerer Schnitt von 20% gewahtt,moglichst viele Daten zu
akzeptieren. Da in dieser Arbeit derselbe Schnitt auch beiAdhalyse der Krebsnebel-

16Bei der Bestimmung des Schwerpunktes der FeEmission des Krebsnebels und von Cas A (Kap.
9.1) wurde dieser Schnitt auf 0.5 gesenkt, um die Statistierhdhen; der durch diese MaRnahme erzielte
Gewinn ist allerdings marginal.
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Run SYSTEM Ereignisrate > 0.8x Sollereignisraté
effektives TELESkopP CT?2 ausgeschlossen, s. Kap. 4.4.3
System Tel. mit Hardwaredefekten manuelle Selektion
Zahl abgeschalteter Pixel <15
Datenliicke / HV-Absch. ausgeschlossen
Entfernung zur Sollposition < 0205
CT3 mufd 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.-hei3esten Pixel > 12ph.e.*, hom. E-Akzeptanz
SYSTEM Zahl der Teleskope > 2

Tabelle 3.3: Run- und Teleskopselektion in dieser Arbeit. Nur wenn eiteSkop alle Schnitte
passiert hat, wird es in der Rekonstruktion (Richtung, 8ehzore, Schauerform, Energie) ver-
wendet.{: Sollposition heil3t hier nominelle Nachfuhrpositiony &shnitt verwirft Teleskope mit
Trackingproblemen. Bei der Bestimmung des Energiespeigrineten noch weitere Auswahlkri-
terien hinzu, in Tabelle 10.1 ist die vollstandige Selekthierfir aufgelistet.

Referenzdaten angewandt wurde und au3erdem in jedem Fallealntergrundereig-
niszahl (und nicht auf die Zeit) normiert wird, sollte dieg@gehensweise kein Problem
darstellen. Der Mrk501-Datensatz wurde dagegen aus amdaralysen ibernommen.
Hier fehlen zusatzlich alle Daten, in denen weniger alslésk®pe in der Konfiguration
waren; auch ist ein strengerer Wetterschnitt verwended@ro(ca0.9 x Sollereignisrate).

Eine im Prinzip ebenfalls brauchbare Information zur Wetkektion ist die Messung
der visuellen Extinktion der Atmosphare, die das benatbl@arlsberg-Observatorium
durchgefiihrt hat. Diese Messung wurde allerdings nur alrpro Nacht durchgefihrt,

und leider hat das Observatorium seit Mitte des Jahres 1@9Blessungen nicht mehr
zur Verfugung gestellt. Die auf die jeweilige nominelleeigmisrate normierte Rate ei-
nes Runs wurde fur einen Zeitraum, fir den die Daten zufiigeing standen, mit der
visuellen Absorption verglichen; eine Korrelation ist tdmin zu erkennen. Der Nut-

zen der Carlsberg-Informationen ist trotzdem gering: @etranderungen im Laufe der
Nacht wurden nicht erfal3t, und au3erdem standen die Datbhlmei allen Nachten zur
Verfugung. Empirisch gesehen, werden vermutlich aucmdech brauchbare Daten mit
den Cherenkov-Teleskopen aufgenommen, wenn die optigesteonomen nur noch ihre

Instrumente pflegen.

In der Datenanalyse treten noch weitere Bedingungen hurgar denen ein Teleskop im
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effektiven System beteiligt ist und effektiv am Ereignigrienmt. Tabelle 3.3 listet alle
Bedingungen auf. In der vorliegenden Arbeit liegt diesevigdte bei der Quellensuche
bei 40 Photoelektronen im Bild. Fur eine zeitlich homogspektrale Akzeptanz im Hin-
blick auf die Bestimmung des Energiespektrums werden 49pim Bild plus 12 ph.e.*
im zweitheil3esten Pixel gefordert; die Einheit ph.e.* unel 8chwelle wurden in den
vorangehenden Abschnitten beschrieben. Diese letztezdm&ungen werden im Laufe
dieser Arbeit manchmal auch einfach nur ,,Softwaresclivginannt; fur die endgultige
Bestimmung des Energiespektrums treten noch weitere Bedgen hinzu (siehe Kap.
10.3, Tabelle 10.1).



Kapitel 4

Geometrische Kalibration

Vor der Inbetriebnahme der Systemteleskope wurde ihrei¢htsing auf ca. @l einge-
messen. Eine genauere Eichung und dieerwachung der dynamischen, d.h. von der
Ausrichtung abhangigen Ausrichtungsfehler wird mit Elilfon speziellen Kalibrations-
messungen, den sogenanntmint Runs durchgefuhrt. Hierbei dienen Sterne als Re-
ferenzobjekte, von deren Abbildern in der KameraebenetiBonsind Form mittels der
DC-Strome der Photomultiplier vermessen werden. Die ihtungskorrektur erreicht
eine Genauigkeit von 0.4mm in der Kameraebene; das entmilcbem systematischen
Fehler von0?005 bzw. 25” am Himmel.

Details zu der Teleskopnachfuihrung, deésint Runsund den Ideen des mechanischen
Modells, das zur Ausrichtungskorrektur verwendet wiréhsn in [PUh96]. Eine Be-
schreibung der Ausrichtungskorrektur und erste Tests emtrékonstruierten Positionen
finden sich in [PDH97]. Die Kalibration und die ermittelten Korrekturparaeewer-
den in Kap. 4.3 beschrieben. Ein Test der Langzeitstabii€¢i Ausrichtungskalibration
mittels der rekonstruierten Positionen von Crab und Mrkfi@det sich in Kap. 9.1.

Auch die Abbildungsfunktionen der Teleskopreflektoren aeur mit Hilfe dieser Kali-
brationsmessungen Uberprift. Effektive FokallangemREflektoren und die Qualitat der
Positionierung der Kameras in den Halterungen sowie dieaAglgkeit der Abbildungs-
funktion von der Bildposition in der Kamera wurden mit Korapphbrasterungen der Ka-
meras bestimmt (Kap. 4.2).

Die Reflektoren der Teleskope sind jeweils mit 30 Einzelppie bestiickt, die statisch
justiert werden. Dies geschah beim Aufbau der Teleskopeaiezu horizontaler Aus-

richtung und mit Hilfe einer cal km entfernten Lichtquelle. Die Kontrolle der korrekten
Spiegeljustierung auf diesem direkten Weg ist aufwendidj warde nur nach langeren
Zeitraumen £ 1 Jahr) durchgefuhrt, oder wenn defekte Spiegel ersetaievur

Die reversible Veranderung der Abbildungsfunktion in Abbigkeit von der Teleskop-

79
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ausrichtung sowie Dejustierungen einzelner Spiegel &hnmit normalenPoint Runs
uberwacht werden (Kap. 4.4). Die Anstrengungen in diesentRng dienten u.a. auch
der Untersuchung der Frage, inwieweit die Abbildungsdgatiiion CT 2 durch seinen
Spiegeltrager, dessen Konstruktion von der der anderste®yeleskope abweicht, nega-
tiv beeinflul3t wird (Kap. 4.4.3).

4.1 Prinzip einesPoint Runs

Abbildung 4.1 zeigt schematisch das Prinzip eiRemt Runs Point Runswerden im
allgemeinen mit folgenden Standardeinstellungen durcinge

e 13 horizontale Scan-Linien werden gefahren, d.h. deruwdgtMotor bleibt fur die
Dauer jeder Scan-Linie abgeschaltet.

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

Ein solchePoint Rundauert ca. 10-15 Minuten. Das Ergebnis der Standardanialysie
Verschiebungsvektor in der Kameraebene zwischen erngartetd wirklicher Position
des Kamerabildes am Himmel, mit einem geschatzten Felolerv 0°008 pro Achse
[PUh96].

Neben den Standatfésint Runswurde auch die gesamte Kamera abgerastert. Den Ab-
stand zwischen zwei Scan-Linien wahlte man typischemveis~ 0°1 gewahlt, so dal3
jedes Pixel von 2-3 Scan-Linien getroffen wurde. Solch aim Rauert ca. 70 Minuten.
Der Verschiebungsvektor zwischen Sollposition des Shdritdes in der Kameraebene
und der Pixelposition ist wiederum durch die Fehlausriobtgegeben, naturlich mit ei-
nem deutlich groReren Fehler als oben.

Point Runamissen wahrend der normalen Beobachtungszeit, d.hldenkmondlosen
Nachten durchgefuhrt werden, da die DC-Strommessun&taeidard-Hochspannungs-
versorgung der Pixel verwendet wird.

4.2 Rasterung der Kamera, Test der Abbildungs-
geometrie

Nach der Bestickung der Kameras mit den Photomultipliéen,Einrichtung der Aus-
leseelektronik und der Verkabelung mufite die korrekte dmang der Kanalnummern,
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Abbildung 4.1: Prinzip einesPoint Runs Oben links: Sollpositionen des Sterns in der Kamera-
ebene. Das Teleskop fahrt horizontale Scan-Linien; da der Stern wahrend der Dauer einer
Scan-Linie (ca. 30-60 sec) bewegt, sind die Scan-Liniendnug auf das Kamerakoordinatensy-
stem leicht geneigt. Oben rechts: Strom im zentralen PiseFanktion der Differenz zwischen
erwarteter Sternposition und Pixelmittelpunkt. Der Viaflder Funktion entsteht aus einer Faltung
der Pixeloberflache (unten rechts) und des SternabbitddsriKameraebene (unten links); letzte-
res ist durch die Punktabbildungsfunktion des Reflektogegen. Die Pixeloberflachenfunktion
wird in guter Naherung einfach durch die geometrische 8egung der Lichttrichter definiert
(siehe Kap. 2.3.2, Abb. 2.4). Der Abstand zwischen dem Sgbhumét der Verteilung und dem
Koordinatennullpunkt wird durch den Ausrichtungsfehles deleskops in der momentanen Po-
sition verursacht. Durch eine Ruckfaltung der Verteilumig der Pixeloberflachenfunktion erhalt
man prinzipiell die Punktabbildungsfunktion des Reflektorder momentanen Teleskopposition.

welche in den Daten die Kanale den Pixeln zuordnen, zu dedigfien Pixelpositionen
in den Kameras Uberprift werden. Dies geschah, als digfad.0sung, miPoint Runs
die die volle Kamera abrasterten. Bei CT 3 bis 6 konnten sdalieekten Zuordnungen
verifiziert bzw. Fehler noch wahrend der Aufbauphase gart werden. Bei CT 2 mul3-
te die Zuordnung zweier 16-er-Pixelgruppen einen Monaj larder Datenaufbereitung
korrigiert werden (siehe Kap. 3.5).
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4.2.1 Das Abbildungsverhalten des Davies-Cotton-Designsnd spe-
ziell der HEGRA-Reflektoren

Neben dem unmittelbar geplanten Nutzen dieser Messungetewudiesd-ull Camera
Point Runsnoch auf die Beschaffenheit der Abbildungsfunktion und Elenktantwort
(Point Spread Function, PSFler Reflektoren als Funktion des Winkels zur optischen
Achse hin untersucht.

Zur Uberpriifung oder Eichung der Winkelabbildungsfunktion
[0, 0) = (z,y), (4.1)
mit

(9, ¢) Einfallswinkel des Lichtstrahls zur optischen Achse (ira®r
x,y) abgebildete Position in der Kameraebene (in m)

—

mufd zunachstz, y) definiert werden. Das letztendlich angestrebte Ziel béstahn,
den Schwerpunkt des Schauerbildes in der Kamera korrelekaonstruieren. Grundsatz-
lich liegen die Untergrundunterdriickungen, die einmal&ibschneiden der Rander der
Schauerbilder durch die Tail Cuts, zum anderen in diesefy&aain Abschneiden der
Sternabbilder durch eine Ruhestromunterdriickung voneeth in derselben Grofienord-
nung. Daher sollten die rekonstruierten Schwerpunkte tenn&bbilder ein gutes Mal3
fur die rekonstruierten Schwerpunkte der Schauerbiléén. Sur (x,y) kommen der
Schwerpunkt delPSFoder der Ursprung einer ParametrisierungfIi8F, z.B. einer Gaul3-
Glockenkurve, in Frage.

Die grundsatzlichen Eigenschaften des Davies-CottdieRers [DC57] sind z.B.

in [Lew90] und in [PUh96] beschrieben; Raytracing-Untefsungen speziell zu den
HEGRA-Reflektoren finden sich z.B. in [AKS8]. Abb. 4.3 zeigt oben schematisch das
Prinzip des Davies-Cotton-Designs. Mit dieser Anordnuagrkmit einem groRermy/ f
auch noch unter sehr grol3em Einfallswinkel eine ausrettkiEinePSFerreicht werden.

In der Mitte der Abb. 4.3 sind Raytracing-Ergebnisse fig Bunktantwort des HEGRA-
Reflektors in der Fokalebeheauf der optischen Achse und unter einem Einfallswinkel
von 2. Die Winkelabhangigkeit ddPSFlafit sich am einfachsten verstehen, indem man
zunachst nur die Abbildung der Einzelspiegelmittelpenetrachtet (Abb. 4.3, unten).
Man erkennt, dal3 die Spiegel, in Abhangigkeit von ihremtabd zur optischen Achse

1Genaugenommen liegt die Kameraebene in der Bildebendndime km entfernten Objekt entspricht.
Die Distanz zur eigentlichen Fokalebene betragt 3 mmydiligs spielt diese Distanz bei der Grof3e des
HEGRA-Reflektors und der erreichten Genauigkeit de factnek®olle. Auch die Detektorsimulationen
behandeln den Reflektor als winkelabbildend, mit der Karireder Fokalebene.



4.2. RASTERUNG DER KAMERA, TEST DER ABBILDUNGSGEOMETRIE 83

Abbildung 4.2: Spiegellayout der HEGRA-Systemteleskope. Die 30 Einkedgb sind auf vier
konzentrischen Kreisen angeordnet. Diese entsprechein éduab. 4.3, unten, angedeuteten ,,Rin-
gen”.

des Gesamtreflektors, immer starker von der durch die @iefaVinkelabbildung defi-
nierten Position abweichen. Die Spiegel, die sich am RasdRa@dlektors befinden, bilden
einen sogenannten ,,kometartigen Schweif”.

Die Spot-Grol3en der Einzelspiegel sind durch ihre Posdim Reflektor gegeben. Spie-
gel am Rand des Reflektors bilden in der Kameramitte bereits @inem Winkel von0°
ab, so dal} ihre Einzel-Punktantwort durch die sphariséimmrationen und Astigmatis-
mus deutlich groR3er ist als die der Spiegel nahe der omisétthse des Reflektors. Bei
grol3eren Einfallswinkeln andern sich diese individerelSpot-Grofien in hoherer Ord-
nung, da der Kamerarand z.B. in Bezug auf die Spiegel am Reftakd um 6-7 cm von
ihrer individuellen Brennebene entfernt ist; di@derung des Einfallswinkels in Bezug
auf die optischen Achsen der Einzelspied®P(— 12°4) ist hingegen vernachlassigbar.

Die Fokallangen der Einzelspiegel der HEGRA-Teleskogenliergen einer Streuung von
1-2%. Fruhere Raytracing-Untersuchungen ergaben, defh éiine bestimmte Anord-
nung der Spiegel die Spot-Grol3e unter den gegebenen Bedjag minimiert werden

sollte; Spiegel mit kleineren Brennweiten wurden nahe anaglitische Achse des Re-
flektors, die mit groReren Brennweiten nahe an den Rand désktors positioniert.

Tatsachlich hat diese Anordnung der Spiegel allerdindd woeiner leichten Verschlech-
terung der Abbildungsqualitat gefuhrt. Dies liegt dardal3 die Spiegel bei ihrer Montie-
rung und Justierung nicht auf den Abstand gebracht wurden. (lverden konnten), der
durch die Sollsphare des Davies-Cotton-Designs defirgerDie Entfernung der Spie-
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Abbildung 4.3:  Oben:
Prinzip des Davies-
Cotton-Designs. Der

Reflektor bildet einen
Spharenabschnitt mit
dem Brennpunkt als
Mittelpunkt. Die Einzel-
spiegel sind jedoch wie
Ublich auf einen Punkt
in der Entfernung 2f
ausgerichtet. Mitte:
Raytracing-Simulationen
fir die PSFder HEGRA-
Reflektoren, auf der
optischen Achse und
unter einem Einfalls-
winkel von 2°. Unten:
Bilder der Einzelspiegel-
Mittelpunkte unter
verschiedenen Einfalls-
winkeln. Die kleinen
Punkte wirden fur ei-
ne dichte Bestuckung
kleiner Segmente gelten;
sie bilden Ringe, die
einer festen Entfernung
der Segmente auf dem
Reflektor in Bezug zur
optischen Achse ent-
sprechen. Die offenen
Kreise  spiegeln die
reale Bestlickung der
HEGRA-Reflektoren
wieder.

gel zur Kameramitte wurde vielmehr so gewahlt, dal3 die-&y63e in der Kameramitte
minimal wird, d.h. die Entfernung entspricht im wesentéohder Fokallange jedes ein-
zelnen Spiegels. Dies fuhrt zu einer leichten Vergrofigmes ,,kometartigen Schweifs”
(siehe Abb. 4.3, unten rechts). Im Rahmen der sonstigerg8edler und der mittleren

Streuung der Spiegeljustierung ist dieser Effekt allegdisehr klein.
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4.2.2 Die Winkelabbildungsfunktion des Reflektors

Die Definition von(z,y) zur Beschreibung der Winkelabbildungsfunktion ist alsé ke
neswegs trivial. Im Kamerazentrum ist eine symmetrischekfon hinreichend, z.B.

eine zweidimensionale Gaul3-Verteilung (besser evtl. rbehSumme zweier zweidi-

mensionaler Gau3-Funktionen mit unterschiedlichen Bng¢itAm Kamerarand ist eine
analytische Beschreibung schwieriger.

Im Rahmen dieser relativ einfachen Untersuchungen wurdeEmebnisse zweier Me-
thoden verglichen: Zum einen wurde an die gemessene \artgih den Pixeln eine
zweidimensionale Gaul3-Funktion angepal3t (ohne diesewrori der Pixeloberflachen-
funktion zu falten). Der Mittelpunkt der gefitteten Gauf3tian ist sensitiv auf den Peak
der Verteilung, d.h. die Tails werden nur schwach berigtkgit. Zum anderen wurde
der Schwerpunkt der Verteilung bestimmt. Dieser wieder@mitksichtigt den Einfluf3
des Tails mit. Allerdings muf3 eine Ruhestromunterdriigkuon mehr als 2% des Peak-
Stroms angewendet werden, um den Spot gegen das Rauscheaatiéisimmels zu dis-
kriminieren; d.h. die Tails werden auch hier nur eingeanktsichtbar.

Im Rahmen des erreichten Fehlers sind die Ergebnisse adsrbBiarametrisierungen
identisch. Die Streuung der Ergebnisse aus der Schwerghedtimmung ist allerdings
erwartungsgemal grofier. Die Abbildungen und Zahlergsain Abschnitt beziehen sich
daher immer auf die Ergebnisse, die mit den Fits an die Gafeling gewonnen wur-

den.

a (L+ AF) /Foom
Datum| 6,7/96 9/96 9/98 | 6,7/96 9/96 9/98

CT3 74 @41 @80 0.988 0.980 0.984
CT4 0°48 @29 -07* | 0.988 0.984 0.984

CT5 0°46 (032 0.984 0.984
CT6 t 0°63 t 0.984
CT2 0798 0.980

Tabelle 4.1: Drehung der Kameraas und relative Abweichung von der nominellen Fokallange
(1+ Af)/faom, fnom = 4.92m. Der geschatzte Fehler betra@25 auf « bzw. 0.4% fur

(L + Af) / faom- *: Nach Neukonstruktion der — durch einen Buschbrand kdigten — Masten.

1: Rohdaten sind verloren gegangen.

Der Vergleich zwischen den nominellen und den gemessenstidh@n der Pixel ergab,
daf3 die Abweichungen durch zwei Grol3en beschrieben wéi@amen: Eine Rotation
des Pixel-Koordinatensystems gegen die nominelle Ogairg, und eine Korrektuk f
auf die nominelle Fokallangg,... = 4.92 m, die die radiale Abweichung charakterisiert.
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Abbildung 4.4: Analyse eineg-ull Camera Point Rungm Hinblick auf die Winkelabbildungs-
eigenschaften am Beispiel von CT 3, 9/96. Oben links: Widiteof fur alle Pixel, ohne und
mit Korrektur. Unten links: radiale Abweichungr von der durch die Winkelabbildung mit
fnom = 4.92 m erwarteten Position. Oben rechts: die unkorrigiertentsVasn Ar in der Kamera-
ebene. Unten rechts: die korrigierten Werte vor; im Rahmen der Fehler sind keine Strukturen
mehr erkennbar, die z.B auf eine Verkippung der Kameraegegen die Fokalebene hindeuten
wirden.

Abbildung 4.4 zeigt die Verteilungen dieser beiden GroBenBeispiel eines defull
Camera Point RunsTabelle 4.1 gibtx und (1 + Af) / fuom fur alle vorhandenen Daten
an.

Erwartungsgemald betragt die effektive Fokallange defleRtoren nur etwaf.s =~
4.85 m: Wie oben diskutiert, wird der Symmetriepunkt d&Fim wesentlichen durch
die achsennahen Spiegel am Reflektor definiert. Diese haideith HEGRA-Reflektoren
eine typische Brennweite von85 m.

In Abb. 4.4 sind auRerdem die Ergebnisse nach Anwendung deelkur der Kame-
rakoordinatensysteme umund (1 + Af) / fuom IN der Point RunAnalyse gezeigt. Die
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Abbildung 4.5: Bestimmung einer Parametrisierung &8F. Die Punkte zeigen die Breite der
gefitteten zweidimensionalen Gauf3funktion fur jedesIPDie untere Funktion gibt die gewonne-

ne Parametrisierung fidr,¢s an, die obere Funktion die sich daraus ergebenden Erwatante
fur die Breite der mit der Pixeloberflache gefalteten Riork

Residuen sind flach, d.h. im Rahmen der Fehler konnten ziBe Réerkippungen der
Kameraebenen gegeniuber der Fokalebene festgestelknverd

4.2.3 Parametrisierung der Punktantwort des Reflektors

Die Punktanwort des Reflektors wird in den Detektorsimalagn benotigt, damit die
Triggerschwelle richtig bestimmt und damit die erwarteRaten richtig ermittelt werden
konnen. Wichtiger noch ist die korrekte Bestimmung deragteten Form der Schauer-
bilder in der Kamera fuiry- und hadronische Ereignisse, meistens in Form sogenannter
Schauerformparameter (siehe Kap. 7).

Die Simulation des Reflektors kann auf zwei Weisen geschdfiaprseits kann man je-
des Photon entsprechend seines Auftreffortes am Reflektmmetrisch in die Kamera
abbilden. Ungenauigkeiten des Reflektors und Fehler deelspiegel missen kiinstlich
hinzugefuigt werden. Hierzu wurde z.B. durch VergleichegimesseneRSFim Kame-
razentrum (siehe Kap. 4.4) und einfachen Simulationentgpische RMS-Streuung der
Spiegeljustierung vofr 025 bestimmt. Da die Positionen der Photonen auf dem Reflektor
aber ansonsten keine Rolle spi¢lekann man andererseits auch eine Parametrisierung
derPSFverwenden. Diese kann prinzipiell direkt experimentefitbmmt werden, wobei

die Abbildungs- und Ausrichtungsfehler der Spiegelsegmeésreits mit berticksichtigt

2die Ankunftszeitstreuung der Photonen durch den Reflektddéiner als3 ns und daher firr die Elek-
tronik mit einer Abtastzeit vor: 8 ns unerheblich
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werden. In den HEGRA-Detektorsimulationen (z.B. [Hem9BlA99]) sind beide Ver-
fahren implementiert. In den Standard-Anwendungen wiklZeitersparnisgrinden die
Parametrisierung vorgezogen.

Die raumliche Auflosung defFull Camera Point Rungeicht aber natirlich nicht aus,
um diePSFim Detail auszumessen oder gar eine Ruckfaltung mit dezlélderflachen-
funktion zur direkten Bestimmung d&SF durchzufuhren. In dieser einfachen Analy-
se wurde die Breite der gefitteten symmetrischen zweidimeaken Gaul3funktion als
Funktion des Abstands zum Kameramittelpunkt parametrisiert. Von dieser Funktio
wurde quadratisch die Breite eines zur Pixeloberflacheenalflachengleichen Qua-
drats Gquadar = 2a/+/12,a = 0°1025) subtrahiert. Die so erhaltene Breite einer GauR-
Verteilung von

opst = 02045 + 02003 (r /1°)? (4.2)

istin Abb. 4.5 gezeigt, zusammen mit den Mel3werten von CTd34un der Periode 9/96
und den sich aus der Parametrisierung ergebenden Erwavarign.

Die Parametrisierung ist in vieler Hinsicht ausreicheneétgléiche von integralen Ver-
teilungen, die zwischen beiden Reflektorsimulationengfatrisierung und volle geo-
metrische Abbildung) angestellt wurden, ergaben sowahHEdronen wie fur’s keine
wesentlichen Unterschiede [Hem98]. Wie aber aus Abb. hbrsersichtlich wird, er-
geben sich klare Unterschiede in d&8Ffir verschiedene Spiegeljustierungsqualitaten.
Wahrend CT 4 in der Periode 9/96 gerade frisch in Betrielmgenen war, arbeitete CT 3
schon ein Jahr lang. Die Unterschiede in der Spiegeljustgekdnnen mit den Standard-
Point Runan der Kameramitte sehr sensitiv iberwacht werden (Kap). 4.

4.2.4 Fazit der Tests der Abbildungsgeometrie

Insgesamt zeigten die Untersuchungen, dal3 die Standardhfimen Uber die Reflekto-
ren (keine Verdrehung der Kameras gegen die nominelle @greng, Winkelabbildung
gemalf einer Fokallange von 4.92 m) in den meisten Sinoml@t und Analysen voll aus-
reichend sind. Ein Fehler bei der Bestimmung B&F kann moglicherweise zu einem
Fehler bei der Bestimmung der Schauerformparameter geirdie Differenz zwischen
erwarteten und gemessenegBreiten fur den in dieser Arbeit untersuchten Beobach-
tungsmodus (Punktquellen itdobbleModus) ist allerdings gering (3.5%) und kann sehr
leicht abgeglichen werden (Kap. 7). Wichtiger ist eine duiterwachung der Qualitat der
Spiegeljustierung.

In der Standard-Ausrichtungskalibration werden die inseie Kapitel besprochenen
moglichen Korrekturen auf die Winkelabbildungsfunktiamd die Kamerarotation nicht
genutzt, und zwar aus folgenden Grinden:



4.3. KALIBRATION DER TELESKOP-POSITIONIERUNG 89

e Die Eichungen wurden nicht regelmafiig ausgefiihrt. lssbdere die Drehung der
Kamera bzgl. der Halterung wurde nicht hinreichend Ubehtjala die Verbindung
z.B. beim Austausch von Einzelspiegeln immer gelost werdel? (siehe Kap. 4.4),
was haufiger stattgefunden hat.

e Die Abweichungen von den erwarteten Abbildungseigensehdiihren bei der ste-
reoskopischen Schauerrekonstruktion in Abhangigkeit der Schauergeometrie
zu sehr unterschiedlichen Fehlern bei der Richtungs- unel@stimmung. Ein
relevanter Beitrag zum systematischen Fehler konnte estiBmung des Schwer-
punktes bei TeV-Punktquellen (siehe Kap. 9.1) erwartetierer Allerdings werden
Punktquellen ausschlieflich zentriert odenvobbleModus beobachtet. In beiden
Fallen kompensieren sich aus Symmetriegriinden die tffelie aus der fehlenden
Korrektur erwachsen. Nur falls die Ausrichtungskorregtu(siehe nachstes Kapi-
tel) diese Symmetrie stark storen, also wenn die GroR&deektur geschatztd
Uberschreitet, sind Beeintrachtigungen zu erwarten.

Allerdings tragen die fehlenden Korrekturen wohl mit daai, lmal3 die Richtungsre-
konstruktion auch bei Ereignissen mit sehr kleinem ervanté-ehler (siehe Kap. 9.2)
immer ein gewisses ,,Grundrauschen” behalt. Auch beiessérten Methoden zur Ener-
gieauflosung, die u.a. eine verbesserte Corebestimmurigigen [HLKKOO], tragt der
Fehler evtl. zu einer Limitierung der Genauigkeit bei.

4.3 Kalibration der Teleskop-Positionierung

Im Gegensatz zu den in Kap. 4.2 besprochenen Korrekturehdsein diesem Kapitel
vorgestellten Ausrichtungskorrekturen in jeder Analysa Bedeutung. Die Korrekturen
existieren als Modul, das aus einem c-Programm und eineremmeder mit den ak-
tuellen Ausrichtungsparametern zu erweiternden Tabelet. Das Modul ist in jede
HEGRA-System-Analyse integriert.

Die Nachfuhrung Tracking der Teleskope verlafit sich wahrend der Datennahme aus-
schlie3lich auf die Positionsangaben der WinkelgeBératt Encodgran der Altitude-

und der Azimut-Achse. Aufgrund der 60-fach hoheren Gaglaait der Schrittmotoren,

die die Achsen bewegen, und eines auch an die Sollgesclgkeitder Achsen ankop-
pelnden Tracking-Algorithmus entspricht die Differendegdung zwischen Soll- und Ist-
werten deiShaft Encodeimmer ziemlich genau der durch die Auflosung &&aft Enco-

der (0°022) erwarteten Streuung; eine Verbreiterung der Verteilwtgin sicherer Indi-
kator fur Wind wahrend der Datennahme. Die Verteilungaisth immer um O zentriert;
d.h. es gibt keineservo Lag
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J947

Abbildung 4.6: Technische Zeichnung eines der HEGRA-SystemteleskopeMBsten bestehen
aus leicht flexiblen Kohlefasermasten; die Mastenkonstsnkwvird durch Stahlseile versteift.

Die Differenz zwischen Soll- und Istposition des (HimmpAdhbildes in der Kamera ist
im wesentlichen durch mechanische Fehlausrichtungen eleskope begrindet. Hin-
zu kommt eine Korrektur durch die Refraktion in der Erdatptdge. Die notwendigen
Ausrichtungskorrekturen haben eine GrolRenordnung@or{selten bis0?3). Die Kor-
rekturen sind ausschlief3lich von der momentanen Posigoieeskope, i.e. von den aus
denShaft EncodelVerten gewonnenen Alt/Az-Werten abhangig.

Die aus der Korrektur gewonnene wahre Ausrichtung (in Atkoordinaten) des Te-
leskops kann mit der momentanen Uhrzeit (besser: Steynaeiiquatoriale (Ra/Dec)-
Koordinaten umgerechnet werden. In diesen Koordinatehdim Objekte in erster Ord-
nung in Ruhe. Alle weiteren Korrekturen sind ,,astronommest Natur und sind Funk-
tionen dieser aquatorialen Koordinaten. Sie haben eit&rordnung von’ pro Jahr
und sind nicht Teil der Korrekturen des Standard-Ausricgimoduls. Weitere Details
zu diesem Thema finden sich in Kap. 9.1.

Abweichungen zwischen Teleskopausrichtung und tat&del Position des Objekts er-
geben sich auch durch fehlerhafte Koordinaten, auf digerithder Datennahmaergline)
nachgefuhrt wurde. In der normalen Datennahme sind died{ioaten im ginstigsten Fall
J2000-Koordinaten; manchmal fuhren ungenaue Angabegictt falschen Koordinaten.
Im Scan Modehingegen, der urspriinglich fur Himmelsabrasterungenzimert wurde,



4.3. KALIBRATION DER TELESKOP-POSITIONIERUNG 91

aber auch zum einfachen Abarbeiten eines komplexen Betbaygablaufs verwendet
werden kannAGN Scan, Gamma Ray Burst Scaj,werden die J2000-Koordinaten —
sofern korrekt vorhanden — auf die aktuelle Epoche komtigie

Insgesamt gesehen kann sich eine genaue Analyse nichtealfbdrdinaten verlassen,
auf die online nachgefuhrt wurde. Dies ist grundsatzécich nicht notig, da alle Kor-
rekturen nachtraglichoffline) durchgefuihrt werden kdnnen; in einigen Fallen ist dée-V
wendung korrekter Koordinaten auch gar nicht moglich,iéaydnauen Koordinaten zum
Zeitpunkt der Datennahme gar nicht bekannt sind (z.BAanhma Ray Burs}s

Die mechanischen und Refraktions-Korrekturen werden feabieroffline durchgefuhrt.
Auch dies war in der Praxis manchmal, insbesondere in dearfgsphase der Teleskope,
nicht anders durchfuhrbar, da die genaue Bestimmung derekiorparameter erst im
Nachhinein moglich war. Es hat sich in der Praxis auRerdersehr nitzlich erwiesen,
die Kalibrationsmessungen zu Uhrzeiten und an Tagen diinoih zu konnen, an denen
keine anderen, aktuell wichtigen Beobachtungen durchge®erden muliten.

4.3.1 Die Eichmessungen

Zur Messung der Teleskop-Fehlausrichtung werden die in. Kaf eingefiuhrten
StandardPoint Runsverwendet. Die Analyse ist in [PUh96] beschrieben. Figr ldo-
ordinaten der Referenzsterne gilt auch hier, daf? die Koatdn, die bei Durchfihrung
desPoint Runsverwendet werden, nicht besonders genau sein missenr kindéyse
allerdings muf3 die Position des Sterns im momentan aktuatijeatorialen Koordinaten-
system mit der notigen Genauigkeit (0°008) berechnet werden. Dazu werden die im
Astronomischen Almanach jahrlich erscheinenden, aufMiiée des Jahres bezogenen
Koordinaten linear auf den Zeitpunkt dBsint Rungnterpoliert. Es sei nochmals daran
erinnert, daf’ die Verwendung dieser korrigierten aktneKeordinaten der Referenz-
sterne ausschliel3lich fur die korrekte Bestimmung derraeischen Ausrichtungsfehler
(siehe nachster Abschnitt) benotigt wird. Dies fuhditidazu, daf? die Ausrichtungskali-
bration die ,,astronomischen” Bewegungen der beobach@igekte (Prazession etc.) in
ein Referenzsystem korrigiert, in dem die Objekte voligig ruhen.

Das Ergebnis dePoint RunrAnalyse ist ein Verschiebungsvektor in der Kameraebene.
Der Wert gilt fur die jeweilige Positionierung des Telepkoi.e. die Ergebnisse sind eine
reine Funktion von Hohenwinkel, Azimut-Winkel umsbrmal / reverse modelie Funk-

tion ist allerdings jeweils nur innerhalb eines gegebenaitahischnitts gultig (siehe Kap.
4.3.4). Die Werte sind im Rahmen der Fehler fur alle Pasérovoll reproduzierbar, d.h.
das Ergebnis ist ausschlief3lich durch die statischen Edpaiten der Teleskopmontie-
rungen bedingt. Hysterese-Effekte, z.B. beim Fahren diesskepe uber den Zenit vom
normalin denreverse modewurden nicht beobachtet. Diese Aussagen werden im we-
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Parameter normale ESCHREIBUNG Bemerkungen, Probleme
GroRRenordnung
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 schwacheren Reflektor deutlich gro3er
vert. Offset  Ampl. < 0°05 VERTIKALE NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG
gleichzeitig Offset des Alt-Se, Effekte sind ununtersdber
hor. Offset Ampl. < 0°05 HORIZONTALE NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG
ist manchmal mit Azm-Offs. korreliert, Effekt unverstamde
Az-Offset Ampl. < 0°05 NULLPUNKTSVERSCHIEBUNG DESAZ-SHAFT ENCODERS
siehe hor. Offset
Az-Achse Ampl. < 0°1 VERKIPPUNG DERAZIMUT-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 DERALT-ACHSE GEGEN DIEAZ-ACHSE
kdnnte auch durch Mastenverspannung verursacht sein

Tabelle 4.2: Liste der 11 Parameter, die das mechanische Ausrichturdgimoenotigt. Az =
Azimut, Alt = Altitude (Hohenwinkel), Se Shaft EncodefWinkelsensor).

sentlichen durch die Ergebnis_,_se begrindet und gestiaf,das mechanische Modell
(Kap. 4.3.2) auch bei vielfachétberbestimmtheit der Parameter alle Fehlausrichtungen
im Rahmen der Fehler korrekt reproduzieren kann (Kap. %#.3.3

4.3.2 Das mechanische Modell, Refraktion in der Erdatmospére

Fur die Modellierung der Ausrichtungsfehler in Abharigd von der Teleskop-Position
wird ein einfaches Modell fur die Teleskopstatik verwen@etails zu dem Modell stehen
in [PUh96]. Das Modell liefert eine Funktion

fiel : (alt,azm,mode) — (Ax, Ay), (4.3)

wobeimode fur normaloderreversesteht und Az, Ay) der Verschiebungsvektor in der
Kameraebene ist. In Tabelle 4.2 sind die Modellparametigyediatet. Diese sind von den
individuellen Eigenschaften der Teleskope abhangig uiildsen durch die Kalibration
bestimmt werden.
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Das kanonische Koordinatensystem, in dem das mechanisctelMlie Verschiebungs-
vektoren beschreibt, ist das an die Teleskope ,,fixierteé*ARimut-System (und nicht
z.B. das aquatoriale Ra-Dec-System). Das Koordinatésisytsaucht allerdings doppelt
auf, da die Teleskope durch Verfahren tiber den Zenit voanmalen” in den ,,reversen”
Modus gebracht werden kdonnen. Jeweils etwa die Halfex &8leobachtungen findet in
einem der beiden Modi statt (siehe z.B. Kap. 5, Abb. 5.1) n@rierfir ist, dafd die Tele-
skope im Azimut nur einen knappen \Vollkreis fahren konrdar, durch einen schmalen
,,toten Bereich” abgegrenzt wird. Damit jedes Objekt vedlarder gesamten Nacht ohne
Unterbrechung beobachtet werden kann, wird bei der nonriaégennahme — entspre-
chend der Deklination des Objekts — automatisch entwederatenaloderreverse mode
eingestellt.

Die Korrekturfunktion wird in identischer Weise hier fiiredBestimmung der Korrektur-
parameter wie auch bei der Korrektur der Schauerbilder eedet. Einziger Unterschied
ist der Einflul3 der Refraktion. Fur die Kalibration mit Sten wird die volle Refraktion
verwendet. Aus einfachen geometrisclilrerlegungen wurde der Einflu? der Refraktion
auf Schauerbilder zu 70% eingeschatzt. Der Wert ist elighnton der Eindringtiefe der
Schauer, und damit von ihrer Energie abhangig; diese Adpigeit ist aber gering. Ge-
nauere Untersuchungen unter Einschluf3 von Atmospharéeiiea und den unterschied-
lichen Schauereindringtiefen ermoglichen genauerediburen [Ber00] und haben fur
die vorliegende Arbeit den Wert von 70% nachtraglich aegt”

4.3.3 Die Ausrichtungskalibration

Um die Ausrichtungsparameter zu bestimmen, muf3 eine gigiige Durchmusterung
des ,, Teleskophimmels”, also in erdfestgrit/az)-Koordinaten durchgefuhrt werden.
Die Korrekturen beinhalten neben konstanten Offsets nunbaische Modulationen mit

einer 360-Phase. Dafir wirde eine Abtastdichte vofi 8Qsreichen; aufgrund der durch
die Uberlagerung mehrerer Modulationen entstehenden ScmgebunuR ein dichteres
Gitter abgerastert werden.

Abb. 4.7 zeigt die Ergebnisse zweier Kalibrationen, jesveihrgestellt in den Koordi-
naten des Teleskophimmels. Die Verschiebungsvektorehsim etwa einen Faktor 50
vergrofert, um sie in der Abbildung sichtbar zu machen.d@jgunkteten Linien deuten
das abzurasternde Gitter an; in jedem Feld sollte mindestieiroint Rundurchgefuhrt
werden. Im rechten Teil der Abbildung ist das Idealbeispieker solchen Kalibration
gezeigt. Eine ideale Kalibration beinhaltet 30-B&int Rung so dal? die 11 Parameter
des Modells 5- bis 6-fach Uberbestimmt sind. Im linken Teih Abb. 4.7 ist ein in der
Anfangsphase der Entwicklung des Modells entstandenabtatibnsdatensatz gezeigt;
durch solche Messungen wurde die Gultigkeit des Modelisgget.
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Abbildung 4.7: Ergebnisse zweier Ausrichtungskalibrationen. Der Unsgrder ,,Pfeile” ist an
der jeweiligen Position des Teleskops wahrendRtEat Runsn erdfesten Azimutal-Koordinaten
gezeichnet. Die Richtungen und Langen geben die Verschggvektoren in der Kameraebene
wieder; sie sind um ca. einen Faktor 50 vergrof3ert, um isedi®arstellung sichtbar zu werden.

Die Ergebnisse eines solchen Kalibrationsdatensatzedewan einey?-Minimierung
eingegeben, um die 11 Parameter zu ermitteln. Die auPaat RunAnalyse fir jeden
einzelnen Verschiebungsvektor ermittelten Fehler [Blie®wiesen sich als zu ungenau;
daher wird jeder einzelne Vektor gleich gewichtet. Die uf@W [CER] laufende Fit-
routine konvergiert typischerweise in wenigen Sekunden.

Abb. 4.8 zeigt die Ergebnisse der beiden in Abb. 4.7 gezeidtalibrationen in Ka-
merakoordinaten. Die in der unteren Halfte der Abbilduegaigten Residuen sind ein
Mal fur die Qualitat der Ausrichtungskorrektur. Die Geigkeit betragt in radialer Rich-
tung0°007 bzw. 02005 pro Achse; aufgrund der Radialsysmmetrie gilt letzteregxbin
Kamera- wie auch in Himmels-(Ra/Dec-)Koordinaten. Diei@reer Verteilung der Re-
siduen bleibt auch bei einer groRen Zahl an Kalibratiorskamstant; dadurch und durch
den Vergleich kurz aufeinanderfolgender Kalibrationsdattze konnte die Gultigkeit der
Kalibration bestatigt werden.

Die Breite der Residualverteilung ist durch eine ganze &etn Faktoren gegeben, die
die Genauigkeit der Ergebnisse d&int Runsbestimmen; diese sind u.a. die Zeitmes-
sung mit nur einer Sekunde Genauigkeit oder die Nicht-8Besithtigung der Aberrati-
onskorrekturen. Die Breite entspricht allerdings auch ies@ntlichen der durch dighaft
Encodererwarteten Breite vobgg = 0?022/\/ﬁ = 0°006. Obwohl die Teleskope durch
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Abbildung 4.8: Die aus derPoint Runsermittelten Verschiebungsvektoren in der Kameraebene
fur die in Abb. 4.7 gezeigten Kalibrationen. Jeder Punkspricht einemPoint Run In der obe-

ren Halfte der Abbildungen sind jeweils die Ergebnisse Kigibrationsmessungen gezeigt; das
Sechseck deutet die Abmessungen des zentralen Pixels tem Warde in der Analyse détoint
Runsbereits die Ausrichtungskalibration angewendet. Die lefiobknden Fehlausrichtungen (Re-
siduen) sind ein Maf3 fur die Genauigkeit der Kalibratioie; lsetragt0°007 in radialer Richtung
bzw. 02005 pro Achse.

die 60-fach hohere Genauigkeit der Schrittmotoren ppieti genauer als diese Brei-
te nachfuhren konnen (und dies durch den implementiditaoking-Algorithmus auch
tun), ist dies durch die unterschiedlichen NachfuhrmailirbObjekttracking und bei den
Point Runsauf diese Weise nicht kalibrierldar
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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 .004 175 177 359 037
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 J055

N0~ W

Tabelle 4.3: Ausrichtungsparameter aller Systemteleskope zum Zditghrer Inbetriebnahme,
bei CT 2 zum Zeitpunkt des Einschlusses in das System. Daniderbezeichnungen sind in der
Beschreibung zu Tab. 4.2 definiert. Alle Werte sind in Gragegeben.

4.3.4 Zeitverhalten der Ausrichtungskalibration, Rekalibrationen

Tabelle 4.3 zeigt die Ausrichtungsparameter aller Systlskope zum Zeitpunkt ihrer
Inbetriebnahme. Der Vorteil des mechanischen Modellsmji@ger einer allgemeinen Pa-
rametrisierung besteht zum einen darin, dal} fur die Reiedbarkeit der Effekte ein

physikalischer Grund angegeben werden kann. Zum andereridkodie ermittelten Pa-

rameter genutzt werden, um sowohl zeitweise auftretenoie T2il grof3e Fehlausrichtun-
gen ihren Ursachen zuzuordnen, als auch die Konstanz nraRaremeter zu verstehen.
Einige Beispiele seien hier kurz angefuhrt:

e Eine horizontale Fehlausrichtung mit einer Amplitude vameen Pixeldurchmes-
ser bei CT 3 konnte dei@haft Encodeder Azimut-Achse zugeordnet werden. Als
Grund fur den Fehler stellte sich ein schlecht montiertedoMdungsstick zwi-
schen Azimut-Achse un8haft Encodeheraus; allerdings hatte man einen Fehler
dieser GrofRenordnung auch durch eine einfache Sichtiténtdecken konnen.

e Als Ursache fur die grof3e Modulation an der Altitude-Ackisa CT 5 stellte sich
eine leicht prazedierende Achse an der VerbindungsstetteShaft Encodeher-
aus; dieses Problem liel3 sich durch eine Neupositionietles§haft Encoderu-
mindest deutlich lindern.

3Eine leicht hohere Genauigkeit als dieser Wert ist allegdiohne Bedingungen sowohl beim Objekt-
tracking als auch bei ddPoint Runszu erwarten: Beim Tracking ist die Genauigkeit in azimut&iehtung
Tazm = 0sE-cos (alt); durch die Gesichtsfelddrehung kommen sowohl Rektasaemsie Deklination teil-
weise in den Genuf3 dieser hdheren Aufldsung. BeRtemt Rungst die Auflosung in azimutaler Richtung
durch die azimutal abgefahrenen Scan-Linien noch einrobeh da die DC-Strome immer beim Um-
schalten deshaft Encoderausgelesen werden und der dadurch resultierende systeheafrehler von
0.5 x 0°022 in der Analyse korrigiert wird. Die Aufldsung in Altitudei¢htung wird durch die Zahl an
Scan-Linien und durch die Bewegung des Sterns wahrend aeekeiner Scan-Linie erhoht (siehe Abb.
4.1).
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e Anderungen der Offset-Werte tauchten fast immer im Zusantaeg mit durch
Frost und Eis verursachtéxnderungen der Spiegeljustierung auf (siehe Kap. 4.4)
und konnen als zusatzlicher Indikator fur diese Eresgaigenutzt werden.

¢ Bei allen Teleskopen konnte gezeigt werden, daf? die Funa@nma Rahmen der
Mel3genauigkeit ihre Lage nicht veranderten; der daran$isee Parameter, die
Verkippung der Azimut-Achse, blieb fur alle Teleskopeeillden gesamten Zeit-
raum unverandert.

Eine Rekalibration der Parameter muR? durchgefiihrt werdemn Anderungen an fiir
die Ausrichtung der Teleskope relevanten Teleskopkompuenesorgenommen werden.
Wenn es der Beobachtungsplan erlaubt, sind Komplettlaidoren natirlich der sicher-
ste Weg. Die Kalibrationsprozedur erlaubt allerdings adieliNeubestimmung einzelner
Parameter unter der Annahme, dal} die restlichen Paramnmetenamdert geblieben sind.

Wenn der Grund firr eindnderung bekannt ist (z.B. ein Austausch eiSémft Encoders
oder eine Spiegeljustierung), reichen prinzipiell weniRgent Runsfur eine Rekalibra-
tion aus; in der Praxis wurden zur Sicherheit haufig zu eispéteren Zeitpunkt kom-
plette Kalibrationen durchgefuhrt, die im Nachhinein Ainahmen bestatigten. Fehlten
konkrete Anlasse, wurde im Schnitt ein- bis zweimal pror Jahe Komplettkalibration
durchgefuhrt.

Abb. 4.9 zeigt zur Anschauung grob den zeitlichen Verlauf Aesrichtungsparameter
von CT 3 Uber die gesamte bisherige Detektorlaufzeit.

4.4 Uberwachung der Abbildungsqualitat

Die Spiegelsegmente sind statisch an den Reflektoren mbmie Spiegel sind an drei
Gewindestangen befestigt, die jeweils mit einem merceeegdrmigen Tragerstrick
verbunden werden. Diese Verbindung laRt sich lockern, dumdh Drehen der Gewin-
destangen wird der Abstand zwischen Spiegel und Reflektdrsehlie3lich die Win-
kelausrichtung der Spiegel eingestellt. Das Fixieren dawvi@destangen ist leider nicht
spannungsfrei mogliéh so daR die Ausrichtung ,,relaxieren” kann. Auch konnewsEr
und Eis die Spiegelausrichtung deutlich storen.

Die Spiegel werden mit Hilfe einer ca. 1 km entfernten Refeliehtquelle justiert, wo-
bei die Teleskope nahezu horizontal ausgerichtet sinde(®@hZenitwinkel, imnormal

4Das Problem der fehlenden Spannungsfreiheit fuhrt auddraek auf den Spiegel, welcher fur das
Zerbrechen vieler Spiegel verantwortlich gemacht wurdarabDfhin wurde bei vielen Spiegeln ein Zwi-
schenstiick zwischen Gewindestangen und Spiegel eingiesat das Problem vermutlich [6sen konnte.
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Abbildung 4.9: Die zeitliche ,,Entwicklung” der Ausrichtungsparametam Beispiel von CT 3.
Oben sind Offsets und Amplituden gezeigt, unten die evitugahorigen Phasen. Die vertikalen
gepunkteten Linien geben die Zeitpunkte an, an denen jpweile Parametersatze giltig wurden.
Falls keine mechanischen Arbeiten zusatzlich die Relatlin einzelner oder aller Parameter
notig machten, wurde etwa ein- bis zweimal pro Jahr einkstéridige Kalibration durchgefihrt,
die dieUberpriifung aller Parameter ermdglicht. Analoge \Mefiggexistieren fir CT 2 und CT 4-
6. Das Bild kann nicht dazu dienen, genaue Informationesr énzelne Parameter zu liefern,
sondern soll nur einen Eindruck vom typischen zeitlichetaftbgeben.

modsg. In die Kamera wird ein Diffusor eingebaut, der durch Varsben der Kamera in
der Halterung in die Bildebene der Lichtquelle gebrachtwiir die Bestimmung der
Position der Bildebene wird in ausreichender Naherund.oisengleichung verwendet.
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Abbildung 4.10: Einflul? dejustierter Spiegel auf dRSFE Links: Finf stark dejustierte Spie-
gel (und eine im Mittel nicht optimale Justierung aller we#n Spiegel) fuhren dazu, daf3 bei
gleichmafiger Ausleuchtung eines Pixels 35% des Lichteimachbarte Pixel fallt. Rechts: Das-
selbe Teleskop nach der Korrrektur der Spiegeljustierimddealfall wird nur 20% des Lichts in
die benachbarten Pixel gestreut.

Die horizontale Ausrichtung der Teleskope wahrend dee@justierung stellt ein Pro-
blem dar, da die Reflektoren natirlich in gewissem Mal3ekbren unter inrem Eigenge-
wicht andern, und dies abhangig vom Hohenwinkel. Da dielixchtungen zwischén
und60° Zenitwinkel sowohl imnormalwie im reverse modstattfinden, muf3 gewahrlei-
stet sein, dal} sich die Punktantwort des Reflektors tbevaléan Hohenwinkelbereich
nicht oder nur unwesentlich andért.

4.4.1 Mittlere Punktantwort, permanente Dejustierung eirzelner
Spiegel

Schon bei der Analyse eines einzelnoint Runssind einzelne, stark defokussierte
(> 0°1) Spiegel sichtbar; allerdings kann ein solches Signal aucbth schwache Sterne,
die zum eigentlichen Zielstern benachbart sind, vorgetitwerden. Durch eindberla-
gerung allefPoint Runsines Kalibrationsdatensatzes kann aber ein in Abb. 4.28ige
tes Bild erzeugt werden, das ausschlie3lich auf die Spiegedrung sensitiv ist, da der

5Ansonsten miiRte diegederung in der Detektorsimulation beriicksichtigt werdend man miite in
der Analyse z.B. die Erwartungswerte der Schauerformpat@mzusatzlich zur Zenitwinkelabhangigkeit
auch abhangig vonormalundreverse modberechnen.
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Einflul3 einzelner Sterne im Rauschen untergeht.

Die Bilder entstehen durch Addition der in Abb. 4.1, oberhtsgezeigten Histogramme.
Die Verteilungen werden geeignet normiert, und in der Asalgul3 naturlich die vorher
ermittelte Ausrichtungskalibration angewendet werdeneEsewichtung der einzelnen
Point Runsentsprechend der Signalamplitude wird nicht durchgefirie Bilder mitteln
Uber alle Teleskopausrichtungen und damit tber die in. a2 diskutierten dynami-
schenAnderungen der Reflektoren.

Im Prinzip sind diese Bilder durch ihre nahezu vollstaedibtastung geeignet, mittels
einer Ruckfaltung der Pixeloberflachenfunktion 8i8Fvollstandig zu bestimmen. Aus
Zeitgrunden, und letztendlich auch aus mangelnder Natwgéeit, wurde dies allerdings
nicht durchgefuhrt. Eine einfache Analyse kann durch dikt&ierung in die Einzelpi-
xeloberflachen erfolgen (siehe Abb. 4.10). Man erhaltidfermation, welcher Anteil
der Photonen in ein Pixel und in die angrenzenden Pixd| f&#nn das Pixel homogen
ausgeleuchtet wird. Einfache Detektorsimulationen muggenau diese Zahlen, um den
gesamten Einflul dd?SFauf die Bildentstehung zu simulieren. Auch fur die Analyse
der Mrk501-Daten aus dem Jahr 1997 wurden diese Werte veetieuim das Verhalten
des Teleskopsystems wahrend des Zeitraums zu verstattemiCT 3 und CT 4 schlecht
justierte Spiegel hatten [AABR9d].

Ansonsten wurden diese Bilder genutzt, um Abweichungerdesroptimalen Spiegelju-
stierung zu Uberwachen und Informationen fur notwen&igegeljustierungen zu geben.
Im Zusammenhang mit der Analyse von Cas A waren nur Krebsiidferenzdaten von
schlechten Spiegeljustierungen betroffen. Diese Datadevuin der Analyse verworfen;
zu weiteren Einzelheiten siehe Kap. 7.5 und 3.6.

4.4.2 DynamischéAnderung der Punktantwort

Zur Untersuchung der dynamisch&nderung der Reflektoren wurden dieint Runsals
Funktion vom Zenitwinkel analysierf\nderungen dePSFin Abhangigkeit vom Azi-
mut wurden nicht beobachtet. DRSF wird in Form einer zweidimensionalen Gaul3-
Funktion parametrisiert, deren Breite in horizontaler uedikaler Richtung verschieden
sein kann. DiePSFwird mit der geometrischen Pixeloberflache gefaltet, walee Ein-
flu der Lichtleiter Funnelg vernachlassigt wird. Die horizontale und vertikale Beei
werden durch eing?-Anpassung dieser Funktion an den Strom im zentralen Pix.(
4.1, oben rechts) bestimmt. Die so ermittelten Werte sindrgter Linie nicht auf die
Dejustierung einzelner Spiegel sensitiv, sondern nur iagf mittlere Streuung der Justie-
rung.

Abb. 4.11 zeigt das Ergebnis einer solchen Analyse am Baispn CT 6. Die Breite
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Abbildung 4.11: Dynamische Aufweitung dd¢?SFals Funktion des Zenitwinkels am Beispiel von
CT6 in der Periode 9/98. Oben: Breite d&8Fin horizontaler Richtung. Unten: Breite deSFin
vertikaler Richtung. Die Spiegel werden ung& Zenitwinkel imnormalenModus justiert, dort
ist die optimalePSFzu erwarten und auch zu sehen.

der PSFin horizontaler Richtung wird aufgrund der hohen Auflosuleg Point Runsn
azimutaler Richtung gut vermessen. Sie verhalt sich ansn®triegrinden erwartungs-
gemal} spiegelsymmetrisch bezuglich des Zenits. Diesdgalen ist bei allen Telesko-
pen mit gleicher Amplitude zu beobachten; bei CT 2 ist deelgflsogar etwas gerin-
ger. Der Effekt ist auch zu Zeiten mit durchschnittlich sdhiterer Spiegeljustierung zu
beobachten, was auf einen korrelierten Effekt, d.h. aué &erbiegung des Reflektors
schliel3en laft.

Die Breite derPSFin vertikaler Richtung wird erwartungsgemar nicht geoagst ver-
messen. Im allgemeinen sieht man bei allen Teleskopen @nmeenl zu einer Aufweitung
derPSFbei Entfernung von der Justierposition. Da die Schwerlagfén bezuglich des
Zenits nichtsymmetrischen Einfluf3 auf die vertikalen Brfaplme und die Einzelspiegel
hat, ist dies zu erwarten. Der Trend verschwindet bei Telesk, bei denen die Spiegelju-
stierung nicht optimal ist; dies spricht fur einen unktiengen Effekt, der evtl. ausschliel3-
lich durch Verbiegungen der Einzelspiegelhalterungeemdér Schwerkraft verursacht
sein konnte. CT 2 zeigt in der vertikalen Komponente eirtldduabweichendes Verhal-
ten, siehe Kap. 4.4.3.

Die in Abb. 4.11 eingezeichneten grauschattierten Bagdben die empirisch gefunde-
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Abbildung 4.12: Die Punktantwort von CT 2 direkt nach seinem Einschluf} infédasskopsystem,
getrennt nacimormalundreverse modeDie Spiegeljustierung findet bei horizontaler Ausriclgun
des Teleskops imormal modestatt, in diesem Modus scheint die Punktantwort noch alabesht
Im reverse modeagegen ist eine deutliche Storung zu erkennen.

nen Bereiche an, innerhalb derer das Reflektorverhaltawlarist. Der hellschattierte
Bereich gibt den Optimalzustand an, im dunkelschattieBereich konnen die Daten
noch akzeptiert werden, eine Spiegeljustierung sollte balel erfolgen. Weicht die Brei-
te derPSFvon diesen Vorgaben ab, missen die Spiegel justiert werdehDaten aus
den betreffenden Perioden missen gesondert behandeltavderfen werden.

4.4.3 Der CT 2-Reflektor

CT 2 wurde vor den weiteren System-Reflektoren von CT 3 bis G&l&aut, der Reflek-
tor wurde — entsprechend der Pixelgrof3e der anfangliclhveredeten Kamera vor?43

— schwacher ausgelegt als die neueren Reflektoren. Beisclidif3 von CT 2 in das Sy-
stem wurde versucht, durch eine verstarkende Konstmkitioter dem Reflektor diesen
entsprechend zu versteifen; Teile davon behinderten fedexkorrekte Kabelfuihrung,
schlief3lich wurde eine Querverstrebung entfernt.

Dieser Entscheidung gingen eine Reihe Yot Rungnoch mit der alten Kamera) vor-
aus, die im Rahmen dieser Arbeit ausgewertet wurden. Di@uBfdigerungen, die aus
dieser Analyse gezogen wurden, waren:

1. Im Rahmen der erreichten Auflosung hatte die Quervénsiigg keinen Einflul3 auf
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Abbildung 4.13: Die Breite
der Punktantwort von CT 2
in horizontaler (oben) und
vertikaler (unten) Richtung.
Die horizontalePSFist sta-
biler als bei den anderen Sy-
stemteleskopen. Die vertika-
le PSF hingegen ist deut-
lich schlechter und in die-
ser Form Uber weite Berei-
che der Teleskopausrichtung
inakzeptabel.

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

scher Durchbiegungseffekt
verhalt, gibt die Simulation
genau die gemessenen

Breiten wieder.
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die Qualitat deiPSFE. Naturlich wurde die Form des Spiegeltragers in horiatent
Richtung durch den Ein- oder Ausbau der Querverstrebungngert; aber nach
einer Neujustierung der Spiegel blieb das Verhalten desgsfiragers sowohl in
horizontaler wie in vertikaler Richtung gleich.

2. In jedem Fall — ob mit oder ohne Querverstrebung — warR8& in vertikaler
Richtung in Abhangigkeit vom Zenitwinkel deutlich schieer als bei den System-
teleskopen.

Die Resultate wurden mit der alten Kamera und deswegen mér eierminderten
Auflosung erzielt. Die Auswertung ddéfoint Runs die mit der neuen Systemkamera
durchgefiuihrt wurden, bestatigten aber im NachhineirEdgebnisse.

Im Rahmen dieser Arbeit ist von Bedeutung, ob der CT 2-Reftaktder Lage ist, Uber
die relevanten Teleskopausrichtungen hinweg eine atmneicgutePSFzu gewabhrlei-
sten; dies ist nach Meinung des Autors nicht der Fall. In Abb2 ist diePSFvon CT 2
direkt nach dem Einschluf3 in das System, getrennt nacinal und reverse modedar-
gestellt, Abb. 4.13 zeigt die Breite der Punktantwort gattenach Zenitwinkeln. Wie
man sieht, ist die horizontale Steifigkeit des CT 2-Reflektmesser als die der Ubrigen
Systemteleskope, wahrend der vertikale Teil @8Fein Problem darstellt. Eine direkte
Uberpriifung dePSFam Teleskop mit Hilfe der Justierlampe imrmalundreverse mo-
deergab, dal3 10 Spiegel ein korreliert anderes Verhaltenriikaer Richtung zeigen,
was zu einer Zweiteilung d&¥SFfuhrt. Eine Simulation dieses Effekts (Abb. 4.14 oben)
kann die MeRRwerte genau reproduzieren (Abb. 4.14 unten).

Spater wurde versucht, mittels eines Laserlots die Spgerertikaler Ausrichtung des
Teleskops zu justieren; da die Spiegel aber keine besogder®ptische Qualitat haben,
ist die Ausrichtung anhand eines oder weniger Punkte degsfmberflache schwierfy.

Die Schauerbilder in der Kamera von CT 2 haben im Mittel egieht andere Form als
die der anderen Teleskope, dies ergab auch eine frihe &eerrtung. Jede Verschlech-
terung dePSFfuhrt fast zwangslaufig zu einer Verschlechterung deniiseharfe zwi-
scheny’s und hadronischem Untergrund, selbst wenn die Schaueeiovartungswer-
te entsprechend rekalibriert werden. Es ist zweifelhdftdorch die Hinzunahme eines
starker ,,rauschenden” Detektorelements die Gesanitisgatdes Systems verbessert
werden kann. Aus diesem Grund wurde in der vorliegendenirbeie auch in vielen
anderen HEGRA-System-Analysen — C@ priori in der Analyse verworfen.

8Nach Meinung des Autors ware der einzig sinnvolle Ansatzegen, die Ausrichtung der 10 betroffe-
nen Spiegel in horizontaler Richtung bei einer Standatigjugozedur einfach um°08 zu verstellen, also
um die halbe Strecke der Abweichung dieser Spiegel héiergang vonmormalzumreverse mode



Kapitel 5

Beschreibung der Datenatze, die
,,Eichquellen” Krebsnebel und Mrk 501

In diesem Kapitel werden die Datensatze kurz charakestjsiie im Rahmen dieser Ar-
beit untersucht wurden und die fur die Analyse von Cas A vedditung sind. Aul3erdem
wird auf ihre Verwendung in den weiteren Kapiteln dieserdiberwiesen.

5.1 Cassiopeia A

Mit den Beobachtungen von Cassiopeia A wurde im Juli 199°0begn. Die Motivati-
on fur diese Beobachtungen ist in Kap. 1.2.1 beschrieberandlysen zeigten im Ver-
lauf der Beobachtungen schon ein Signal, die Beobachtuwgetien im Sommer 1998
fortgesetzt. Eine vorlaufige Analyse der 97er und 98er Dated ein mogliches Tey-
Signal wurden auf der ICRC 1999 in Salt Lake City berichte?\\F99]. Die gesamte
Beobachtungszeit wurde 1999 noch einmal fast verdoppetiazlich wurden intensive
systematische Studien zur Bestatigung des Signals defighig, Uber die in den nachsten
drei Kapiteln dieser Arbeit berichtet wird.

Unglucklicherweise erhohte sich die Signifikanz des Siguaurch die 99er Daten (natir-
lich unter Anwendung der verbesserten Analyse) nicht eetsiend der grol3eren Beob-
achtungsdauer. Im Rahmen der Fehlergrenzen ist allerdichs auszumachen, ob dies
einfach an statistischen Fluktuationen oder an Sensitstinterschieden lag (siehe Kap.
7.5.2, Abb. 7.11). Insgesamt ist der volle dreijahrigeddattz mit einer konstanten TeV-
~-Emission von Cassiopeia A gut Wbereinstimmung.

!Die auf der ICRC 99 berichtete Signifikanz varm o stellte sich tatsachlich im Nachhinein als etwas
zu grol3 heraus, da ein systematischer Fehler bei der Bestigiaes erwarteten Untergrundes vorlag.

105
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Abbildung 5.1: Ubersicht iiber die Teleskopausrichtungen, unter deneindiieser Arbeit un-
tersuchten Daten aufgezeichnet wurden. Die Doppellingirdbn Punktquellen rithren von dem
WobbleBeobachtungsmodus her (alternierender VersatAdiar = +0°5 zur Quellposition). Fur
den Uberwiegenden Teil der Analyse ist nur der ZenitwinkelBeobachtungen relevant; mit ihm
andern sich Energieschwelle und -eichung, Ereignismatedie erwarteten Schauerformparame-
ter. Nur fur genaue Untersuchungen der Homogenitat degcfsfeldes ist die volle Ausrichtung
von Bedeutung (siehe Kap. 8.3.1). Der Azimut-Bereich ddrildlong von ganz links bis zur Mitte
(80° bis 280) wird im ,,normalen” Modus, der tibrige Bereich im ,,rev@ars Modus beobachtet.
Auf diese Weise wird gewahrleistet, dal fur jede Quellealurchgangige Beobachtung ohne
Beschrankung durch die toten Bereiche der Teleskopdnisrig moglich ist (siehe Kap. 4.3.2).

5.2 Krebsnebel

Der Krebsnebel als Standard-Eichquelle der feXstronomie wurde und wird mit dem
HEGRA-System kontinuierlich beobachtet; dies gilt nittrrauch fur viele andere Wel-
lenlangenbereiche. Alle Emissionsmodelle und bisherBeobachtungen sind mit einer
zeitlich konstanten Te\-Emission konform. Naturgemal finden die meisten Beobach-
tungen unter kleinen Zenitwinkeln<( 30°) statt, da hier die beste Sensitivitat gegeben
ist. Man mochte optimale Bedingungen bei der Untersuchigmgstrophysikalischen Ei-
genschaften der Quelle selbst haben. Auch soll die Koetd®l Detektorsensitivitat mit
maoglichst guter Statistik erfolgen.

Fur die Untersuchung der Zenitwinkelabhangigkeit dgn&leigenschaften und den Ver-
gleich mit Simulationen fanden viele Beobachtungen untéfgren Zenitwinkeln statt;
die zenitwinkelaufgeloste Verteilung aller aufgenomereKrebsnebel-Untergrundereig-
nisse istin Kap. 10.5, Abb. 10.5 im Vergleich mit den Cas Addegezeigt. Man erkennt,
dal3 eine grofRe Anzahl an Daten bei grof3en Zenitwinkiglh-¢ 60°) aufgezeichnet wur-
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Quelle Zenit- Dauer BG- davon ~’'snach ~’s nach
winkel  [hrs]  Ereig. eff. Syst. #2<.0225°% §%<.0135°>
[105] =3Tel. msw <12 msw<1.1
CasA 29- 49 232 7.5 14% 356 203
Tycho 34-45 76 2.3 10% (66) 47)
Crab 8-25 111 3.9 16% 6065 4238
25-4¢¢ 50 1.7 11% 2257 1574
40°-60° 83 2.0 12% 1039 659
Mrk501  10-25 32 1.3 6% 6241 4532
25-400 11 0.4 6% 798 492
40°-600 21 0.5 6% 1539 1079

Gal. Plane 260° ~105 4.4 - - R

Tabelle 5.1: Einige Zahlen zu den verwendeten Datensatzen. Die Zatdeiehen sich auf die
Daten nach Selektion auf schlechtes Wetter oder Detektolgrme. Die Untergrundereigniszah-
len reprasentieren alle Ereignisse, die die einfachenli€debschnitte passieren (siehe Tabelle
3.3). Die beiden letzten Spalten geben die Zahl der detédttie-Ereignisse nach lockeren und
nach harten Schnitten wieder. Die harten Schnitte sinddiirCas A-Zenitwinkelbereich optimiert
worden; sie unterscheiden sich allerdings nur geringftwgin den optimalen Schnitten bei klei-
nen Zenitwinkeln. Bei gro3en Zenitwinkel (40°..50°) sind die Schnitte hingegen nicht optimal
(siehe auch Kap. 7.7), die Zahlen dienen hier aber lediglicDemonstrationszwecken. Der ge-
ringere Anteil an Mrk 501-Daten mit nur drei effektiv am Syrst beteiligten Teleskopen kommt
durch die etwas andere Vorselektion der Daten zustande @@&p

Symbol Perioden Zeitraum

° 64-67 Aug. '97 - Dez. 97
. 68-71 Dez. 97 - Apr. 98
A 77-83 Sep. '98 - Mar. '99
* 90-92 Sep. '99 - Dec. '99

Tabelle 5.2:Periodeneinteilung fur die in Abb. 5.2 und 5.3 gezeigtetebDa

de? Im Zenitwinkelbereich, unter dem die meisten Cas A-Dateigenommen wurden,

2Hinter den vermehrten Beobachtungen unter groRen Zerkiélirsteckte die Idee, daR bei der Bestim-
mung des Crab-Spektrums, das leicht harter als das Spekieu kosmischen Strahlung ist, unter grof3en
Zenitwinkeln eventuell eine groRere Sensitivitat fisth&uer bei grol3en Energien (exg.10 TeV) erreicht
wird als unter kleinen Zenitwinkeln [AABO0Oa, KAHT99]. Auch spielt das Sattigungsproblem der FADCs
und die daraus resultierende Nichtlinearitat bei hohephtoden (Kap. 3.4) keine Rolle mehr, da die Am-
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Abbildung 5.2: Untergrundraten in den Krebsnebeldaten, die in verscheede&nitwinkelberei-

che und Zeitabschnitte aufgeteilt wurden; die letztered & Tabelle 5.2 definiert. Fur die Ra-
ten ohne Schauerformschnitt gilt die linke vertikale AgHge die Raten mit Schauerformschnitt
(mean scaled widtk: 1.1) die rechte Achse. Die grol3en gefillten Symbole zeigemRdien nach

Softwareschwelle an; diese sind erwartungsgemalf intbevieniger Prozent zeitlich konstant.
Die gepunkteten Linien sind in dieser und in der unteren oiig manuell hineingemalt wor-
den, um das Auge entlang der Raten nach Softwareschwelie @thauerformschnitt) zu fuhren.
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Abbildung 5.3: Krebsnebek-Raten, aufgeteilt in dieselben Zenitwinkelbereiche uredtab-
schnitte wie oben. Die Symboldefinition stimmt ebenfalieiiein, jedoch wurden die Raten ohne
Softwareschwelle mit Schauerformschnitt difisersichtlichkeit halber weggelassen. Auch glie
Rate nach Anwendung der Softwareschwelle ist im wesestliceitlich konstant; es gibt jedoch
noch leichte Schwankungen (bis 10%), die etwas tUiber déstgehen Fehler hinausreichen.

plituden bei groRen Zenitwinkeln entsprechend der gréf8&ntfernung der Teleskope zum Schauer in
8 km Hohe kleiner werden.
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gibt es leider vergleichsweise wenige Krebsnebeldatedidser Arbeit wurden deswe-
gen viele systematische Studien sowohl mit Daten, die wi¢gmen Zenitwinkeln regi-
striert wurden, als auch — soweit es die Statistik erlaubteit-Daten aus dem Cas A-
Zenitwinkelbereich und dartiberhinaus durchgefihrt.

Als erste Studie wird in Abb. 5.2 die Untergrundrate und irbA®.3 diey-Rate in den
Krebsnebeldaten, jeweils aufgeldst in funf Zenitwirddedchnitte, gezeigt. Die Daten wur-
den dabei auch in vier Zeitabschnitte aufgeteilt, die siathein Detektorsensitivitaten und
dementsprechend in der Grol3e der bendtigten Energibrdabnswerte starker unter-
scheiden (siehe Kap. 3.6); Tabelle 5.2 listet die Zeitrdwanf. Die Softwareschwelle
entspricht der in Tabelle 3.3 beschriebenen SelektiondreBdstimmung des Spektrums
in dieser Arbeit. Die Untergrundrate nach dieser Seleksbarwartungsgemal konstant;
fur die letzte Periode ergibt sich eine leichte, aber $ikgmte Verschlechterung der Un-
tergrundunterdriickung durch den Schauerformschnéselist aber schon in den zeitlich
hoher aufgeldsten Verteilungen (Kap. 7.5.2, Abb. 7.8hhimehr erkennbar. Der Effekt
spielt vermutlich keine grof3ere Rolle bei der Sensaivités Systems.

Die in Abb. 5.3 gezeigten KrebsnebelRaten sind nach Softwareschwelle ebenfalls in
befriedigendem Mal} zeitlich konstant. Dies ist in dieserst Tee entscheidende Mel3-
grolRe, mit ihr soll gezeigt werden, dal3 das System — nadiw&afschwelle — Giber den
gesamten Zeitraum eine homogene spektyadkzeptanz hatte; dig-Rate ist dafir ein
guter Indikator. Es verbleiben jedoch noch leichte Schwiaglkn, die bis zu 10% reichen.
Uber den Ratentest hinaus wurden auch die differenzielfski®en direkt miteinander
verglichen; zu Details siehe Kap. 10.4. Die Untersuchurgdaen keinen Hinweis darauf
ergeben, daR die (leichteAnderungen in defi-Akzeptanz auch zu eindinderung der
spektral aufgeldsten Akzeptanz gefuhrt haben.

Die Krebsnebeldaten finden weiterhin in allen folgendenit&hp Verwendung. In Kap.

7 werden die Schauerform-Schnittakzeptanzen/&ianhand der Krebsnebeldaten tiber-
pruft und die Untergrundakzeptanzen der Schnitte mit dass©peia A-Daten vergli-
chen. In Kap. 9 wird die Ausrichtungskalibration anhand dekonstruierten Position
des Krebsnebels im Te¥-Licht getestet. Zusammen mit derEreignissen von Mrk 501
wird die Fehlervorhersage der Richtungsrekonstrukticesjet und die Winkelschnitte
im Hinblick auf schwache Quellen (wie Cas A) optimiert. IngKa.0 wird das Energie-
spektrum von Cas A durch Vergleich mit dem Krebsnebelspek&rmittelt.

5.3 Mrk501

Der ~-Flul3 von Mrk 501 ist stark variabel, daher ist die Quellehnidirekt zur Sensiti-
vitatseichung nutzbar. In dieser Arbeit wurden die (quedergrundfreien)-Ereignisse
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des 1997er Datensatzes verwendet, um die Schauerfornriingawerte fury’s zu be-
stimmen (Kap. 7.4). Aul3erdem wurden mit defEreignissen systematische Untersu-
chungen zum Einflu3 der Spiegeljustierungsqualitat umdidder Point Spread Function
der Reflektoren auf die Schauerformerwartungswerte uoenmen (Kap. 7.5.1).

In Kap. 9 wird die Ausrichtungskalibration auch mit Mrk50%tgstet, und diey-
Ereignisse werden bei der Winkelschnittoptimierung uniddlea Tests zur Richtungsre-
konstruktion verwendet. Des weiteren wird in Kap. 10 dureh dergleich der Mrk 501-
und Krebsnebelspektren die in dieser Arbeit verwendet&t8pasrekonstruktion gete-
stet. Hierbei wird die Tatsache ausgenutzt, daf der FluBAr&rb01 innerhalb des Zeit-
raums, in dem die Daten genommen wurden, zwar stark zeiichbel war, die spektrale
Form jedoch Uberraschenderweise konstant geblieben ist.

5.4 Tychos SupernovdJberrest

Tychos Supernov@lberrest wurde 1997 und 1998 zeitgleich mit Cassiopeia Aaei-
tet. Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine Voranalyse der Daté@rnommen [PVW99].
In [AAB T00b] ist eine genauere Analyse und eine astrophysikaliBelagertung der er-
mittelten oberen FluRgrenze dargestellt. Fur die voelinete Arbeit ist der Datensatz fur
eineUberpriifung der Homogenitat der Untergrundakzeptan@esichtsfeld von Bedeu-
tung (Kap. 8).

5.5 Durchsuchung eines Teils der Galaktischen Ebene
nach Punktquellen

Ein Teil der Galaktischen Ebene wurde 1997 und 1998 nachméely-Punktquellen
durchsucht. Abb. 5.4 gibt eindbersicht iber die beobachteten Regionen, weitere Cha-
rakteristika sind in Abb. 5.5 gezeigt. Die typische Beoltanfszeit betrug zwei Stun-
den fur jede beobachtete Position. Eine erste Analyseavur{PBD99] vorgestellt. Die
vorlaufige obere Flul3grenze betragt 1/4 Crab fur evdletuabekannte Punktquellen bei
den Beobachtungen mit giinstigen Zenitwinkeln.

Fur die vorliegende Arbeit ist der Datensatz wiederum zaotellsuchung der Homoge-
nitat des Gesichtsfeldes von Interesse (Kap. 8); inslukserwird durch die vielen unter-

schiedlichen Positionen uber lokale Helligkeitsuntersde am Himmel (Sterne, Stern-
haufen etc.) gemittelt (siehe Kap. 8.3.5, Abb. 8.7). Bei Aralyse wurde auch zum

ersten Mal festgestellt, daf? die radiale Untergrundalaepsogar innerhalb eines effek-
tiven Gesichtsfeldes m{f) = 2° eine wichtige Rolle spielt (siehe Abb. 5.6).
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Abbildung 5.4: Ubersicht tiber die Positionen, die im ersten Scan der @stden Ebene mit dem
HEGRA-System abgesucht wurden. Das Ziel war eine Suchemaan Te\w-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 Lange
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 abgeschatzte Energie-
schwelle fur die unter verschiede-
nen Zenitwinkeln aufgenommenen
Langenbereiche.

Dieser Datensatz darf nicht mit der spateren, weitaussiteren Beobachtung eines klei-



112 KAPITEL 5. BESCHREIBUNG DER DATEN&TZE

8
EO.G =
[oR
[J]
(&
®0.5
0.4
Lo trigger acceptance
L r2=2 .
03k / acceptance —=1 after image cuts A
4 - afterimage cuts B
02l —— border of cameras
0 02 04 06 08 1 12 14 16 18 ----- accepted FoV for background
r2 [deg?] - accepted FoV for gamma rays

Abbildung 5.6: Radiale Untergrundakzeptanz im Gesichtsfeld des HEGR#teBys. Gezeigt ist
eine Parametrisierung, die mit den Daten des ersten ScanSafaktischen Ebene gewonnen
wurde, fir alle Untergrundereignissteigger acceptanceund zwei Schauerformschnitte (den so-
genannterMHD-Cut und derprobability cut siehe Kap. 7.7). Man erkennt, daf3 die Akzeptanz
deutlich von den verwendeten Schauerformschnitten ajthan

neren Teils der Galaktischen Ebene, insbesondere mit dehm@Zch der Suche diffuser
~-Strahlung, verwechselt werden [LamOQ].
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Kapitel 6

Uberblick Uber die Ergebnisse der
Beobachtungen von Cas A

In diesem Kapitel wird ein kurzddberblick iiber die Ergebnisse der Beobachtungen von
Cas A mit dem HEGRA-System gegeben. Eine genaue Beschgeitemzugehorigen
Analyse folgt dann in den nachsten vier Kapiteln.

Die Beobachtungen wurden in den Sommermonaten der Jahig 82999 durch-
gefuhrt. Vom Ort des HEGRA-Systems kann Cas A nur untertdemkeln von 29 oder
grolRer beobachtet werden. Der durchschnittliche Zenkelibetrug 32, oberhalb von
40 erfolgten in der Regel keine Beobachtungen. Die Energiesith des Datensatzes
liegt damit bei 1 TeV [KHA 99]. Das System bestand wahrend der Datennahme Uber-
wiegend aus vier und funf, gelegentlich auch nur aus drvexk Teleskopen. Die Da-
tenaufbereitung erfolgte entsprechend der in Kap. 3 begwdmen Methoden; u.a. wur-
den Teleskope mit technischen Defekten aus der Analyseeacisipssen und nur Daten
ausgewahlt, die unter akzeptablen Wetterbedingungegeaeichnet wurden. CT 2 wur-
de vollstandig aus der Analyse ausgeschlossen, der gstbtGrund wird in Kap. 4.4.3
diskutiert. Der so aufbereitete Datensatz enthalt 238&in Beobachtungszeit.

In der Analyse werden Schauerbilder von einem Teleskoppaiezre wenn die Bildam-
plitude 40 Photoelektronen tibersteigt. Die Richtung deagren Schauerteilchens wird
stereoskopisch rekonstruiert (siehe Kap. 9.2.1). Der i3atz enthal.1 - 10°,2.5 -

109 und2.9-10° Ereignisse unter jeweils 2, 3 und 4 Blickwinkeln, i.e. Télgsbildern. Fur
die weitere Analyse werden generell Ereignisse akzeptierinnerhalb eines Kreises mit
Radius * Abstand von der Mitte des Gesichtsfeldes rekonstruiertemrOhne weitere
Reduktion des Untergrundes sind praktisch alle Ereigriissieonisch induzierte Unter-
grundereignisse, unabhangig davon, ob sie von der Qgehi@der von der umliegenden
Himmelsregion kommen. Kandidaten fyitEreignisse werden mittels eines Schnitts auf
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Abbildung 6.1: Verteilung der Ereignisse als Funktion des Quadrats desaAbds zur Quell-
bzw. zu den Kontrollpositionen im Gesichtsfeld (sogenaritAuftragung). Links ist das Er-
gebnis aus den Cas A-Daten gezeigt, rechts der KrebsnelfeteRzdatensatz, der unter ahnli-
chen Zenitwinkeln wie der Cas A-Datensatz aufgezeichnetie/lAlle Daten wurden nach einem
Schauerformschnitt vof.5 < msw < 1.1 gewonnen. Die gefiillten Punkte sind die Ereignis-
zahlen beziglich der jeweiligen Quellposition, das gcaa#tierte Histogramm zeigt die auf die
Signalregion normierte Summe der Untergrundmessungenvddiikale gepunktete Linie gibt die
Position des optimalen Winkelschnitts an. Die gestriehkihie in der Cas A-Verteilung (links)
zeigt die Krebsnebel-Ereignisverteilung, die aus dem rechten Histogramm geeonwurde;
die Daten wurden auf die ermittelte Cas A-FluRstarke (3%bnormiert und zu einer flachen
Untergrundverteilung addiert.

die Form der Bilder selektiert, der Schnitt auf die mittlskalierte Breite fhean scaled
width, msw der Bilder betrag6.5 < msw < 1.1 (siehe Kap. 7).

In Abb. 6.1 ist die Zahl der Ereignisse als Funktion des Qatsddes Abstands zur
Quellposition aufgetragen (gefullte Punkte). Die Abbiid zeigt links die Winkelver-
teilung des Cas A-Datensatzes und rechts die VerteilungTdas des Krebsnebelda-
tensatzes, der unter ahnlichen Zenitwinkeln wie Cas Aerdgchnet wurde. Der Unter-
grund (grauschattierte Histogramme) wird jeweils ausresmebenfach grof3eren Unter-
grundkontrollregion gewonnen (siehe Kap. 8.3.3). Derropte Winkelschnitt wurde aus
Mrk 501- und Krebsnebeldaten bestimmt. Die Signifikanz desdaisiiberschusses des
Cas A-Datensatzes, berechnet nach der Formel von [LM8&ufiesich auf 4.9 (Kap.
9.3).

Abbildung 6.2 zeigt den aus der Verteilung der Ereignisddimmelskoordinaten rekon-
struierten Schwerpunkt der Te}Emission von Cas A. Als Referenz ist das Chandra-
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25 arcsec

Abbildung 6.2: Schwerpunkt der TeY-
Emission von CasA in J2000-Koordinaten.
Der systematische Ausrichtungsfehler des
HEGRA-Teleskopsystems betragt "25Zum
Vergleich ist das hochaufgeldoste Chandra-
Rontgenbild bed.1 — 10 keV (mit freundlicher
Genehmigung von NASA/CXC/SAO) un-
tergelegt; der Mittelpunkt wurde auf die
J2000-Koordinaten gelegt.
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Abbildung 6.3: Vergleich der Rohspektren des Cas A- und des Referenzdétessvom Krebs-
nebel. Die spektralen Verlaufe der beidespektren sind ahnlich. Aufgrund der zusatzlichen Kri-
terien der Ereignisselektion bei der Bestimmung des Eespgktrums stehen nur etwa 60% der
gesamten-Ereignisse zur Verfiigung. Zusatzlich ist die Untergteirwartung in den Cas A-Daten
gezeigt; die Untergrunderwartung in den KrebsnebeldateaLifgrund der etwa 5-mal geringeren
Beobachtungsdauer entsprechend kleiner. Der integrateyTieluld von Cas A betragt ca. 3% des
Krebsnebelflusses.

Rontgenbild beid.1 — 10keV dargestellt. Der Schwerpunkt ist sowohl mit dem Mit-
telpunkt des Supernovdberrestes als auch mit vielen Positionen am Rand der Schale
vertraglich.

Der Photonenflu® und das Energiespektrum von Cas A werdeh éuren Vergleich mit
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dem Krebsnebeldatensatz gewonnen, welcher auf den Zakélbereich eingeschrankt
wird, unter dem die Cas A-Daten aufgezeichnet wurden. klEdergierekonstruktion
wird die in [AABT99d] erlauterte Methode verwendet. Abb. 6.3 zeigt die saitézlten
Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzess#idlimh die Untergrunder-
wartung in den Cas A-Daten.

Die spektraley-Verteilung beider Datensatze ist ahnlich. Unter der &mme eines Ener-
giespektrums, das einem Potenzgesétz/dE o« E* zwischen 1 und 10 TeV folgt, wird
ein differentieller spektraler Index vam = —2.5 &= 0.44,, = 0.14y5 ermittelt (Kap. 10).
Der Flul3 betragt 3% des Krebsnebelflusses, das entspingmeéntegralen FluRwert von
Foasa(E > 1TeV) = (5.8 £ 1.2, &+ 1.245) x 107 phm2s72,



Kapitel 7

~v-Hadron-Separation mit
Schauerformparametern

Schauerformparameter werden genutztuB8chauer vom hadronisch induzierten Unter-
grund zu trennen. Grundlage dieses Verfahrens ist die dragsaal’ beide Schauerarten
verschiedene Geometrien entwickeln (siehe Kap. 2.1, Aldh); deshalb unterscheiden
sich auch die Schauerformparameter, die die Form der Bild@rakterisieren. Die Tren-
nung kann in den meisten Fallen nur auf einer statistis@esis erfolgen. Bei einem
starken Signal (O(Crab)) ist das HEGRA-System allerdimgder Lage, mit ,,harten”
Schnitten auf die Schauerform und auf die Entfernung zudl@asgtion innerhalb von
einer Stunde’s quasi untergrundfrei zu detektieren.

7.1 Uber die Verwendung von Schnitten

Je nach Art der Analyse und der Aufgabe, die diese erfuldyden unterschiedliche
Starken der Untergrundunterdriickung bevorzugt. DeSciiiauerformschnitten reduzier-
bare Untergrund besteht aus Hadronen; die Bezeichnungendind, CR¢osmic ray}
Protonen und Hadronen werden hier etwas lax synonym vemteBdi der Suche nach
schwachen-Quellert werden Schnitte eingesetzt, die den sogenar@tenality)-Faktor
optimieren, also das Verhaltnis der jeweiIigélberlebenswahrscheinIichkeity fur v's
und der Wurzel aus der verbleibenden Untergrundkontaimimaty :

Ky

Q= (7.1)

RCR

1zu einer etwas tiefergehenden Diskussion, was schwachiée@sind, siehe Kap. 9.3.1
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Schnitte mit optimiertend)-Faktor sind Uiblicherweise relativ ,,harte” Schnitteh.csie
verwerfen einen signifikanten Teil des Signals, und auetdmn eine leichtAnderung

in der Parameterverteilung — z.B. durch leicht verandedtektorbedingungen — zu einer
groRenAnderung der-Akzeptanz fihren. In manchen Analysen — auch {iber HEGRA-
Systemdaten, z.B. [AABOOc] — werden deswegen bei der Quellsuche ,,lockere” Sehnit
verwendet, die diese Unsicherheit vermeiden sollen; déds$ zu Lasten der Sensitivitat,
verringert allerdings den systematischen Fehler z.B. &efdgabe von FluRobergrenzen.
Es sollte aber letztendlich das Ziel sein, den Detektor sib zeeiberwachen und zu
verstehen, daf? eine solche Vorsichtsmaf3nadpreori nicht notig ist.

Aus einem prinzipiell ahnlichen Grund wird auch bei der Bamung von Spektren die
Verwendung lockerer Schnitte bevorzugt. Hierbei geht ebesondere darum, den Ein-
fluld der Schnitte auf die spektrale Akzeptanz tiber den geesdEmergiebereich moglichst
klein zu halten. Der Einfluld moglicher unerkannter Untkrsde zwischen experimen-
tellen und simulierten Daten soll damit minimiert werdem den systematischen Feh-
ler bei der Spektrumsbestimmung besser kontrollieren ugid kalten zu kbnnen, z.B.
[AAB T99e]. Fur einen Grof3teil der Spektrumsbestimmungen hatlerder HEGRA-
Systemanalysen gilt allerdings auch, dal3 die Signale &eiegs schwach gegeniiber dem
Untergrund sind; in vielen Fallen (z.B. Krebsnebel, Mrii56 ,,High State” des Jahres
1997) sind daher lockere Schnitte auch zur Minimierung dasstischen Fehlers des
Signals bzw. der ermittelten Grof3en wie Fluf3 und Spektraagnet.

Fur die vorliegende Analyse der Cas A-Daten wurde sowahtlfé Quellsuche als auch

fur die Bestimmung des Flusses und der spektralen Eigaftechdie Verwendung mog-
lichst signifikanzoptimierend&Schnitte angestrebt; insbesondere der bei der spektralen
Analyse Ubliche lose Winkelschnitt vah < 0°22 ist bei der geringen Signalstarke von
Cas A unangebracht.

7.2 Schauerformparameter bei einem Teleskopsystem

Als Mal3 fur die Schauerform, die mit einem Cherenkov-Tiedgsermittelt wird, dienenin
dieser Auswertung — wie in der iberwiegenden Zahl der CGlkene Teleskop-Analysen
— die Hillas-Parameter (siehe Kap. 2.2.2) BreWédth, Symbolw) und gelegentlich auch
die Lange und weitere Parameter. In der vorliegenden Asealyird nur die Breite ver-
wendet, zum Einsatz weiterer moglicher Schnitte siehecAbist 7.7.

2Signifikanzoptimierende Schnitte sind nicht automatisebhaSchnitte, die den statistischen Fehler
z.B. bei der FluRBbestimmung minimieren; dieser Untergtiseallerdings klein. Der wesentlich haufige-
re Grund fur die Verwendung lockererer Schnitte z.B. beiflabestimmung ist die Minimierung des
systematischen Fehlers, der bei harten Schnitten eefRayréls der statistische Fehler ist.
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Abbildung 7.1: Width-Erwartungswerte, die aug- und Untergrundereignissen von Mrk 501-
Daten gewonnen wurden. Die Erwartungswerte wurdeftérAbschnitten von jeweils 20 m und
in amp-Bins entsprechend der Formg@bg (amp) — 1.5)/0.3 gewonnen; aul3erdem wurden nur
Daten zwischen Ound 20 Zenitwinkel verwendet. Oben linkso,-Erwartungswerte als Funk-
tion des Abstands des Teleskops zum Schauercore fur vedscle Amplitudenbereiche. Oben
rechts: Untergrunderwartungswerte in derselben AufmggWnten links: Vergleich dey- und
Untergrunderwartungswerte in einer Art Phasendiagranmuhdar Diagonalen liegende Punkt
wirden eindJbereinstimmung der mittleren Erwartungswerte venind Untergrundereignissen
bedeuten. Da kleinere Erwartungswerte im Mittel aber auehiger streuen, sagt der Abstand
zur Diagonalen nicht unmittelbar etwas tiber die Trenadehédus. Unten rechts: Differenz der
und Untergrunderwartungswerte, aufgetragen gegen dezastand. Auch hier gilt die genannte
Einschrankung bei der Bewertung der Trennscharfe.
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Schon ein Schnitt auf die gemessene Breitgallein kann effektivy’s selektieren; dieser
Schnitt hat allerdings keine besonders homogene Enemgiptdnz. Eine deutliche Ver-
besserung — sowohl bei der Untergrundunterdriickung widdreHomogenitat der spek-
tralen~y-Akzeptanz — erreicht man durch die Verwendung von Erwasurertenw., fur
~-Ereignisse, die von weiteren gemessenen Ereignispagamathangen. Als Parameter
dienen die Bildamplitudemp;.;, der Zenitwinkeken und der bei einem Teleskopsystem
rein geometrisch bestimmte Abstand des Schauerauftréétps vom jeweiligen Tele-
skopdtc,.;. Abb. 7.1 zeigt dieVidth-Erwartungswerte fity’s und Untergrundereignisse
(Wproton) 1M Vergleich.

Als MaR fir die Ubereinstimmung eines Schauerbildes mit geErwartung wird die
skalierte Breitau,.; verwendet:

Weel

(7.2)

7vbtel ==
Wy (amprer, dtcer, zen)

Fur die Charakterisierung des mit dem System gemesserggnisses dient die mitt-
lere skalierte Breitenjean scaled widthSymbolmsw), die einfach der Mittelwert der
skalierten Breiten aller am Ereignis effektiv beteiligfeeieskope ist [DHH97]:

1 ct in eff. event

u~)tel (7 . 3)

msw = (Wyey) =

th in eff. event Z

tel tel

Die so definierte mittlere skalierte Breite hat fitEreignisse eine bei 1 zentrierte Vertei-
lung mit einer RMS-Breite von ca. 0.1 (siehe Abb. 7.3). Eirev&htung der Einzelte-
leskopinformationen findet nicht statt. Die Streuung devd&tungswerte, die fur unter-
schiedliche Parameterwerte naturlich verschieden istl micht mit einbezogen; da aber
kleinere Erwartungswerte im Mittel auch weniger streusnhdie Streuung der skalierten
Breite fur unterschiedliche Parameterwerte in nulltedi@ung ahnlich, eine Gewichtung
bringt erfahrungsgemal keinen grofRen Gewinn. Der Urtimdzu den Untergrunder-
wartungswertemw,,..on, I.€. die Trennscharfe, findet ebenfalls keine Bertuidkgicing.

Ublicherweise findet bei der Berechnung der mittleren skih Breite vorher noch eine
Selektion der Bilder statt; die Bildamplituden miussen A@p tiberschreiten, und min-
destens 2 Teleskope missen diesen Schnitt Uberlebeiit, di#srEreignis eine mittlere
skalierte Breite erhalt. In der vorliegenden Analyse @httlieser Schnitt, da eine ana-
loge Selektion bereits vor der Analyse stattfindet (Kap).3rnsbesondere wird so ein
versteckter Schnitt vermieden, der bei der Spektrumshesting zu einer Verfalschung
fuhren konnte (siehe auch Kap. 10.3, Tabelle 10.1).

Der Q-Faktor-optimierende Schnitt in der Verteilung der mittie skalierten Breite liegt
zwischen 1.05 und 1.1; der Wert ist u.a. leicht vom Zenitwibkreich abhangig. In
der vorliegenden Analyse wurde priori fur die Quellensuche ein oberer Schnitt von
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msw < 1.1 gewahlt. Dieser Wert ist konservativ genug, um in diesealyse eventu-
ell noch verbleibende systematische Verschiebungemder-Verteilung zu tolerieren
(siehe unten); aul3erdem entspricht er den in HEGRA-Analysedffentlichten Werten
(z.B.[AAB"01a]). Nach unten wird ein Schnitt vorb < msw gewabhlt. Dieser ist in der
vorliegenden Auswertung eigentlich Uberflissig; er tiamAnalysen, die die aus Mon-
te Carlo-Simulationen gewonnenen Erwartungswerteerwenden, zum Ausgleich von
Fehlern in diesen Tabellen (der Effekt ist z.B. in Abb. 7.a8ten links zu sehen). Der
Schnitt von0.5 < msw < 1.1 wird in dieser Arbeit als harter Schauerformschnitt bzw.
tight shape cubezeichnet.

Die Position des Schnittes mit optimalegiFaktor hangt naturlich prinzipiell von der
Form des erwarteten bzw. nachzuweisengespektrums ab. Vorstellbar ist z.B. ein En-
semble von Schnitten, dergp-Faktoren optimiert sind au€utoffSpektren nahe der
Detektorenergieschwelle, auf krebsnebelartige Spekirehauf deutlich hartere Spek-
tren (,,hadronische” Spektren, siehe z.B. Kap. 11). Gidlek&rweise ist demean scaled
width-Parameter relativ unsensitiv auf die Form deSpektrums (siehe auch nachster
Absatz); ein solches Vorgehen bringt hier vermutlich keigeoRen Gewing.

Als lockerer Schauerformschnitt bzWmose shape cuvird ein Schnitt auf die mittle-
re skalierte Breite vo.5 < msw < 1.2 bezeichnet; er dient in der vorliegenden Ar-
beit lediglich als zusatzlicher Konsistenzcheck. Eindi@grung der Schnitte auf eine
moglicherweise verbesserte Empfindlichkeit bei der Bestung des Spektrums hat nicht
stattgefunden. Untersuchungen der spektral aufgel@&stbnitteffizienzen bei lockereren
Schauerformschnitten haben keine starRemlerungen in Abhangigkeit von der Ener-
gie gezeigt [AAB 99¢]. Auch fur den harten Schauerformschnitt sind — wegerotlen
genannten Eigenschaften der Streubreiterdew-Verteilung — keine starken energie-
abhangigen Effizienzunterschiede zu erwarten.

7.3 Beschreibung der Untersuchungen

7.3.1 Ziel der Untersuchungen

Die in diesem Kapitel vorgestellten Untersuchungen diedemfolgenden Zwecken:

3 Andere Schnitte zeigen dagegen diese spektrale Abhzgigi§k fuhrt z.B. das Verwerfen aller Ereig-
nisse, an denen nur 2 Teleskope effektivam Ereignis bgtteiiren, zu einer Verminderung der Sensitivitat
fur v-Quellen, deren Spektrum ein€utoffnahe der Detektorenergieschwelle haben; fir andere &mekt
hingegen wird die Sensitivitat gesteigert (([KFi89], und Kap. 9.3).
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Quellensuche

Fur die (Cas A-) Quellensuche sollten die Schnitte Ubergksamten Beobachtungszeit-
raum einen moglichst gutep-Faktor haben. In der Praxis heil3t dies, dal3 darauf geachtet
wird, daf3 diey- und Untergrundeffizienzem, undxcr

(a) in den gesamten Daten konstant sind und

(b) mit den Werten der Daten Ubereinstimmen, an denen diritgosition geeicht wur-

de. Daten mit abweichenden Schauerformparametern (ech dajustierte Spiegel) soll-

ten gesondert behandelt werden; in der Regel bedeutetgkssaderte Behandlung nor-
malerweise schlicht das Verwerfen der entsprechendembDate

Dem Verfahren liegt die Annahme zugrunde, dafd unter deandgexrlichen Detektorbedin-
gungen, die zu einer Anhebung der Detektorenergieschweles00 GeV zeitweise bis
auf 600 GeV gefuhrt haben (Kap. 3.6), undxcg und damit auch def)-Faktor konstant
bleiben. Dal} dies tatsachlich der Fall ist, wird in Absthni5 anhand von Krebsnebel-
daten gezeigt.

Die Uberwachung der-Effizienz bei der Quellensuche direkt anhand der Daten ist
naturlich nicht moglich. In gewissem Umfang konnen Dawen bekannten starkep
Quellen herangezogen werden, die in direkter zeitlichechidarschaft aufgenommen
wurden; dies ist allerdings z.B. bei den Cas A-Daten nichthé@nder Fall. Als guter In-
dikator furx., dient daher auckcr selbst, dascg ein Mal3 dafirr ist, wieviele-ahnliche
Untergrundereignisse den Schnitt Uberleben.

Es sei an dieser Stelle darauf verwiesen, dal3 die bekanritektes i.e. allgemeiner
Sensitivitatsverlust und Spiegeldejustierungen, rechginer Vortauschung eines Signals
fuhren konnen, genausowenig wie Wettereinflisse. Ghigrdir ist die Bestimmung des
erwarteten Untergrundniveaus in der Signalregion durehsdnultane Untergrundmes-
sung innerhalb des Gesichtfeldes. Lokale Gesichtsfelkiff die in Kapitel 8 behandelt
werden, tragen hingegen diese Gefahr in sich und miussélegesondert untersucht
werden.

Flul3 bzw. Spektrum

Fur die Bestimmung des integralen Flusses und des spektk@rlaufs gibt es zwei
grundsatzliche Vorgehensweisen. Zum einen kann man dexgieschwelle resp. die
spektrale Akzeptanz fur die verschiedenen Detektoanas Simulieren; dazu wiirde dann
auch eine zeitaufgeloste Simulation deAkzeptanzen gehoren.

In der vorliegenden Arbeit wird dagegen das Spektrum vonACdsrch den direkten
Vergleich mit Krebnebeldaten untersucht, wobei beide Dstze vorher durch eine Soft-
wareschwelle auf eine zeitlich konstante spektsalduRakzeptanz gebracht wurden. Da-
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her ist ein Ziel dieser Untersuchungen, die zeitliche Kanstder spektralen Akzeptanz
auch nach demmean scaled widt$chnitt zu testen. Dazu dient zum einen wiederum die
Uberpriifung vork, in den Krebsnebeldaten. Zenitwinkelaufgelost wurde dst Hereits

in Kap. 5.2, Abb. 5.2 und 5.3 gezeigt. In diesem Kapitel wargeitlich hoher aufgeldste
Verteilungen untersucht. In Kap. 10.4 wird ditbereinstimmung der vollen spektralen
Akzeptanz an Krebsnebelspektren gezeigt.

Als weiterer — allerdings indirekter — Test fir ditbereinstimmung der spektralen Ak-
zeptanz in den Cas A- und den Krebsnebelreferenzdaten diéenfergleich der Unter-
grundakzeptanzesi-g ohne und mit Softwareschwelle. Andererseits bedeutetieicle-
te Veranderung der Untergrundunterdriickung nicht notligerweise eindnderung der
spektraleny-Akzeptanz (siehe Kap. 10.4, 10.3).

Der integrale FluRR von Cas A wird in dieser Arbeit ebenfallsath direkten Vergleich
mit Krebsnebeldaten bestimmt. Der Flu? wurde zunachstne aerwendung der Soft-
wareschwelle — in Einheiten des Krebsnebelflusses bestiaimé solche FluRangabe
geschieht dann unter dem Verweis auf die Annahme, dal? ditrafgm Formen der un-
tersuchten Quelle und der Referenzquelle ahnlich sessemii Diese Annahme wurde fur
Cas A im nachhinein bestatigt (siehe Kap. 10).

Zusammenfassung: Ziel der Untersuchungen

Kurz zusammengefal3t wird im folgenden gezeigt, dal3 diergntedakzeptanzen in den
Cas A- und den Krebsnebeldaten innerhalb der jeweiligent&erkelabschnitte und bei
Verwendung derselben Analyseschnitte Uibereinstimmesh daR dieUbereinstimmung
der Untergrundakzeptanzen ein gutes MaR furl#hereinstimmung dey-Akzeptanzen
ist.

7.3.2 Geeignete Parameter

Wahrend sich die skalierte Breite gut fur die im letztens@lnitt diskutierten Untersu-

chungen eignet, sind andere fur diese Zwecke gangig@&izmeterverteilungen fur die
vorliegende Arbeit ungeeignet. Die Mittelwerte deidth- oder der Bildamplitudenver-

teilungen ohne Energiekalibration (d.h. in Einheiten phseehe Kap. 3.6.3, Tabelle 3.2)

bleiben zwar unter der im Laufe der Zeit veranderten \#&kstiig des Teleskopsystems
konstant; sie andern sich im Regelfall nur bei verandé#t@Edwareschwelle. Damit ist

z.B. die unkalibriertenidth-Verteilung eines einzelnen Teleskops sensitiv auf Fahler

der Spiegeljustierung des Teleskops. Seit Einfuhrunddirierten Konversionsfakto-

ren direkt nach der Pulsformanalyse variieren allerdingduittelwerte derwidth- und
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der Bildamplitudenverteilungen auch mit der Grol3e derueosionsfaktoren. Nur die
mittels der Bildamplitude skalierte Breite verhalt sioh Laufe der Zeit unverandetft.

Zur Skalierung der Breite (Lange, ...) muf3 daher immer didaBnplitude verwendet
werden, die noch nicht auf die korrekte Energieskala geeichde (d.h. in Einheiten
ph.e.’ bzw. ph.e. und nicht ph.e.*, siehe Kap 3.6.3, Tal®:3.

Die gezeigten Abbildungen und Daten stammen alle aug/ohble Modeerfolgten Be-
obachtungen. Die zeitlich integriertemean scaled widtierteilungen (Abb. 7.1, 7.3, 7.4,
7.13) wurden nach Abzug des erwarteten Untergrundes geamouier aus einer einzel-
nen, im Gesichtsfeld gegenuiberliegenden Positiondmit < 0°5 ermittelt wurde; die
sich radial verandernde Untergrundakzeptanz im Gedattteird damit nicht ganz kor-
rekt behandelt (siehe Kap. 5.5, Abb. 5.6 und Kap. 8). Der &t bei den Krebsnebel
und Mrk 501-Daten gering, wie auch in Kap. 7.4.3, Tabellegéeigt wird. Eine leichte
Verzerrung der gezeigtanean scaled widterteilung von Cas A in Abschnitt 7.6, Abb.
7.13 ist denkbar, wurde aber als sehr gering abgeschatzt.

7.4 Schauerformerwartungswerte der Mrk 501- und
Krebsnebeldaten

7.4.1 Erwartungswerte von Mrk 501-Daten bei kleinen Zenitwnkeln

Noch bevor die Erwartungswerte fur die Schauerformpatamaus den endgultigen
HEGRA-Detektorsimulationen vorhanden waren, wurden irhrRen dieser Arbeit Er-
wartungswerte aus Mrk501-Daten bestimmt, die bei @eline-Analyse und bei Vor-
analysen eingesetzt wurden. Das Ziel war zunachst, berakain ausgefiihrten Vorun-
tersuchungen moglichst sensitiv bei der Suche nach neuelle@ zu sein. Zu diesem
Zweck wurde der in [DHH97] eingefiihrteprobability cuf verwendet (siehe auch Kap.
7.7). Dieser Schnitt benotigt sehr gut auf den Detekor siigente Erwartungswerte fur
Width und Lengthsowohl fuir+’s wie fur Hadronen; aul3erdem reagiert er auf Detektor-
veranderungen recht schnell mit Akzeptanzeinbriichehxurde deswegen bisher nie in
endgultigen Analysen verwendet.

4Allerdings ist auch dies, genau genommen, nicht triviagZide liegt die Tatsache, daR sich die Form
der~-Schauer im Raum vergleichsweise wenig mit der Schauageneerandert [UIr96]. Die Zunahme
der Breite mit der Bildamplitude (Abb. 7.1, oben links) istarster Ordnung dadurch begriindet, da3 immer
mehr Pixel am Rand des Schauerbildes tUiber die konstart€oaSchwelle gelangen. Allerdings zeigt
die Anderung der erwarteten Breite bei konstanter Amplitud&bhangigkeit vom Coreabstand, daR auch
diese Betrachtung in hoherer Ordnung nicht ausreichtdbeiypischen Grof3e der Konversionsfaktoren
(1 + 15%) ist die erste Ordnung allerdings ausreichend.

Surspriinglich wurde dieser Schnitt dight cutbezeichnet
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Fur die Bestimmung der Schauerformerwartungswerte wurdie Mrk501-Daten
(Zenitwinkel ©0-20°) in Amplituden-Intervalle mit gleichformiger Unterteihg von
(log (amp) — 1.5)/0.3 und Schauercoreabstand-Abschnitte von jeweils 20 m Begite
geteilt. Um~’s zu selektieren, wurde ein Schnitt auf den Abstand zur IRasition von
02 .. < 0.014°? angewandt und der Untergrund aus einer gegenuiberliegetateroll-

region @2, < 0.25°%) bestimmt und abgezogen. Die Ergebnisse fiir\diith-Parameter
sind in Abb. 7.1 gezeigt.

Erst spater erwies sich, daf? die so gewonnenen Werteltditsdauch den endgultigen Si-
mulationswerten leicht Uiberlegen blieben. Ein Vergleleh Erwartungswerte anhand der
gemessenemean scaled widtVerteilung des Krebsnebels findet sich im Ubernachsten
Abschnitt, Abb. 7.4.

7.4.2 Zenitwinkelskalierung

Die Erwartungswerte fiy's und Hadronen andern sich mit zunehmendem Zenitwinkel.
Grund hierfur ist in erster Linie die zunehmende Entfepder Schauer von den Tele-
skopen. In Abbildung 7.2 oben ist die mittlere skalierteiréir die Mrk 501-Daten in
Abhangigkeit vom Zenitwinkel aufgetragen, links fiis und rechts fur den Untergrund.

Aufgrund der Kameragranularitat und der notwendigen Nirbaritaten bei der Tren-
nung des Bildteils vom Untergrund (Tail Cuts) erwartet mamt) dal? alle Erwartungs-
werte in gleichem Mal3e mit dem Zenitwinkel skalieren. Leidgchte diey-Statistik der
Mrk 501-Daten nicht aus, um auch bei gro3eren Zenitwinki#nErwartungswerte fur
alle Parameterkombinationen zu bestimmen. Daher wurdeinamittlere Zenitwinkel-
abhangigkeit — getrennt fiiy's und fur Hadronen — bestimmt. Die so korrigierteean
scaled widthVerteilung ist in Abb. 7.2 unten aufgetragen, wiederunkgiritir v’'s und
rechts fur den Untergrund.

Man erkennt eine leichte Aufweitung demmean scaled widtierteilung zu grol3eren Ze-
nitwinkeln. Ob sich dies durch eine genaue Bestimmung alerwartungswerte auch bei
grol3eren Zenitwinkeln verbessern liel3e, ist unklar.dt@mBestimmung der Erwartungs-
werte aus Simulationen wurden Schauer unter den Zenitwirtke 20°, 30°, 45 und
60° simuliert. Die Erwartungswerte wurden analog fur alledPaeterkombinationen be-
stimmt und zwischen den Zenitwinkeln mittels einer aimic Zenitwinkelfunktion wie
fur die mittlere skalierte Breite (s.0.) interpoliert. Bb7.4 zeigt zum Vergleich dimean
scaled widthVerteilung des Krebsnebeldatensatzes, wobei links dsedemn Mrk 501-
Daten gewonnenen Tabellen zur Bestimmung der mittlerelesten Breite verwendet
werden und rechts die aus den Simulationen gewonnenen \Eamt&nterschied in der
Entwicklung der Breite der Verteilung bei zunehmendem &enkel ist schwer auszu-
machen. Hingegen ist eine deutliche Differenz zwischenSQtghwerpunkten der beiden



128 KAPITEL 7. v-HADRON-SEPARATION MIT SCHAUERFORMPARAMETERN
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Abbildung 7.2: Mittlere skalierte Breite der Mrk 501-Daten, oben ohneeantit Zenitwinkel-
skalierung, links fury's, rechts fir Untergrundereignisse. Die Daten sind ih i@ite Zenitwin-
kelabschnitte aufgeteilt. Die Punkte geben jeweils dem@gpunkt, die Fehlerbalken die Breite
einer an die Verteilung angepaliten einfachen GaufR3funkiiomie durchgezogene Kurve zeigt
jeweils das Ergebnis einer Anpassung eines Polynoms aw&itades an die Schwerpunkte an.
Die Breite der an die mittlere skalierte Breite angepal3tanfunktion wird ebenfalls durch eine
Anpassung eines Polynoms zweiten Grades beschriebenjgkeisnis wird zu der durchgezoge-
nen Kurve addiert bzw. abgezogen und als gestrichelte iimiglie Abbildungen eingezeichnet,
um das Auge zu leiten. Nach Anwendung der Zenitwinkelskatig ist diemean scaled width
Verteilung dery’s erwartungsgemal fur alle Zenitwinkel bei 1 zentriBit Untergrundverteilung
rickt mit zunehmendem Zenitwinkel naher an gli®erteilung heran.



7.4. SCHAUERFORMERWARTUNGSWERTE VON MRK 501 UND CRAB 129

o N 2
X’/ndf  65.97 [ 30
:?1250 L P1 1016+ 132.0
E - Mrk 501 P2 0.2024+ 0.1150
w1000 zen = 0°-30° P3 0.9946t  0.2748E-02
i P4 0.8276E-0k  0.2044E-02
B P5 0.9974t  0.1214E-01
750 a P6 0.1649t  0.2127E-01
500 |-
250 |- Tabellen aus
E Mrk 501-Daten —
0 o e st e el e e e
0 0.5 1 15 2 2.5 3
Mittlere skalierte Breite
% L X%/ ndf 4436 | 32
@ 300 P1 303.3¢ 11.46
= - Crab P2 0.9884:  0.3911E-02
[} L zen = 25°-40° e P3 0.1089+ 0.3546E-02
200 -
100 -
[ Tabellen aus +*++
L Mrk 501-Daten +1++~
0 et e
= Il Il ‘ Il ‘ Il Il LL Il Il <Ll ‘ ﬁ"i\ \4’74.7\ Il Il Il Il ‘
0 0.5 1 15 2 2.5 3

Mittlere skalierte Breite

Abbildung 7.3: Mittlere skalierte Breite dety-Ereignisse (hellschattierte Histogramme) und der
Untergrundereignisse (dunkelschattierte Histogramuamm)Beispiel der Mrk 501-Daten bei klei-
nen Zenitwinkeln (oben) und der Krebsnebeldaten bei métieZenitwinkeln (unten). Diey-
msw-Verteilung laft sich bei ausreichender Statistik duricte &oppelgaul3funktion, bei gerin-
gerer Statistik annahernd durch eine einfache Gaul3fumktarametrisieren.

Verteilungen zu sehen (siehe nachster Abschnitt).

Im fur CasA relevanten Zenitwinkelbereich — die Zenitwehlerteilung hat einen
Schwerpunkt bei 32 sind die Unterschiede in der Breite derean scaled width
Verteilung irrelevant; die Differenz der Schwerpunkte Werteilungen hingegen ist aber
offensichtlich von Bedeutung.
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Quelle  Zenitw. 6% ... 63q | (W), o1 Ro[%] (W)y, 02 | (W), o

Mrk501 ©°-30° 0.014 0.014 | 0.994 0.090 6.1 1.018 0.2520.995 0.100
0.0484 0.0484 0.996 0.094 7.1 1.010 0.2590.996 0.107
0.014 0.25 | 0.995 0.083 16.8 0.997 0.1650.995 0.100
0.0484 0.25 | 0.996 0.094 7.1 1.016 0.2610.996 0.107

Crab (¢-30° 0.014 0.014 | 1.000 0.095 8.7 0.983 0.2401.000 0.109
0.0484 0.0484 1.000 0.100 79 0.996 0.2751.001 0.117
0.014 0.25 | 0.999 0.088 159 0.997 0.1960.998 0.109
0.0484 0.25 | 0.995 0.092 17.7 1.044 0.2251.001 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 deean scaled widtierteilung mittels einer
DoppelgauR3funktion (links) und einer einfachen Gaul¥fimnk{rechts). Im Zenitwinkelbereich
von 25-4(° ist die y-Ereignisstatistik zu gering, um die Doppelgaul3funktiarfizalosen. Man
erkennt, dald die-mean scaled widtiWerteilung bei den gezeigten Zenitwinkeln praktisch un-
abhangig von dem angewandten Winkelschnitt ist.

7.4.3 Uberpriifung mit Krebsnebeldaten

Die Erwartungswerte., wurden zunachst anhand der zeitlich integrierten Datizesion
Mrk501 und dem Krebsnebel Gberprift. Abb. 7.3 zeigt alspiele oben die Mrk501-
msw-Verteilung bei kleinen Zenitwinkeln und unten die entgivenden Krebsnebeldaten
im Zenitwinkelbereich, in dem die Cas A-Daten gewonnen wardie~-Verteilungen
(hellschattierte Histogramme) sind mittels der Quelledungen @......) Nach Unter-
grundabzug gewonnen. Die auf die Quellregion normiertetekgnundverteilungerdfg)
sind durch die dunkler schattierten Histogramme angezBajtausreichendey-Statistik
kann man dienean scaled widtierteilung in guter Naherung durch eine doppelte Gaul3-
verteilung der Form

¢ Byexn (@) = (@), 7.0

FU@) x (1= Re)exp | - 32

(@) - {@),,)°
203

beschreiben. Bei geringerer Statistik wird diese DoppalH&unktion nicht aufgelost,
hier gentigt dann eine einfache GaufRfunktion mit den Paeame?), undo.
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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)0%  (95.2+2.3)%
25°-40° (84.2+3.8)%  (96.3+4.5)%

Tabelle 7.2: v-Effizienzen desnean scaled widt$chnitts. Die oberen Zahlen wurden fur die
beiden Zenitwinkelbereiche jeweils aus mittleren, dereliab7.1 enthommenen Parametrisierun-
gen gewonnen. Die unteren Zahlen wurden aus dem vollen Kebletdatensatz bestimmt, die
Fehlerangaben entsprechen den statistischen Fehlern.

Tabelle 7.1 zeigt die Ergebnisse dieser Parametrisierufireden Mrk501- und den
Krebsnebeldatensatz. Die Mrk 5@3Verteilungen sind erwartungsgemald um 1 zentriert
(die Zenitwinkelskalierung der.sw-v-Verteilung erzwingt dies automatisch) und haben
eine Breite vorr = 0.10 — 0.11. Bei Parametrisierung mit einer Doppelgaul3funktion
erhalt man einen zentralen Peak mit einer Breite voro¢#. und eine zehnprozentige
Tail-Komponente mit einer Breite vos 0.2. Die Krebsnebeldaten stimmen im Promill-
bereich (Breite, Position des Schwerpunktes) bis Proeeeitth (bei Bestimmung der
Tail-Komponente) mit den Mrk 501-Verteilungen tberein.

Im Rahmen der Genauigkeit sind praktisch keine Untersehiveil Anwendung verschie-
dener Winkelschnitte sowohl fur die Quellregiah,(...) als auch fir die Untergrund-
bereiche fg¢) auszumachen. Ein leichter Trend zur VergrofRerung desilsrderTail-
Komponente bei grol3en Untergrundregionen ist vermutltedr elurch die leichte Un-
terschatzung des Untergrundes bei Anwendung der nichdiautidiale Gesichtsfeldak-
zeptanz korrigierten Untergrundbestimmung zuriicklatgi als auf eine verbesserte Auf-
l6sung dedails der Verteilung durch bessere Untergrundstatistik.

Die Mrk501- und die Krebsnebeldaten unterscheiden siciidieh der+-Verteilungen
in den folgenden drei Punkten:

Spektrum: Das Energiespektrum von Mrk 501 ist bei niedrigen Energeutleth harter
als das Krebsnebelspektrum, zeigt aber zu hoheren Endilgge ca. 6 TeV) einen
Cutoffim Spektrum.

Nachthimmelsrauschen: Wahrend Mrk 501 in einer sehr dunklen Nachthimmelsregion
liegt, befindet sich der Krebsnebel innerhalb des Bands dehbtralRe und hat
zudem noch helle Sterne im Gesichtsfeld (siehe auch Abp. 8.7



132 KAPITEL 7. v-HADRON-SEPARATION MIT SCHAUERFORMPARAMETERN

=175}
w0
5 -

151

Gammas

Tabellen aus
Mrk 501-Daten

Gammas

Tabellen aus
Monte Carlo-Daten

1.25i :

1}:

075"
20 60 80 0 60 80
Altitude [7] Altitude [°]

Abbildung 7.4: Vergleich dery-mean scaled widtNerteilungen des Krebsnebeldatensatzes un-
ter Anwendung der aus den Mrk 501-Daten gewonnepé&mwartungswerte (links) und bei Ver-
wendung der Monte Carlo-Tabellen (rechts). Zur Bestimmdeg durchgezogenen und gestri-
chelten Kurven siehe die Beschreibung zu Abb. 7.2. Die geptm Linie zeigt die Position des
msw < 1.1-Schnitts an. Generell ist eine guitbereinstimmung der beiden Parametrisierungen
zu erkennen. Die Verteilung rechts weicht jedoch um 3-4% denErwartung ab, dal dimean
scaled widthbei 1 zentriert sein sollte.

Mittlere Energieschwelle: Wahrend die Mrk 501-Daten ausschlie3lich in der Mitte des
Jahres 1997 bei optimaler Energieschwelle genommen wusiea die Krebs-
nebeldaten tber drei Jahre hinweg bei unterschiedlicimehim Mittel hoheren
Detektorenergieschwellen aufgenommen worden.

Die Tests zeigen, dal3 digmean scaled widtVerteilungen offensichtlich im Rahmen
der Genauigkeit unempfindlich gegenuiber diesen drei Effe&ind. Eine zufallige Kom-
pensierung der Einflusse scheint unwahrscheinlich. Dieeuselle Anwendung dersel-
ben Schauerformerwartungswerte fur alle mit dem HEGRA&y gewonnenen Daten
ist gerechtfertigt. Tabelle 7.2 zeigt die aus einer migileParametrisierung gewonnenen
~-Effizienzen fur die in dieser Arbeit verwendeten Schnider Fehler auf diese Effizi-
enzen ist nicht durch statistische Ungenauigkeiten dartirsondern durcAnderungen
des Detektorverhaltens, die Thema des nachsten Absslini) sind.

In Abb. 7.4 ist schlief3lich noch die mittlere skalierte Beadery-Ereignisse des Krebsne-
beldatensatzes unter Verwendung der fir diese Arbeit geamen Erwartungswerte,

(links) und der aus den Monte Carlo-Simulationen ermgteErwartungswerte (rechts)
gezeigt. Generell gilt, daf? die Monte Carlo-Simulationerhervorragender Weise die
Daten beschreiben. Bei genauer Betrachtung erkennt maneaiee Verschiebung des
Schwerpunktes der Verteilung bei Anwendung der Monte Caaloellen um 3-4% ge-
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Abbildung 7.5: Vergleich dewidth-Erwartungswerte zwischen einer Periode mit schlechtes-Sp
geljustierung (CT 4, Perioden 58-60) und normaler Spiegé§rung. Links ist der Vergleich fur
~'s, rechts fur Untergrundereignisse gezeigt. Die TabelMerden in beiden Fallen aus Daten er-
zeugt, die mit Standard-Tail Cuts (3/6 ph.e.) produzientdea sind.

genuber dem Erwartungswert 1. Dies fuihrt z.B. bei einertehgSchnitt vomsw < 1.1
zu einer um ca. 10% verringertenrAkzeptanz.

7.5 Zeitliche Uberwachung der Schnitteffizienzen

7.5.1 Einflul3 der Spiegeljustierung

Wie in Kap. 4.4 bereits diskutiert, kann z.B. eine Vereisdeg Teleskope dazu fuhren,
dal3 Einzelspiegel permanent dejustiert werden. Dieg filheiner Verschlechterung der
Punktantwort des jeweiligen Reflektors, die sich in einemgx&3erung und z.T. in ei-

ner asymmetrischen Form der Punktantwort aul3ert (siéheAnb. 4.10). Das Problem

wurde erst im Laufe der ersten Halfte des Jahres 1997 bénseikher wird versucht,

die Spiegeljustierung kontinuerlich zu iiberwachen. Eitverwachung kann zum einen
durch StandardRoint Runserfolgen (Kap. 4.4), zum anderen durch tieerwachung der

Schauerformschnitteffizienzen (siehe unten).

Der Einflul? einer verschlechterten Punktantwort kann zaBaad der Schauerformerwar-
tungswerte des betroffenen Teleskops demonstriert wetdekbb. 7.5 sind diéVidth
Erwartungswerte des Teleskops CT 4, die aus den Mrk 501r0ee Beobachtungspe-
rioden 58 bis 60 gewonnen wurden, im Vergleich zu den Erwgdwerten fur normale
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Spiegeljustierung gezeigt; links sind dieErwartungswerte, rechts die Untergrunderwar-
tungswerte aufgetragen. Die Spiegel der Teleskope CT 3 irtivzaren Anfang des Jah-
res 1997 bis einschliel3lich Periode 60 schlecht justieft4CAbb. 4.10). Man erkennt,
dal3 die Unterschiede derSchauerformerwartungswerte durchaus dieselbe Gra@eno
nung erreichen konnen wie die normalen Unterschiede h&rs¢s und Hadronen (Abb.
7.1, unten links).

Die ursprungliche Idee hinter diesen Untersuchungen veaAdffassung, dal® Daten, die
mit schlecht justierten Spiegeln genommen wurden, auctidreésuche nach neuen Quel-
len genutzt werden konnten. Tatsachlich wurden z.B. dik 301-Daten der Perioden
58-60 auch ausgewertet und veroffentlicht [AA®d]. Um den Unterschied der Schau-
erformerwartungswerte auszugleichen, wurden die Wertewdtr CT 3 und CT 4 linear
so skaliert, dal3 dia@-Verteilungen der einzelnen Teleskope mit den Erwarturigssr-
einstimmten. Da in der Analyse weiterhin nur lockere SchHawueschnitte verwendet
wurden, ist diese Vorgehensweise gerechtfertigt. Aus éas Grund wurden in der in
[Hel398] beschriebenen Analyse die in der Bildaufbereituergvendeten Tail Cuts von
normalerweise 3/6 ph.e. fur CT 3 und CT 4 im entsprechend#natim auf 5/8 ph.e. an-
gehoben.

Um den Sensitivitatsverlust durch die Anhebung der TaitisG«ermeiden, und um harte
Schauerformschnitte verwenden zu kdnnen, ist eine geaadgpassung der Schauer-
formerwartungswerte erforderlich. Da mit dem Krebsnebkk 501 und Mrk 421 quasi
das ganze Jahr-Quellen beobachtet werden konnen, ist eine solche Aopggsinzipi-
ell denkbar. Wie aus Abb. 4.10 links hervorgeht, ist einedire Skalierung dev.-Werte
fur die Anwendung harter Schnitte kritisch. Auch mit ge@afnpassung der Erwartungs-
werte ist allerdings eine Verschlechterung der Sensitivinvermeidbar, da die Streuung
der Bildparameter ebenfalls zunimmt. Eine genaue Eichemgéeranderten Sensitivitat
ist vermutlich nicht erreichbar, bei einer reinen Quelleste aber auch nicht notig. Sol-
che Anpassungen wurden in der Praxis allerdings nicht difcimrt, zum einen, da die
Perioden mit schlecht justierten Spiegeln durch schnediealRatur glicklicherweise nur
kurz waren, und andererseits auch wegen des gunstigen2aténalyseperson-Verhalt-
nisses.

Abbildung 7.6 zeigt fur den gesamten Krebsnebeldaterda¢n die Untergrundunter-
drickungkgg fur den lockeren und den hartemean scaled wid#$chnitt, in der Mitte
die v-Effizienz k. des harten Schnitts und unten didRate, ebenfalls nach Anwendung
des harten Schnitts. Als ,,Zeit”-Achse wird in dieser wiailen folgenden Abbildungen
die Zahl der akkumulierten Untergrundereignisse verwemaeiesem Fall die aller regi-
strierten Ereignisse; ein Bin entspricht somit ca. einen8é& Datennahme bei optimalen
Detektorbedingungen (15 Hz Datenrate). Fur diese Abhddwurden zwei Zeitraume
eingeschlossen, bei denen bekanntermal3en Spiegel ddjustren; diese Daten werden
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Abbildung 7.6: Schnitteffizienzen ung-Rate des Krebsnebeldatensatzes als Funktion der akku-
mulierten Ereignisse fur Daten zwischeh @nd 25 Zenitwinkel. Ein Bin entspricht ca. einer
Stunde Datennahme unter optimalen DetektorbedingundeHZ Datenrate). Oben: Untergrund-
unterdriickung fur den lockeremfsw < 1.2) und den hartenmgsw < 1.1) Schauerformschnitt.
Mitte: ~-Effizienz des harten Schnitts. Diese Werte werden aus eVegleich der untergrund-
subtrahierten Ereignisse mit Ereignissen gewonnen, aufigi ein Schnitt vomsw < 1.4 ange-
wandt wurde; dieser verwirft de facto keinyeEreignisse. Unten: Crat-Ereignisse nach Anwen-
dung des harten Schnitts. Fiir die Daten wurde ein Winkelticton 62 < 0.0225°2 verwendet;

der Untergrund wird aus dem 7-Kontrollregionen-Aufbau gemen (Kap. 8.3.3).



136 KAPITEL 7. v-HADRON-SEPARATION MIT SCHAUERFORMPARAMETERN

14 9
x r > (O] ‘
:é) 0'2; loose shape cut * 1.2} % 80 | | } | | “ “ l% h
0154 1 | M | i \H JH W M 7\\“\““”\‘\ M ‘H“H“\H‘H w ‘}‘\ [l HU‘!‘
L Ll \ﬂ\IHLU\‘,‘UWHLU ‘W‘MH‘ Il sl \} T “‘
0.1k W 08 FIm I \MH UHH F |
Lk %‘JWM‘WW b ! }m H“Ww Al I | | } }H - tight shape cut
oos b HT T R 061 | 20
[ tghtshapecut CTabj - f Joishape e Crab, T o
0 1000 2000 3000x 10° "0 1000 2000 300010’ %0 1000 2000 3000y 10°
acc. background events acc. background events acc. background events

Abbildung 7.7: Verteilungen des Krebsnebeldatensatzes bei kleinendiekiln (0°-25°) ohne
schlechte Spiegeljustierung. Links: Untergrunduntgclltingseffizienz<gc des harten und des
lockerenmsw-Schnitts. Mitte:vy-Effizienz x, des harten Schnitts. Rechtg:Ereignisrate nach
Anwendung des harten Schnitts. Fiir alle Werte gilt ein \&isghnitt vorg? < 0.0135°2.

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

Der erste Abschnitt mit schlecht justierten Spiegeln emtbpdem Zeitraum Anfang des
Jahres 1997, der zweite Abschnitt der Periode Jan./FeB. Irt¥besondere beim zweiten
Abschnittist der Einflul3 dejustierter Spiegel deutlichehben; man erkennt, daf? aufgrund
der guten Untergrundereignisstatistik; gut bestimmt wird und ein guter Indikator fur
eine veranderte-Rate ist.

7.5.2 Raten, Effizienzen und Signifikanzen

Die in diesem Abschnitt gezeigten Abbildungen 7.7 bis 7ih@ sach Meinung des Au-
tors besser als tabellarische Zahlenkolonnen geeigree§tdbilitat des Detektorsystems
und die zeitliche Homogenitat der Datensatze zu demienstr. Fur die Krebsnebelda-
ten werden jeweils die Untergrund-Unterdriickungseffizen der lockeren und harten
mean scaled widtschnitte, diey-Effizienz des harten Schnitts und dieEreignisse pro
Bin, ebenfalls nach dem harten Schnitt, gezeigt. Fur desWACRatensatz wird statt der
~-Effizienz bzw. -Rate die kumulative Signifikanz angezeagi allen Abbildungen wird
ein harter Winkelschnitt vod < 0.0135°? verwendet. Die Untergrundmessungen ent-
stehen aus dem in Kap. 8.3.3 beschriebenen Kontrollrelgipmst; die Untergrundregion
hat jeweils eine siebenfach grofiere Flache als die Swgiah.

Als Zeitachse wird bei den Abbildungen mit kleinem Zenitieh(0°-25°) die Zahl der
Untergrundereignisse ohne Winkelschnitt genommen, abgelienenfalls nach Anwen-
dung der Softwareschwelle. Ein ,,Zeitbin” entspricht daee Stunde Datennahme bei
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Abbildung 7.8: Dieselben Daten wie in Abb. 7.7, allerdings nach Anwenduag Software-
schwelle zum spektralen Akzeptanzausgleich.
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Abbildung 7.9: Dieselben Daten wie in Abb. 7.7, fUr den Krebsnebeldatzrsaischen 25 und
40° Zenitwinkel.

optimalen Detektorbedingungen (15 Hz Datenrate). Fubdieen im Cas A-Zenitwinkel-
bereich (25-40°) wurde eine leicht andere Zahlweise durchgefuhrt; hierden nur Er-
eignisse zur Bestimmung der Zeitachse verwendet, didZictdinnerhalb eines effekti-
ven Gesichtsfeldes mit Durchmesset lagen; ein ,,Zeitbin” entspricht etwa 1.3 Stunden
Datennahme bei kleinen Zenitwinkeln und optimalen Detdd@dingungen.

Die Abbildungen 7.7 und 7.8 zeigen die Krebsnebeldaten leéném Zenitwinkel mit
und ohne Anwendung der Softwareschwelle zur Erzeugung bBoraogenen spektralen
Akzeptanz; Abb. 7.9 und 7.10 geben die entsprechenden \ver#enitwinkelbereich
25°-40° an, der in etwa dem Cas A-Zenitwinkelbereich gleicht. Abbl17und 7.12 zeigen
die Werte des Cas A-Datensatzes mit und ohne Anwendung fleré@eschwelle an.

6der Unterschied hat keinen besonderen Grund, er ist réstogisch”
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Abbildung 7.10: Dieselben Daten wie in Abb. 7.9, allerdings nach Anwendueg Sbftware-
schwelle zum spektralen Akzeptanzausgleich.
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Abbildung 7.11: Verteilun-
gen des CasA-Datensatzes.
Oben: Untergrundunterdriik-
kungseffizienzxgg des har-
ten und des lockeremsw-
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 +1o0-Bereich des er-
warteten Signifikanzverlau-
fes an, unter der Annahme
einer konstanter-Emission
und eines 5o0-Signals am
Ende der Messung. Fur alle
Werte gilt ein Winkelschnitt

accumulated background events y,on 92 < (0.0135°2.

Die Signifikanz des Cas A-Signals wird durch Anwendung ddtv@reschwelle leicht

erhoht. Daraus darf aber (ganz abgesehen von den stdtestiSchwankungen) nicht der
unmittelbare Schluld gezogen werden, dafl das Spektrum \wA Garter als das Spek-
trum der kosmischen Strahlung ist. Das Untergrundspektratmmach Anwendung von
harten Schauerformschnitten und bei Anwendung-dEnergierekonstruktion namlich
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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
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kpg(Crab kpg(CasA
Zenitwinkel | msw < 1.1 msw < 1.2 msw < 1.1 msw < 1.2
ohne Softwareschwelle
0°-25° (74+£0.1)% (14.34+0.2)%
25°-407 (8.1£02)% (16.2+0.3)% | (80+£0.1)% (16.6 +0.1)%
mit Softwareschwelle
0°-25° (79+£0.1)% (14.94+0.2)%
25°-407 (8.8+£02)% (17.1+£0.3)% | (92+0.1)% (18.3+0.2)%

Tabelle 7.3: Untergrund-Unterdriickungseffizienzen deean scaled widt$chnitts; die Fehler-
angaben entsprechen den statistischen Fehlern.

einen deutlich steileren, d.h. kleineren spektralen Inalsx-2.7 (siehe Kap. 10). Die
Wahrscheinlichkeit, daf3 ein steil€@utoffSpektrum nahe der Detektor-Energieschwelle
fur das Cas A-Signal verantwortlich ist, wird allerdingsrch diese Beobachtung verrin-

gert.

Tabelle 7.3 listet die mittleren Untergrund-Unterdriicggeffizienzen der gezeigten Ver-
teilungen zusammenfassend noch einmal auf.
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Abbildung 7.13: Mittlere skalierte Breite des Cas#A-Uberschusses unter Verwendung der
Erwartungswerte, die aus den Mrk 501-Daten gewonnen wual®mm). An die Verteilung wurde
eine Gaul3kurve der Breiie = 0.1 angepalit, wobei der Schwerpunkt der Verteilidg, ein-
mal fixiert wurde (durchgezogene Kurve) und einmal freigeda wurde (gestrichelte Kurve). Das
x?2 beider Verteilungen ist akzeptabel, der Schwerpunkt windeine Standardabweichung neben
dem Erwartungswert rekonstruiert; die Verteilung ist nat g-Erwartung gut vertraglich. Unten
ist derselbe Test unter Verwendung der Monte Carlo-Tabdile die width-Erwartungswerte ge-
zeigt. Man erkennt, da3 man in diesem Fall deutlich unbdiffandere Testergebnisse erhalten
hatte.

7.6 Mittlere skalierte Breite des Cas AUberschusses

Als weiterer Test wird in Abb. 7.13 die mittlere skalierteeBe des Cas A-Exzesses
gezeigt. Um zu prifen, ob sich dgberschul® wie eing-Verteilung verhalt, wurde eine
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Gaulverteilung mit festgehaltener Breite= 0.1 an die Daten angepal3t, mit freiem (ge-
strichelte Kurve) und mit festgehaltenem (durchgezogemed) Schwerpunktw),,. Wie

in Abb. 7.13 oben zu sehen ist, entspricht diew-Verteilung des Cas Alberschusses
den Erwartungen fur eing-Verteilung. Bei freiem(w), wird dieser nur un®.03 £ 0.03

zu grol3 bestimmt.

In Abb. 7.13 unten wird zusatzlich derselbe Testderv-Verteilung gezeigt, wobei die
mean scaled widtldiesmal mit den Erwartungswerten aus den Monte Carlo-Diagen
rechnet wurde. Man erkennt, dal3 der leichte Fehler in derafmwvgswerten zu einer
deutlichen Verschlechterung des Testergebnisses géfatie: bei festgehaltenefw),,
wird dasy? schlechter > = 70 bei 38 Freiheitsgraden anstatt = 46 bei 34 Frei-
heitsgraden), und bei freiefiv), ware dieser Wert und.1 + 0.03 neben dem Erwar-
tungswert bestimmt worden. Man erkennt, wie wertvoll eiemaue Bestimmung der
Width-Erwartungswerte bei der Beurteilung eines schwachena&igein kann.

7.7 \Weitere Schauerformschnitte

In diesem Abschnitt sei noch kurz auf zwei weitere Schauerfghnitte verwiesen, die
aber bei der endgiltigen Analyse der Cas A-Daten nichtesiegzt wurden.

Probability Cut

Der in [DHH'97] eingefuihrte und in der Verodffentlichung ailght cutbezeichneteroba-
bility cut stellt eigentlich den idealen Ansatz dar, unter Einbezighmehrerer Schauer-
form- (oder weiterer) Parameter die optimale Identifikaton~- bzw. untergrundindu-
zierten Ereignissen zu ermoglichen. Fur diesen Scheitbhgt man die Erwartungswer-
te der Schauerformparametgidth @ undlength! sowie deren Streubreiten, und o,
jeweils in Abhangigkeit der gemessenen Ereignisparanaete;.;, dtc;,; und zen. Die
Wahrscheinlichkeit, dal3 der jeweilige Parametevder/ aus dery- oder Untergrundpo-
pulation erwachst, wird jeweils mit

¢ (s — gt)Q
ps = exp 207, (7.5)

berechnet, wobei fur den Schauerformparameteroder! undt fur die Teilchensorte
oder CR steht. Die Wahrscheinlichkeit bzw. pcr, dald ein gemessenes Ereignis gin
oder ein Untergrundteilchen (CR) ist, wird nach den folgamBormeln 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, dtctela zen) (77)
tel

SchlieBlich wird z.B. gefordert, daf3 5 oder 10 mal groRer ajgr sein mufi.

Problematisch an diesem Schnitt ist, daR leidkelerungen in den Erwartungswerten,
z.B. durch Detektoranderungen, schnell zu einem Akzegiabruch fihren konnen. Des
weiteren war es fur die vorliegende Arbeit nicht moglitiiv,den bei Cas A relevanten Ze-
nitwinkelbereich alle Erwartungswerte mit der notigem&eigkeit zu ermitteln. Bei klei-
nen Zenitwinkeln und perfekter Kenntnis der Erwartungsgrermoglicht dieser Schnitt
hingegen noch einmal fast einen Faktor 2 an Untergrunddritekung gegentuiber dem
msw < 1.1-Schnitt, ohne das Signal wesentlich zu verringern. DemBictvurde z.B.
bei der Voranalyse der Daten des erdBalactic plane scariKap. 5.5) verwendet (Abb.
5.6, ,,image cut B").

Mahalanobis-Entfernung

In Analogie zurmean scaled widthann auch dienean scaled lengttiefiniert werden:

1 ct in eff. event _

msl = <l~tel> = et in off. event Z Lter (7.8)

tel tel

Bei kleinen und mittleren Zenitwinkeln bringt die Hinzumaé dieser Information wenig,
damsw undmsl stark korreliert sind. Diese Korrelation wird bei grol3emifeinkeln
etwas schwacher. Grund hierfur ist vermutlich, daf3 aufdrder endlichen Pixelgrof3e die
Schauerbreite bei grof3en Zenitwinkeln und dementspreickleinen Bildern nicht mehr
aufgelost werden kann, so daf3 die Lange hier zusatzlidbemationen in sich tragt.

Um dies auszunutzen, wurde der kombinienean scaled width/leng®chnitt definiert,

, - o\ 1/2
mswl =< wl >= <(1 —2<w>) + (1 <l>) ) (7.9)

2
7 7
eine sogenannte Mahalanobis-(MD)-Entfernung [Mah63gser Schnitt wird z.B. bei
der Bestimmung des Krebsnebelspektrums unter EinschiuRaten bei grof3en Zenit-
winkeln angewandt [AAB0Oa] und wurde ebenfalls bei der Voranalyse des erSn
lactic plane scar{fKap. 5.5) verwendet (Abb. 5.6, ,,image cut A").



Kapitel 8

Das Gesichtsfeld

Fur das Gesichtsfeld eines Cherenkov-Teleskop(-Systgitf es zwei Definitionen. Zum
einen wird durch die einfache Abbildungsgeometrie ein Raunkelbereich definiert,
aus dessen Bereich Photonen detektiert werden. Die healagokameras der HEGRA-
Systemteleskope decken einen Raumwinkel ab, der einers Kiieeinem Durchmesser
von £3 entspricht. In dieser Arbeit wird dieses Gesichtsfeldagdsches Gesichtsfeld
bezeichnet.

Zum anderen kann das Gesichtsfeld als der Bereich am Himefigliert werden, von
dem Schauer kommen konnen, um effektiv rekonstruiert arerzli konnen. In dieser
Arbeit wird der Begriff Gesichtsfeld bzw. FOMi€ld of view im Sinne diese®ffekti-
ven Gesichtsfeldelsenutzt. Da die HEGRA-Systemteleskope im koinzidenten ihéel3
trieb parallel ausgerichtet sind, ist der Ursprung des FOXldie nachgefiihrte Position
am Himmel definiert.

Fur die Untersuchung von Cas A in dieser Arbeit ist die Bestung des erwarteten Un-
tergrundniveaus in der Signalregion von entscheidendde@eng. Ein systematischer
Fehler von deutlich unter 2% ist notig, damit die Signifikaes Signals von diesem nicht
wesentlich beeinflu3t wird. Dieses Niveau kann erreichtdeer da ein grofRer Teil des
Gesichtsfeldes zur Bestimmung des erwarteten Untergrzurdgerfugung steht. Um zu-
verlassig auf die Signalregion extrapolieren zu konmerg allerdings die Abhangigkeit
der Akzeptanz von der Position im FOV benotigt (Kap. 8.3).

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

1Ein Teleskopsystem kann auch in einem sogenannten komtergeModus betrieben werden
[BDH98]. In diesem sind alle Teleskope auf einen imaginarera@ehin~ 6 km Hohe Uber den Te-
leskopen ausgerichtet, wahrend die Symmetrieachsesd®ystems auf die Zielposition am Himmel nach-
gefuhrt wird. In diesem Fall wirde der Ursprung des FO\ttiudie Richtung der Symmetrieachse definiert
werden.

143
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mogliche Variation detJberlebenswahrscheinlichkeit fiir Untergrundereigmiss; Uber
das FOV implizit mit berticksichtigt und braucht nicht gedert bestimmt zu werden
(Kap. 8.3.2, 8.3.4). Die gleichzeitige Messung von Untengirund Signal verhindert Feh-
ler in den Untergrundvorhersagen, die aufgrund zeitlicVaiationen vonk g durch
Detektor- oder Wetteranderungen auftreten konnten.

Prinzipiell kann der erwartete Untergrund an einer betjehiStelle im FOV auch aus
den Ereignissen extrapoliert werden, die ansonsten digcBathnitte auf Schauerformpa-
rameter verworfen werden; diese Ereignisse sind sozusddetergrund-angereichert”.
Man kann z.B. einen Bereich denean scaled widtVerteilung (Kap.7) wieMpg :
msw € [1.4,1.6] auswahlen, in dem praktisch keineEreignisse erwartet werden, um
auf den erwarteten Untergrund in der Signalregion mean scaled widterteilung
bei Myouee : msw € [0.5,1.1] zu schlieBen. Diese Methode wird insbesondere fur aus-
gedehnte Quellen diskutiert [Row00], bei denen traditiioratlich versetzt genomme-
ne Untergrundmessungen in benachbarten Himmelsregiamedsntergrundbestimmung
verwendet werden mussen (sodf. rung. Die offensichtliche Schwierigkeit des Verfah-
rens besteht in dem hier mdglichen EinfluR einer moglictestichenAnderung der (zu
kpc analogen) ,,Untergrundeffizienzyi gc = Nevents(Msource) /Nevents(Mpc ), die die
Zahl an erwarteten Untergrundereignissen in der Signalnegprhersagt. Zusatzlich da-
zu tritt aber auch noch das Problem auf, dafsc von der Position im FOV abhangt
(siehe Kap. 8.3.2, 8.3.4). Beide Effekte konnen zu Fehbeirder Vorhersage des Unter-
grundniveaus fuhren. Auf dem fur diese Arbeit benotigieveau erscheint diese Metho-
de derzeit sehr schwer umsetzbar.

Die Anderung dery-Akzeptanz iiber das FOV hingegen ist firr diese Arbeit itisich
(Kap. 8.2).

8.1 Allgemeines

Ob ein Schauer von einer Kamera erfal3t wird oder nicht, hémg zwei Faktoren ab:
Erstens mul3 er innerhalb des optischen Gesichtsfeldesateeia liegen. Zweitens muf3
von dem Schauer eine ausreichende Menge Cherenkov-PhdtoRechtung des Tele-
skops emittiert werden; anders ausgedriickt, das Teleskfvom Lichtpool des Schau-
ers erfal3t werden. Und naturlich muf3 die Lichtintenstéreichen, um den Kameratrig-
ger auszulosen.

Die unterschiedliche Cherenkov-Emissionsstruktur haidamer und rein elektromagne-
tischer, alsoy- oder elektroneninduzierter Schauer fuhrt so zu eineersohiedlichen
Akzeptanz Uber das FOV fiur die Schauerarten. Wahrendoh&the Schauer aufgrund
ihrer diffusen Struktur noch zu gro3en Entfernungen vom f@¥trum 6° und mehr)
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Abbildung 8.1: Fir die Bestimmung
der~-Akzeptanz an verschiedenen Or-

§1.5 ten des Gesichtsfeldes gibt es (bisher)
g 1 keine statistisch ausreichenden Beob-
g achtungen. Simulationen ergeben eine
§0_5 g:ﬂ::ed auf 10% homogene Akzeptanz inner-
8 0 (Crab, halb eines Radius von°1Die Abbil-

P47 somineachy  dung links dient nur der Demonstrati-

05 on; in diesem Bild wurden die um die

Bildfeldrotation korrigierten Gesicht-

-1 felder von vier jeweils ca. 40-minti-
W] cvent direction in 0.12°x0.12° bins gen Beobachtungen Uberlagert, in de-
1 0 1 nen sich der Krebsnebel an verschiede-

x coordinate of fov [] nen Positionen im Gesichtfeld befand.

triggern und (eher schlecht) rekonstruiert werden konfét die v-Akzeptanz wegen
des kompakten Lichtpools aul3erhalb eines Radius Y@tlinell ab.

Daneben fuhrt vermutlich auch der Systemtrigger (mingtestzwei Teleskope missen
getriggert haben) neben einer generellen Unterdriickwrg hadronischen Schauern
[BDH 98] zu unterschiedlichen Akzeptanzfunktionen von hadrcmen undy-artigen
Ereignissen (Kap. 8.3.4).

8.2 ~-Akzeptanz

Die Anderung der Akzeptanz fiiy's Uiber das Gesichtsfeld kann z.Zt. nur mit Hilfe von
Simulationen bestimmt werden. Diese wurden z.B. fur eineefk zur Suche nach dif-
fuser~-Strahlung in der Galaktischen Ebene durchgefiihrt [LgmAle Simulationen
bestimmen ausschliel3lich die radialen Akzeptanzfunktpmie Akzeptanz andert sich
innerhalb des FOV mit Radiuls um weniger als 10%.

Alle Untersuchungen an gemessengiVerteilungen, die in dieser Arbeit verwendet
werden, gelten fur Punktquellen, die wie Cas A Wobble-Modebeobachtet wurden.
Die radiale Komponente der Akzeptanz ist also fur den M&f$daatz und die Eichda-
tensatze gleich. Theoretisch sind allerdings nichttaddkzeptanzstrukturen — wie z.B.
die in Kap. 8.3.4 fur Untergrundereignisse besprochenanch fir~-Ereignisse denk-
bar. Nichtlineare Strukturen konnten zu Unterschiedetteiny-Akzeptanz bei gleichem
Zenitwinkel, aber unterschiedlicher Azimut-Position defeskope fuhren. Diese Effekte
sind fur die Flu3- und Spektrumsbestimmung von Cas A aufgrder grol3en statisti-
schen Fehler vernachlassigbar. Auch die Schauerform\Winéelschnitte (Kap. 7 und
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9.3) und die Signal-Likelihoodfunktion (Kap. 9.4) werden Rahmen ihrer Genauigkeit
wohl nicht betroffen sein; im schlimmsten Fall ware einehée Veranderung der Sensi-
tivitat aufgrund leicht abweichender Parametrisierumdie Folge.

8.3 Akzeptanz fur Untergrundereignisse

Der Untergrund, der nach harten Schnitten auf die Schawmerf@rbleibt, besteht aus
folgenden Komponenten:

e Hadronen, deren Schauerztahnlichen Ereignissen hin fluktuiert sind,
e moglicherweise Elektronen, und

e moglicherweise diffuse’s, insbesondere bei Beobachungen innerhalb der Galak-
tischen Ebene (e.g. [AA96, LamO0Q]).

Hieraus ergibt sich zunachst die Unsicherheit, daf?3 dieetgnindverteilung im FOV
bei Beobachtungen innerhalb und au3erhalb der Galaktigebene unterschiedlich sein
konnten.

Die — zumindestim Rahmen dieser Arbeit —wichtigeren Akaepstrukturen sind experi-
menteller Natur. In diesem Kapitel werden die zugrundeliegn geometrischen Aspekte
besprochen. Die sich in den zugehorigen Koordinatensysteergebenden Verteilungen
werden anhand echter Untergrundereignisse untersuehE&f@ebnisse sind rein phano-
menologisch; Monte Carlo-Simulationen oder geometriddbdelle fehlen weitgehend.

8.3.1 Koordinatensysteme

Durch die Kamerapixel wird ein rechtwinkliges/y-Koordinatensystem (KS) auf-
gespannt, in welchem Schwerpunkt und Richtung der Sch#derlgemessen wer-
den. Vor der geometrischen Schauerrekonstruktion mideeKS mittels deroffline-
Ausrichtungskorrekturen (Kap. 4.3) auf die nominelle Acistung verschoben werden.
Da diese Korrekturen normalerweise klein gegen den Kamechdchesser sind{ 1 Pi-
xel 2 0°245 bzw. 1:20), spielen Kamerarandeffekte hier keine Rblle.

In diesem fur alle Kameras gemeinsamefy-KS wird die Richtung der Luftschauer
rekonstruiert. Hier kann z.B. die Radialabhangigkeit A&ezeptanz fur rekonstruierte

2Die Korrektur, die bei konvergentem Tracking hier angevegivderden muR, ist groRer. Dies ist aber
durchaus einkalkuliert, das Ziel ist ja eine VergroBerdeghomogenen Flache deiAkzeptanz; dies flhrt
natirlich zwangslaufig zu ein@nderung der Akzeptanz auch fur Untergrundereignisse.
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Abbildung 8.2: In Myon-Runs kdnnen die Akzeptanzunterschiede der aiezeDiskriminator-
module studiert werden, da hier die Teleskope ausschileBich selbst triggern. Die Unterschie-
de aufRern sich in einer Variation der Haufigkeit der rekoiesrten Bildschwerpunkte, die in der
Abbildung in Abhangigkeit der Kameragesichtsfeldkoaaden aufgetragen sind. Ohne Software-
schwelle (links) sind deutliche Akzeptanzunterschiedemnbar, die nach einer Softwareschwel-
le auf die Bildamplituden (rechts) verschwinden; die Hingf der Bilder am Kamerarand ist auf-
grund abgeschnittener Bilder normal. Bei normalen DatansRst die Verteilung der Bildschwer-
punkte durch die Geometrieeffekte des Systemtriggersmemiund sagt unmittelbar nichts mehr
Uber die Ansprechwahrscheinlichkeiten der Kameras aigssARzeptanzunterschiede sind aller-
dings bei Myon-Runs starker ausgepragt als in normaleteri>Buns, da hier die Pixeltrigger-
schwelle niedriger liegt (5 mV anstatt 8 mV).

Untergrundereignisse studiert werden (Kap. 8.3.2). Dispkachwahrscheinlichkeit fur
Schauerbilder in den einzelnen Kameras schwankt deutlicken Empfindlichkeit der
einzelnen Elektronikmodule (siehe Abb. 8.2). Erfahrurgsgl? ist aber von diesen Ak-
zeptanzschwankungen — auf der Skala der durch die Gro3&xadcluster in den Kame-
ras (Abb. 2.4) bestimmten Entfernungen — in den Verteilardgr rekonstruierten Ereig-
nisse nichts mehr zu sehen. Der Systemtrigger, die nornoéil@&eschwelle von 40 ph.e.
pro Bild und die breite Streuung der rekonstruierten Heftenichtungen der Schauer re-
lativ zu den jeweiligen Bildschwerpunkten fuhren weitgetl zu einer Homogenisierung.
Allerdings verbleiben in der Verteilung der rekonstruserterkunftsrichtungen deutliche
Strukturen auf der Skala des FOV-Durchmessers (Kap. 8 @eHe sind aber vermutlich
nicht durch die Akzeptanzunterschiede der Elektronik tgii

Eine Transformation, die einer Gesichtsfeldrotation @imer Reskalierung der Achsen
entspricht, Uberfuhrt das/y-KS in lokale Himmelskoordinaten (lokales Ra/Dec-KS:
ra — ra(,), dec — decq)). In diesem werden die Kontrollregionen festgelegt, die f
die Bestimmung des Untergrundniveaus in der — naturligng&ls in diesem KS fest-
gelegten — Quellposition benutzt werden. Hier kann auchittekmar der Einflu3 der
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Nachthimmelshelligkeit studiert werden (Kap. 8.3.4, B)3.

Wenn mamormal undreverseDatensatze trennt und vor dem Aufsummieren der Daten
z.B. dasz/y-KS derreverseDatensatze einer Punktspiegelung am Ursprung des FOV
(0/0) unterzieht, erhalt man ein lokal&#/AzmKS mit den AchseM\alt = alteyens —
alto,0) DZW. Aazm = azmevens — azm o). Hier kann eine reine Zenitwinkelabhangigkeit
der Akzeptanz untersucht werden (Kap. 8.3.4). Fur die tmeiBatensatze (mit Ausnah-
me degGalactic plane scahist dieses Koordinatensystem identisch mit dem-KS.

Rotiert man diesealt/AzmKS um die Azimut-Position der Teleskope, erhalt man ein KS
in dem die Verteilung der Teleskope am Boden abgebildet @idiem /Ysystem-KS); das
Bild wird allerdings bei zunehmendem Zenitwinkel immer mgekstaucht. Die Abbil-
dung der Systemgeometrie kommt durch die Forderung zustdaf® der Schauer im op-
tischen Gesichtfeld der Kameras liegen und gleichzeiggléieskope ,,beleuchten” muf3
(Kap. 8.1, [LamO0Q]). In diesem KS kommen im wesentlicherekt# zum Tragen, die
durch die asymmetrische Form des 4er-Teleskopsystemssaehi werden (Kap. 8.3.4);
diese Konfiguration bestand fiur die meisten Daten, digf@Untersuchungen in dieser
Arbeit genutzt werden.

8.3.2 Radialkomponente der Akzeptanzfunktion

Die radiale Abhangigkeit der Untergrundakzeptanz wuntte ersten Mal bei der Durch-
suchung eines Teils der Galaktischen Ebene nach PunlgqueitersuchiGalactic plane
scan Kap. 5.5, [PBD99]). Abb. 5.6 zeigt eine Parametrisieruingdie Verteilungen nach
verschiedenen Schauerformschnitten, die durch Aufsunemialler Daten de&alactic
plane scargewonnen wurden. Innerhalb des dort verwendeten BereghE@QV mit1°4
Radius sind Kamerarandeffekte vernachlassigbar.

An der Abbildung wird bereits deutlich, dal’ die Akzeptanasiuren nach unterschied-
lichen Schnitten verschieden sind. Die Uber die radiatek8ir hinausgehenden, in den
nachfolgenden Kapiteln besprochenen Effekte spielterdbeiAuswertung defalac-
tic plane scarDaten keine Rolle, da sie klein gegen die statistischehkt&ationen des
Untergrunds sind; fur den in der Cas A-Analyse benotigteaximalen systematischen
Fehler sind sie aber von Bedeutung.

8.3.3 Das Layout der Kontrollregionen flr Punktquellen ba Beob-
achtungen im Wobble-Mode

Um den Einflul? der radialen Akzeptanzunterschiede vailtitizu eliminieren, wurde fir
diese Arbeit das in Abb. 8.3 gezeigte Arrangement fur distiBenung des Untergrundes
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Abbildung 8.3: Aufbau der Kontrollregionen fir die iobble Modegenommenen Daten, der in
dieser Arbeit zur Bestimmung des erwarteten Untergrundegii Signalregion genutzt wird. Der
Rand des effektiven Gesichtsfeldes wird durch die geptmktireise gezeigt; die Gesichtsfelder
sind um=+0°5 in Richtung der Deklination von der Quellposition versetaf einem Kreis mit
dem Radius ¥ um den Ursprung des Gesichtfeldes befinden sich sowohligi@lBegion wie
auch alle Untergrundkontrollregionen; der Kreis wird dugine gestrichelte Linie ansatzweise
angedeutet. Auf diese Weise wird sichergestellt, daR lfar\&inkelschnitte bis# = 0°15 die
radiale Akzeptanz fur Signal- und Untergrundmessungentisch ist. Die Untergrundregion ist
innerhalb dieses Bereichs immer siebenmal groRer als igieaBegion. Die dunkelschattierten
Bereiche der Kontrollregionen entsprechen dem fir diellQuehe optimalen Winkelschnitt von
02 ... = 0.0135°2 (siehe Kap. 9.3.2).

opt,in

genutzt. Signalregion wie Untergrundkontrollregionefirmen sich auf einem Kreis mit
dem Radius ¥b um den Mittelpunkt des effektiven Gesichtsfeldes. Da didanend der
Datennahme verwendeten Nachfuhrpositionen leichterebagigkeiten unterliegen (sie-
he Kap. 4.3), wird der Radius entsprechend des Abstandsateew Position der Quelle
zum Mittelpunkt des FOV dynamisch angepal3t.

Die Winkelverteilungen der Untergrundmessungen entsteluech die Summe der sie-
ben Winkelverteilungen relativ zu den Zentren der Konteglionen. Dies funktioniert bis
zu einem maximalen Winkel relativ zur Quelle vér= 0215. Die daruiberhinausgehenden
Untergrundwinkelverteilungen entstehen aus der Summauonoch drei Winkelvertei-
lungen, deren Azimutbereiche beziglich der Kontrolloagmittelpunkte so weit einge-
schrankt werden, daf? die Kontrollregionen nicht tbgréap Diese weitere Messung hat
nur noch die doppelte Flache wie die Quellregion; sie ishanicht mehr frei von syste-
matischen Einflussen der radialen Akzeptanzanderur&emird allerdings auch nur zu
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Abbildung 8.4: Ereigniszahlen in den Kontrollregionen des Cas A-Dataesatoben nach An-
wendung lockerer Schnitten{sw < 1.2,0% < 0.0225°2), unten nach harten Schnittemfw <
1.1,6% < 0.0135°%). Die Daten sind als Funktion des mittleren Zenitwinkels jdeveiligen Regi-
on relativ zum Zenitwinkel der Quellposition aufgetragBie offenen Symbole geben die Daten
in den Untergrundkontrollregionen wieder; das kleine Kreeigt inren Mittelwert und damit den
Untergrunderwartungswert in der Signalregion an, altegglium einen Faktor 0.5 normiert, da die
Signalregion zweifach gezahlt wird. Der offene Kasteregplt die erwartete Untergrundstreuung
wieder. Die gefillten Symbole geben den MelRwert in der &rggion 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 nunugeiwerden, um Strukturen
im Gesichtsfeld unabhangig von der radialen Akzeptaoksir zu untersuchen. Dazu
werden jeweils die Eintrage in den Kontrollregionen riglau den mittleren Positionen
der Regionen in einem der jeweiligen Koordinatensystentersacht.

8.3.4 Komponenten entlang einer Achse: Beobachtungsdayéenit-
winkel, Systemgeometrie

Tatsachlich unterscheiden sich die oben diskutiertenr#ioatensysteme (Abschnitt
8.3.1) fur den Cas A- (und den Tycho-) Datensatz nur geiigigf Grund ist der rela-
tiv geringe Azimutbereich, unter dem die Daten genommerdemi(siehe Kap. 5, Abb.
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Abbildung 8.5: Ereigniszahlen in den Kontrollregionen des Cas A-Dateesabhne Anwendung
eines Schauerformschnittes € 0715). Als horizontale Koordinate dienen hier die Systemgeome-
trieachsentsystem /Ysystem/; Tsystem ISt iMm Falle des Cas A-Datensatzes nahezu identisch mit dem
Zenitwinkel. Die Daten wurden um die leicht unterschiduic Mel3zeiten der Beobachtungen
unter +05 und -05 Deklinationsabstand relativ zur Quelle korrigiert. Dffeaen Symbole geben
die Daten der Untergrundmessungen wieder; die Dreiecke Kmise stehen fur die Beobach-
tungen unter den unterschiedlichen Vorzeichen des Deakdimsabstandes. Die gefiillten Symbole
geben jeweils die Ereigniszahlen in der Signalregion arD&tails siehe Text.

5.1); insbesondere wurden die meisten Daten nahe der Katimimaufgezeichnet.

Abb. 8.4 zeigt zunachst die Ereigniszahlen in den Kortegibnen im Vergleich zum
Zenitwinkel, welcher relativ zum Zenitwinkel der Kontnabion aufgetragen ist; oben
sind die Zahlen nach lockeren Schnittems(y < 1.2, 2 < 0.0225°%), unten nach harten
Schnitten fnsw < 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 dehdyDatensatzes
nach Anwendung harter Schnittex§w < 1.1,6% < 0.0135°2), aufgetragen als Funktion der
Tsystem-KoOrdinate.

statistische Fehler des Signals weggelassen. Bei demiBasing der Signifikanz eines
Signals ist dieser Wert nicht der eigentlich interessigeevVielmehr lautet die Fragestel-
lung: Wie wahrscheinlich ist es, dal3 der gemessene Weritiagisiéntergrundfluktuation
kommen kdonnte? Das heil3t, man mul3 das Untergrundniveadassén erwartete Streu-
ung moglichst genau vermessen und die erwartete Untetgeuteilung mit dem Signal
vergleichen. Bei der korrekten Bestimmung der statisgaac8ignifikanz eines Signals
werden die Fehler im Rahmen eines Hypothesentests bechtigs (siehe die Diskussi-
on zur statistischen Signifikanz in Kap. 9.3.1).

Die in Abb. 8.4 ermittelten Geraden haben eine Steigung Werpto Grad. Der Grund
fur diesen Abfall liegt in den leicht unterschiedlichenddachtungszeiten bei ¥® und
bei -@5 Deklinationsabstand zur Quelle; die Zenitwinkelachséaist identisch mit der
Deklinationsachse.

In Abb. 8.5 ist der leichte Unterschied in den Beobachtueisa (4.9%) ausgeglichen.
Um Systematiken besser erkennen zu kdnnen, sind hier digritsszahlen ohne Schau-
erformschnitte und mit einem Winkelschnitt vén< 0°15 gezeigt. Statt des Zenitwin-
kels ist in der oberen Abbildung die System-Gesichtsfeldonenter,., aufgetra-

gen; diese ist aber mit dem Zenitwinkel fast identisch. Yg¢ad die Steigung aus Abb.
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8.4 hier nicht mehr zu sehen ist, erkennt man eine Aufspaliarizwei Bander, die mit
der zuzgysem Orthogonalen Gesichtsfeldkomponepig.., korrespondieren (siehe Abb.
8.5 Mitte). Als Erklarung fur diesen Trend kann die asynimisehe Systemgeometrie des
4er-Teleskopsystems dienen; aus diesem Grund wurde fiir8Ab das:system / Ysystem-KS
gewahlt. Nach Korrektur des Trends in der Koordingtg..., erkennt man in Abhangig-
keit von zgysem €iN€ verbleibende Struktur, die durch die zenitwinketaimige Ereig-
nisrate erklarbar ist (Abb. 8.5 unten). Die in diese Abbild eingezeichneten Geraden
haben eine fixierte Steigung von 1.6% pro Grad, die aus detiiekelabhangigkeit der
Ereignisrate abgeschatzt wurde (z.B. Kap. 5.2, Abb.%.2).

Der Trend in Abhangigkeit deys,s..m-Koordinate verschwindet allerdings nach Anwen-
dung des hartemsw < 1.1-Schnittes. Eine mogliche Erklarung dafur ist, daf} dizdp-
tanz fur hadronische Ereignisse starker von der asynisobén Systemgeometrie beein-
fluldt wird als die fury-artige (Untergrund-)Ereignisse. In Abb. 8.6 sind obenChe A-
Daten nach Anwendung der harten Schnitte¢ < 1.1,6% < 0.0135°%) gezeigt, eben-
falls korrigiert um die leicht unterschiedlichen Beobagigszeiten bei +& und -05 De-
klinationsversatz. Die Geraden haben wiederum Steigunget.6% pro Grad. Wahrend
sich die Ereignisse in den Untergrundkontrollregionen seinr gut beschreiben lassen,
erkennt man einen unterschiedlichen Beitrag dei5+@ind -05-Beobachtungen zum
Cas A-Signal (gefullte Symbole in Abb. 8.6). Unter der Sillpypothese jedoch ist dieser
Unterschied mit statistischen Fluktuationen vertrdgliBei einer Untergrunderwartung
von 1450 und einer Signalerwartung von 203 Ereignisseragettie Wahrscheinlich-
keit, dal3 man bei Aufspaltung der Signalmessung in zwee B8R bzw. 791 Ereignisse
erhalt, ca. 4%. Das ist nicht berauschend, kann aber nacstatistischen Fluktuationen
begriindet werdet.

In Abb. 8.6 unten sind zusatzlich die entsprechenden MeBvades Tycho-Datensatzes
aufgetragen. Die Statistik dieses Datensatzes reichereictht aus, um fur das in der
Cas A-Analyse benotigte systematische Niveau zusétlisformationen zu liefern; die

Daten stehen aber nicht im Widerspruch zu den oben diskeni&ystematiken.

Aus den gezeigten Untersuchungen wurde der Schlul3 gezog@iei Verwendung des
in Abb. 8.3 gezeigten Layouts die Bestimmung des Untergeand der Signalregion
einen systematischen Fehler von einem Prozent oder wemigeDieses Niveau reicht
aus, damit der systematische Fehler die Signifikanz des €igrals praktisch nicht
beeinflufit.

3Die in der Abbildung gezeigten Ereigniszahlen reichen técls, um diese Steigung zu bestimmen; in
den Fits wird aus offensichtlichen Griinden jeweils dien@igegion ausgespart.

4Mit der Zahl an systematischen Tests steigt auch die Wabislathkeit, statistische Fluktuationen mit
kleinerer Wahrscheinlichkeit zu beobachten.
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Abbildung 8.7: Gesichtsfelder des Cas A-Datensatzes (links) und des Kebbfdatensatzes
(rechts) in Himmelskoordinaten. Gezeigt sind alle Eredgaiohne Schauerformschnitt. Sterne
im Gesichtsfeld fuhren zu einem Defizit in der Untergruntki@ing innerhalb des FOV. Dariiber-
hinaus ist die Abnahme der rekonstruierten Ereignisse ist#nd zur Bildfeldmitte zu erkennen.
An den Randern der Gesichtsfelder (die\Wobble Modeabwechselnd um £6 und -05 gegen
die Deklination der Quelle verschoben sind) ist eine Hagfuon rekonstruierten Ereignissen zu
sehen, die durch abgeschnittene Schauerbilder an dedigmmekamerarandern verursacht wird.

8.3.5 Der Einflu3 des Nachthimmels: Sterne

Die starkste Abweichung von der Homogenitat des Gedrlalss wird durch Sterne ver-
ursacht. Abb. 8.7 zeigt die Gesichtsfelder des Cas A-Datees (links) und des Krebs-
nebeldatensatzes (rechts) in Himmelskoordinaten; #Bilider wurden keine Schauer-
formschnitte angewandt. Da die Himmelskoordinaten gelgenden lokalen Ra/Dec-KS
jeweils um +05 oder -05 in Richtung der Deklination verschoben sind, erscheist da
Bild in dieser Richtung in dieser Darstellung gestaucheé Baufung der rekonstruierten
Ereignisse zum jeweiligen Bildfeldrand wird durch abgesttane Schauerbilder verur-
sacht, deren Richtung vorzugsweise entlang der Kametaraakonstruiert wird.

An den Positionen von Sternen im Gesichtsfeld erkennt nradeutliches Defizit an re-
konstruierten Ereignissen. Als Grund hierfur kommen ziesachen in Betracht: Zum
einen werden Pixel oberhalb eines DC-Stromes veA &ahrend der Datennahme dy-
namisch vom Kameratrigger ausgeschlossen, zum anderelenvediese Pixel auch nicht
bei der Bildbearbeitung bzw. bei der Bestimmung der HiPasameter verwendet. Im
Zusammenhang mit der Analyse dealactic plane scaiDaten konnten solche Struk-
turen durch die Anhebung der Stromschwelle bei der Bildbsitung von 3 auf A
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deutlich reduziert werden; daher ist vermutlich diesexttat Schnitt fUr die Defizite in
den Bildfeldern verantwortlich.

Da diese Defizite lokal begrenzt sind, stellt die getrenniirAagung der Ereignisse in den
Untergrundkontrollregionen (z.B. Abb. 8.6) eine effektMethode dafiir dar, den Einflul3
solcher Strukturen zu iberwachen. Bei der Cas A-Posisibkeine der Kontrollregionen
von solchen Defiziten betroffen.

8.3.6 Parametrisierung fur die Likelihood-Analyse

Fur die Anwendung der in Kap. 9.4 beschriebenen Maximukelihood-Methode zur
Bestimmung der Signifikanz eines Signals benotigt man dile Vunktionalitat der Un-
tergrundverteilung Uber den Bereich des Gesichtsfeidegrhalb dessen-Ereignisse
von der Quelle rekonstruiert werden konnen.

Aufgrund der oben beschriebenen Eigenschaften des G&fgiclgs erscheint eine Para-
metrisierung deProbability Density FunctiorfPDF) fur Untergrundereignisde, in der
folgenden Form angebracht:

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

wobeix die rekonstruierte Position des Ereignisses in Gesidudtsierdinaten une,.;1,
der Einheitsvektor in Richtung des Zenits ist. In der Praxigde folgende Funktion
verwendet:

By(r,z) =f(r)d(z) = By (1 + p12) (1 + par +p37“2) (8.2)

Leider konnte kein Referenzdatensatz gefunden werdemuseeichend ahnliche Eigen
schaften wie der Cas A-Datensatz hat, um die Parametbrs p; zu bestimmen. Die
Parameter wurden daher aus dem Cas A-Datensatz selbenioesfius den oben disku-
tierten Grinden (Kap. 8.3.4) ist es nicht moglich, auf deean scaled widHschnitt bei
der Bestimmung der Parametrisierung zu verzichten. DetuRrdes Signals im Cas A-
Datensatz bei der Bestimmung der Paramgiddis ps ist gering; trotzdem ist diese Vor-
gehensweise letztendlich unbefriedigend.

Die Parameter wurden aus einem Teil der Cas A-Daten (1998)12up; = 0.09/°,

p2 = —0.12/° undp, = —0.02/°? bestimmt. Die Ursache fir die deutlich starkere Ze-
nitwinkelabhangigkeit als z.B. in Abb. 8.6 ist unklar; Necht hat das Untergrundde-
fizit durch den Stern im Gesichtsfeld (siehe oben) einerestien Einflul3. Die Unsi-
cherheit bei der Untergrundparametrisierung ist eine détgn Fehlerquellen bei der
Durchfihrung der Maximum-Likelihood-Analyse aus Kapt.9.

Im Prinzip ist denkbar, daf3 verschiedene Klassen von Untedgreignissen (z.B. 2-,3-
und 4-Teleskopereignisse, oder Ereignisse mit gutegsbkér Richtungsauflosung) un-
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terschiedliche Funktionalitaten tiber das Bildfeld BeigEs gibt aber keinen offensicht-
lichen Grund hierfur. Untersuchungen in dieser Richtungden allerdings nicht durch-
gefuhrt.



Kapitel 9

Richtungsrekonstruktion,
Winkelschnitte und der Fluld von Cas A

Die Verteilung der Abstande zwischen gemessener Richitmagder wahren Quellposi-
tion hat fur~-Ereignisse einen Median vori@®; diese Zahl ist ein Mal3 fur die Rich-
tungsauflosung des Experiments. Die Aufldsung hangt mmigwon den verwendeten
Schauerformschnitten ab, wird allerdings bei groRen denkeln (> 50°) aufgrund der
Geometrieeffekte deutlich schlechter (z.B. [AAB)a, KAHT99]).

Die Verteilung ist symmetrisch in der Ebene und lal3t siohviéle Zwecke hinreichend
genau durch eine Gaul3funktion parametrisieren, d.h.

1 e
p(’l92) = @ - e 202, 192 = ZL'Q + y2 (91)
]_ 712+y2
plz,y) = 5—-e = (9.2)

Die Werte fuiro sind in beiden Gleichungen identisch, beide Verteilungesén sich in-
einander transformieren, d.h. die Projektion der 2d-Vlemtg auf eine Achse (oder der
Schnitt durch eine Achse) liefert denselben Wertdiwie die auf den Radius transfor-
mierte Verteilung. Der Wert betragt09, diese Zahl wird tblicherweise als Richtungs-
auflosung definiert und angegeben

Die Beschreibung ist allerdings ungenau, da die Ereigmsss Verteilung verschiedener
Auflésungen folgen, die typischerweise zwisclénind Giber1(’ liegt [AAB *00d]. Die
integrale Verteilung laRt sich z.B. besser durch éiberlagerung zweier Gauflfunktionen
parametrisieren [AABO1a].

lund nicht der Erwartungswert fiarv2, \/(92) = /20, den man eigentlich ehrlicherweise angeben
sollte

157
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Die Genauigkeit der Richtungsrekonstruktion laf3t sichjédes Einzelereignis mit ei-
ner Genauigkeit von ca. 15% vorhersagen; die Methode isHiK{ 99] beschrieben.
Dies lal3t sich zum einen dazu nutzen, Ereignisse mit gutdritihgsauflosung zu selek-
tieren. Damit ist es moglich, Quellen auf eine moglicheulsiur oder Ausdehnung auf
einer Skala zu untersuchen, die kleiner als die Standashtitigsauflosung ist (z.B. den
Krebsnebel, dessen Filamente eine Ausdehnungweoi’ haben [AABT00d], oder einen
moglichen TeVs-Halo um Mrk 501 [AAB"01a]). Zum anderen kann die Information ge-
nutzt werden, um die Sensitivitat fur schwache Quellerstaigern, da man Ereignisse
gemal ihrem erwarteten Richtungsfehler besser als zulteQuegehorig klassifizieren
kann, als dies durch einen einfachen Winkelschnitt auf mliegrale Verteilung der Fall
ist.

Letzteres Verfahren wurde erstmalig im Rahmen dieser Admegesetzt. In Kap. 9.2 wird
der Rekonstruktionsalgorithmus anhand veDaten von Crab und Mrk 501 verifiziert.
In Kap. 9.3 wird die Winkelschnittoptimierung untersuckthon hier kann eine einfa-
che Klassifizierung nach erwarteter Richtungsauflosungesietzt werden. In Kap. 9.4
schlie3lich wird eine Maximume-Likelihood-Analyse implemtiert, die die volle Infor-
mation der Auflosungsvorhersage nutzt.

Damit die Richtungsrekonstruktion auch auf den kleinsteriehbaren Skalen vo®
funktioniert, muf3 der systematische AusrichtungsfehahnAnwendung der Pointing-
Kalibration (Kap. 4.3) deutlich kleiner sein; allein diedRession der Erde fuhrt zu einer
Korrektur von50” pro Jahr. Ereignisse mit sehr kleinem vorhergesagten iigsfeh-
ler sind sowohl fur die Strukturuntersuchungen wie fig 8ensitivitatssteigerung mit-
tels Klassifikation von wesentlicher Bedeutung. Die Kaltwnsprozedur sagt anhand
der korrigierten Referenzsternmessungen einen erwanetbleibenden systematischen
Fehler von25” pro Achse voraus [PDER7] (das entspricht einem erwarteten Abstand
zwischen rekonstruierter und wahrer Quellposition B8f). Um dies zu verifizieren,
wurde in [PDH97] die mit 97er-Daten rekonstruierte Position von Crab iré 501
mit den Radio/Rontgen-Positionen verglichen; der Abdtamtsprach den Erwartungen.

Dieses Verfahren wird im folgenden Kapitel 9.1 dargesteftt die Stabilitat der Kalibra-

tion Uber den gesamten fir die Cas A-Daten relevantemafeit zu demonstrieren. Auch
fur Cas A kann der Schwerpunkt der TeV-Emission bestimntier. Hier zeigt sich ein

weiterer Nutzen der guten Ausrichtungskalibration: Digereinstimmung zwischen ge-
messener und wahrer Position von Cas A verringert die Whhislichkeit weiter, daf}

das gemessene Signal einer Untergrundfluktuation entgpeime quantitative Evaluati-
on dieser Aussage steht allerdings aus.
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Abbildung 9.1: Richtungsrekonstruktion am Beispiel des vollen Cas A-Bsdi¢zes. Links: Histo-
grammierte Untergrundverteilung; der Mittelwert der defén GauRkurve (bzw. der Erwartungs-
wert einer gefitteten Poissonverteilung im Falle kleineatiStik) wird als Untergrunderwartung
bei der Bestimmung der Quellposition verwendet. Rechtssidimensionale Ereignisverteilung
in Himmelskoordinaten in einer®05 x 0°05-Histogramm. Das Bild wurde etwas ,,geschont”,
indem das Minimum der Farbskala von 21 auf 35 erhdht und dadrivum von 68 auf 65 gesenkt
wurde. Die Kreise zeigen die 68%- und 95%-Radien der gefittetdimensionalen Gaul3funktion
an, aus der der Schwerpunkt der TeV-Emission bestimmt wird.

9.1 Quellpositionen

9.1.1 Rekonstruktionsmethode

Fur die Rekonstruktion der Quellposition werden die Emesge in Himmels-(Ra/Dec)-
Koordinaten berechnet und in ein zweidimensionales Histogn gefullt. Fur die starken
~v-Quellen werden nur lockere Schnitte auf die Schauerfonmwerdet, bei Cas A ist eine
hartere Untergrundunterdriickung notig. Das Histograinat eine Grol3e voits x 1°5,
die BingrofRe betradgi?05 x 0°05. Diese mul3 klein gegen die Richtungsauflosung sein;
fur eineny?-Fit muR sie andererseits aber ausreichend groR sein, darineintrage
mit gauf3scher Statistik beschrieben werden konnen. EikeaStatistik orientierte spe-
zielle Optimierung des Binnings wurde allerdings nichtgafiahrt. In der Praxis hat sich
ein Likelihood-Fit als robuster erwiesen, da auch Datengaitnger Untergrundstatistik
untersucht werden. Der Likelihood-Fit gibt hier korrektehferabschatzungen, da keine
Untergrundsubtraktion erfolgt.

Die Position des Schwerpunktes deiEmission wird durch einen Likelihood-Fit der
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zweidimensionalen Gaul3-Funktion

2
- rce d —d source 2
f(ra,dec) = B+ A-exp <_(S(m Isou ))2+2( i )) (9.3)
o
360°
S = 51 hrs s (dec(o,o)) (9.4)

bestimmt. A, ragouree UN decsouree SINd Fitparameter, die anfangliche Schrittweite far
TOsource UNA decsouree Detragt2”. Der Fit wird mit der MINUIT-Routine des PAW-
Paketes durchgefuhrt [CER], als Fehler auf die Positiord wlier parabolische Fehler
der MIGRAD-Routine verwendet.

Das UntergrundniveaB wird vor der Bestimmung der Quellposition durch einen Fit ei
ner Poisson- oder Gaul3verteilung an die histogrammierteileng der Eintrage gewon-
nen, wobei vorher die Signalregiot x 0°5) ausgeschnitten wird. Der Parameteist
die experimentell fur den jeweiligen Zenitwinkelbereichd Untergrundunterdriickung
bestimmte Richtungsauflosung. Fur Histogramme mit stark-Signal ist die Fixierung
von o allerdings unwesentlich, die Ergebnisse mit und ohne Rixig unterscheiden sich
nicht. S ist ein Skalierungsfaktotiec oy die Deklination des Koordinatenursprungs.

Da die Ausrichtungskalibration ausschliel3lich die med@ren Fehlausrichtungen der
Teleskope korrigiert, sind die Ra/Dec-Werte der Rekohsiva Koordinaten der momen-
tanen Epoche. Daten, die Uiber einen langeren ZeitralminodBezug auf die vorliegende
Analyse Uber mehr als eine Saison, gewonnen wurden, s@liteeine Referenzepoche
korrigiert werden; ansonsten ,,verschmiert” das Bild deel@. In dieser Arbeit wird die
Epoche J2000 genutzt. Die ,,astronomischen” Korrektudénzu einerAnderung des
Referenzsystems filhren, und deren Grol3enordnung hieRalle spielt, sind

e Prazession der Erdachg®! pro Jahr, Periode 25 700 Jahre;
e Nutation der Erdachse: ma¥!, Periode 19 Jahre;

e Aberration: DieAnderung der Lichteinfallsachse durch die Bewegung dee Erd
die Sonne, je nach Position des Objekts in Bezug auf die Brdba Kreis, eine
Ellipse oder eine Linie mit einer grof3en Halbachse 20h

In dieser Arbeit werden die Koordinaten um die Differenzsutien den Koordinaten mit
den jahrlichen Epochen (1997.5, 1998.5 etc.) und denelpeche J2000 verschoben;
diese Koordinaten werden jahrlich im Astronomischen Atiaeh [AImOOQ] veroffent-
licht?. Damit wird die Prazession korrigiert. Die weiteren Kdtieren (Nutation und Ab-

2Der Begriff Epoche bezieht sich manchmal nur auf die um diEbewegung der Objekte korrigierten
Koordinaten. Die Effekte, die alle Objekte gemeinsam dufielAnderung des Referenzsystems erfahren
(durch Prazession, Nutation, Aberration etc.), werdemdds Korrekturen auf ein gemeinsanfeguinok-
tiumbezeichnet.
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Abbildung 9.2: Rekonstruierte Position von Mrk 501 in HimmelskoordinatBras Bild stammt
aus einer etwas alteren Analyse, die Rektaszension iseigesatz zur Ublichen Methode aufstei-
gend aufgetragen. Die Daten sind nicht auf eine gemeinsgroehé korrigiert. Die Punkte mit
Fehlerbalken geben die rekonstruierten TeV-Positionesderi die Punkte, die durch eine durch-
gezogene Linie verbunden sind, zeigen die erwartete Raptasition. Der systematische Ausrich-
tungsfehler betrag?s” pro Achse, das entspricht einem mittleren erwarteten hsrgsfehler
vono = 35".

erration), die sich auf diese jahrlichen Epochen beziglverden nur zu Demonstrations-
zwecken in den Abbildungen 9.2 und 9.4 gezeigt, bzw. zur liskaung des Rontgene-
missionsschwerpunktes in Abb. 9.3 benutzt. Die GenauiglegiAusrichtungskalibration

liegt jenseits dieser Effekte; auch die Koordinaten dereRsizsterne, die zur Ausrich-
tungskalibration genutzt werden, sind nur um die Prameskorrigiert. D.h. genauere

Ergebnisse, die z.B. den Aberrationskorrekturen folgenchaur Trends innerhalb der
systematischen Fehlerspanne —, sind intrinsisch nichtvzareen.
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9.1.2 Mrk501

Mrk 501 ist nach derzeitigem Erkenntnisstand eine TeV-Ryudle. Die starke zeitliche
Variabilitat von typischerweise einem Tag schliel3t eiseshtbare” Ausdehnung zumin-
dest der variablen Komponente aus. Eine Halo-Komponeigteus kaskadierenden Pho-
tonen entstehen kann, und z.B. fur eine DC-Komponente eés/dFlusses sorgen konn-
te, kann prinzipiell asymmetrisch zum eigentlichen ,,Ketar Galaxie liegen. Untersu-
chungen der Ausdehnung des TeV-Bildes von Mrk 501 anhanHB&RA-Daten haben
jedoch keinen mef3baren Hinweis auf eine solche Komponegebgn [AAB 01a]. Fur
die Position der TeV-Quelle erwartet man sotdhbereinstimmung mit der Position der
Rontgenquelle, da vermutlich dieselben Primareleldrodie Emission in beiden Wel-
lenlangenbereichen verursachen (z.B. [KCMAOQQ]).

Abb. 9.2 zeigt die rekonstruierte Position von Mrk 501; dehkerbalken geben den sta-
tistischen Fehler aus der Rekonstruktionsprozedur wi€lerDaten sind in monatliche
Abschnitte aufgeteilt; die gute Statistik erlaubt diesesgéhen. Da das Bild aus einer
etwas alteren Analyse stammt, sind nur die Daten von 1997 1998 enthalten. Die
Punkte, die durch die durchgezogene Linie miteinanderuretbn sind, geben die mo-
natliche Position der Rontgenquelle an; sie sind aus @erighen Koordinaten plus den
darauf angewendeten Nutations- und Aberrationskorrektgewonnen.

In dem Bild wurde fur die rekonstruierten TeV-Positionea Brazessionskorrektur nicht
angewandt. Aufgrund des systematischen Fehlers machtgdehlende Korrektur in
den rekonstruierten Positionen aber noch nicht durch einemd bemerkbar. Keine Ent-
fernung zwischen rekonstruierter und erwarteter PoshiEmagt mehr al$.70, wobeio
die mittlere erwartete systematische Abweichungdst(35").

9.1.3 Krebs-Nebel (oder -Pulsar?)

Die Emission des Krebsnebels wird entsprechend dem idriiasise angenommenen
Modell bis ca.100 MeV durch Synchrotron-Emission von Elektronen erzeugt,jididem
Terminierungs-Schock des Pulsar-Winds — in einer Entfegruon 0.1 pc {’2) vom Pul-
sar — beschleunigt werden. Gamma-Quanten hoherer Er{&e\é- TeV) werden durch
Inverse Compton-Streuung von Elektronen an (vermutlithsserzeugten Synchrotron-)
Photonen erzeugt. Die gepulste Komponente der Emissieit &ei TeV-Energien nach
bisherigen Messungen keine Rolle 3% der DC-Emission). Fir eine genauere Aus-
flUhrung und weitere Referenzen zu dem Thema siehe [AGXHI].

Durch den Energieverlust der Elektronen nimmt die Grof&Mibels mit der Photonen-
energie ab. Der optische Nebél ( 7') ist etwa dreimal so grof3 wie der Rontgennebel.
TeV-Emission durch den IC-Prozess sollte im wesentlichender Region des Rontgen-
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Abbildung 9.3: Der Schwerpunkt der Tel-Emission des Krebsnebels im Vergleich zum Ront-
genlicht. Die0.1 — 10 keV-Rontgenaufnahme stammt vom Chandra-Satelliten f¢euindlicher
Genehmigung von NASA/CXC/SAO) und ist in Graustufen daejtts Die im Bild sichtbare
Pulsar-Position wurde auf die J2000-Koordinaten des RBdlears gelegt. Das Hauptbild zeigt
die rekonstruierten Positionen des Schwerpunktes deryTE¥hission, unter Einschlufd aller Da-
ten bis zum Zenitwinkel vor30°. Die Daten wurden in vier Beobachtungsperioden geteilt und
nicht auf eine gemeinsame Epoche korrigieliber den vollen Zeitraum betrachtet, ist eine signi-
fikante Bewegung des TeV-Schwerpunktes im Vergleich zurtesyatischen Ausrichtungsfehler
(25" auf beiden Achsen) zu erkennen. In den unteren Fensterml&nikV-Daten auf die J2000-
Epoche korrigiert. In allen Zenitwinkelabschnitten ist dekonstruierte TeV-Position sowohl mit
dem Pulsar als auch mit der Rontgenwolke im Einklang.

Torus kommen. Dessen Halbachsen haben Langen&and18” (siehe Abb. 9.3), der
Schwerpunkt des Emissionsprofils ist agr20” gegen den Pulsar versetzt.
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Eine weitere Quelle fur TeV-Photonen kdonnten im Schockchieunigte Hadronen sein,
die Uber Wechselwirkung mit Gag’’s erzeugen. Das Gas konnte z.B. in den Filamen-
ten lokalisiert sein, die auch im optischen sichtbar sine;st erzeugte Te-Emission
sollte deshalb dieselbe Ausdehnung haben (RMS!’). In [AAB*00d] wurden die
HEGRA-Daten auf eine mogliche Ausdehnung der TeV-Emissiatersucht. Die RMS-
Obergrenze wurde zLU5 bestimmt; dies liegt knapp oberhalb der erwarteten Bréatks,
man die Emission den Filamenten zuordnet. Diese Untersiggrusetzen natirlich vor-
aus, dal} die systematischen Ausrichtungsfehler versteside.

Der Krebsnebel als Standard-Eichquelle der TeXstronomie wurde seit Inbetriebnah-
me des HEGRA-Teleskopsystems kontinuierlich in jeder @fpeériode beobachtet. Abb.
9.3 zeigt zwei Analysen: Zum einen wurden die Daten in die Beobachtungsperioden
seit Inbetriebnahme des HEGRA-Systems geteilt (Zenitelink30°). Die Daten wurden
nicht auf eine gemeinsame Epoche korrigiert, Ali@erung der Position wird durch die
Prazession der Erde verursacht. Die rekonstruiertertiesn werden durch die Kreise
mit statistischem Fehlerbalken dargestefm Vergleich werden als offene Kreuze die
fur die jeweilige Beobachtungsperiode gemittelten Fasén des Rontgenschwerpunk-
tes gezeigt. Man sieht, dal3 Rontgenschwerpunkt und Tew&punkt fur alle Beob-
achtungsperioden im Rahmen der Fehler Ubereinstimmeihdaf die TeV-Position wie
erwartet der Prazessionsbewegung der Erde folgt.

Zum anderen wurde der gesamte Krebsnebel-Datensatz zuesagafalit, diesmal unter
Verwendung der Prazessionskorrektur (Abb. 9.3, unterstéeausschnitte). Die Daten
wurden in drei verschiedene Zenitwinkelbereiche auftfetem nach eventuellen sy-
stematischen, zenitwinkelabhangigen Fehlern zu suchach hier zeigt sich im Rah-
men der statistischen und systematischen Fehler vitlliggeinstimmung zwischen TeV-
und Rontgenschwerpunkt. Durch die grol3e Ereignisstatists vollen Datensatzes wird
trotz einer mittleren Ereignisauflosung von nuf® die Bestimmung des Emissions-
schwerpunktes mit einem statistischen Fehler im Bogemstnbereich moglich. Man
erreicht damit z.B. den Abstand zwischen Pulsar und Schymtles Rontgentorus (ca.
20"). Leider erlaubt der systematische Ausrichtungsfehlehntrilie Zuordnung der TeV-
Emission zu einer der beiden Positionen; im Rahmen der negatben Modelle wiirde
man eine Assoziation mit der Rontgenwolke erwarten. DiasSion in den Filamenten
kann allerdings nur zufallig einen Schwerpunkt habenngedem Rontgentorus tberein-
stimmt; somit ist hier eine weitere, jedoch indirekte Matb@ufgezeigt, die das hadro-
nische Szenario fur einen groReren Teil der TeV-Emissionahrscheinlich erscheinen
laft.

3Der vergeichsweise grofe statistische Fehler des 96/@Rt€auriihrt daher, daR die Analyse nur Daten
beruicksicht, die imWobbleModus genommen werden; ein GroRteil der Daten aus die8kerir Beob-
achtungsperiode wurde aber in dem damals noch ubli€re®@ffModus genommen. Die 96/97er-Daten
wurden ansonsten in der vorliegenden Arbeit nicht verwende
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Abbildung 9.4: Die rekonstruierten Schwerpunkte der Te\Emission von Cas A im Vergleich
zum Rontgenbild. Die Daten wurden entsprechend der Bédbagsperioden aufgeteilt. Als Re-
ferenz ist das hochaufgeldste Chandra-Rontgenbilddldei- 10keV (mit freundlicher Geneh-
migung von NASA/CXC/SAO) untergelegt; der Mittelpunkt wier auf die J2000-Koordinaten
gelegt. Die durch eine durchgezogene Linie verbundenekt®ennzeichnen den Weg dieser
Position von 1997 bis 2000, wenn die Korrektur auf eine gesane Epoche unterlassen wird.
Die offenen Kreuze kennzeichnen die mittlere erwartetétibogdes Mittelpunkts von Cas A fir
die jeweilige Periode.

9.1.4 Der Schwerpunkt der TeV-Emission von Cas A

Die Ausdehnung von Cas A stimmt mit der des optischen Bil@gsskdebsnebels in etwa

Uberein; die Schale hat einen auReren Durchmesser véh ta.Gegensatz zum Krebs-

nebel ist die Ausdehnung aber nicht wellenlangenablgabge Emission wird Uiber einen

weiten Spektralbereich durch Synchrotron-Strahlung viektEonen verursacht, die das
Volumen innerhalb der aulReren Schockfront anfullenseseallerdings keineswegs ho-
mogen, wie die Radio- und Rontgenbilder zeigen (siehe ABlzh.11.1).

Falls die harte Komponente der Rontgenspektren (obertelbO keV), die in Satel-
litenexperimenten gemessen wurde, durch Synchrotrosenisicht-thermischer, also
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Abbildung 9.5: Der rekonstruierte Schwerpunkt der TeMEmission von Cas A im Vergleich zum
Rontgenbild. Die gestrichelten Linien zeigen die 50%- b@8%6-Fehlerradien der Einzelereignis-
rekonstruktion an; diese wurden aus KrebsnebBlaten bestimmt. Im Rahmen des statistischen
Fehlers ist die rekonstruierte TeV-Position von Cas A sdwoih dem Mittelpunkt des SNR als
auch mit einer Position auf der Schale konsistent.

vermutlich schockbeschleunigter Elektronen verursaalrte, ware eine Konzentration
an der Schockfront zu erwarten. Dasselbe qilt fur die Fefmission (zu Deteils sie-
he Kap. 11). In jedem Fall (Volumen- oder Oberflachenqysiled die Emissionsquellen
Uber den vollen Durchmesser verteilt.

Die Annahme, dal3 die harte Komponente des Rontgenspekuachdie TeV-Emission
durch dieselben Elektronen induziert werden, konnte ld@ioe Assoziation der TeV-
Emission z.B. mit dem intensivsten nicht-thermischerontgénfleck” bestatigt wer-
den. Allerdings liefern die Analysen der unterschiedlictsatellitendaten widersprichli-
che Ergebnisse beziglich der Spektren der ,,Hot SpotREED0, MMPMO1]) oder
geben sogar eine homogene Verteilung der hochenergeatiftitwetgenkomponente an
([BWvdH™01, Hwa01]); daher ist zur Zeit keine eindeutige Zuordnuwgehen Positi-
on und (vermuteter) nicht-thermischer Emission moglielr. die Messung einer solchen
Assoziaton ist der statistische Fehler, den man auf den &glunkt der Te\k-Emission



9.2. STUDIEN ZUR RICHTUNGSAUFDSUNG 167

erhalt, zu gro3. Deshalb ist diese Diskussion eher im thgimichen Bereich anzusiedeln.
Der systematische Fehler wiirde hingegen z.B. 8imélrennung zwischen Mittelpunkt
und Schale des SNR erlauben.

Die Abbildungen 9.4 und 9.5 zeigen die Himmelsregion von &a&ls Referenz wurde
das hochaufgelostel — 10 keV-Bild des Chandra-Satelliten in Graustufen unter|Bg.
zentrale Punktquelle, die eventuell einen Pulsar kenhreiqz.B. [MCD'01, CPH 01]),
wurde auf die J2000-Rontgenposition gelegt. Die durch dimrchgezogene Linie verbun-
denen Punkte in Abb. 9.4 kennzeichnen den Weg dieser Rosdim 1997 bis 2000, falls
die Korrekturen auf ein gemeinsamé&sguinoktium unterlassen werden.

Fur die Rekonstruktion des Schwerpunktes der TeV-Emissierden zur Kontrastver-
starkung zusatzlich zu dem harten Schnitt aufrdéan scaled widthuch die 2-Teleskop-
Ereignisse verworfen (siehe nachfolgendes Kap. 9.3). ldbbg 9.4 zeigt den Schwer-
punkt der TeV-Emission, wobei die Daten der drei Beobadgperioden getrennt Giber-
pruft wurden. Im Rahmen des statistischen Fehlers wirdldM-Position von CasA in

jeder Periode itJbereinstimmung mit der erwarteten Position gemessen.

Abbildung 9.5 zeigt den rekonstruierten TeV-Schwerpumkt €as A unter Einbeziehung
aller Daten. Im Rahmen des statistischen Fehlers ist digiétosowohl mit dem Mittel-
punkt des SNR als auch mit den meisten Positionen auf deteSebaraglich.

9.2 Studien zur Richtungsaufbsung

Unter Einbeziehung der gemessenen Bildparameter einggiases ist es moglich, die-

sem eine prognostizierte Winkelaufldsung zuzuordners Bignsbesondere bei der ste-
reoskopischen Richtungsrekonstruktion sinnvoll, da manfir jedes Ereignis zusatzlich

zu der rekonstruierten Position des gemessen@uants (bzw. Untergrundteilchens) in
Himmelskoordinaten einen Fehlerbereich in demselben dinatensystem erhalt.

Die Methode wurde in [HIK99] vorgestellt und beschrieben. Sie kann zum einen ge-
nutzt werden, um Ereignisse mit guter Richtungsaufloslworguselektieren, um so ein
,,Scharferes” Bild von der Te¥-Quelle zu erhalten. Im Rahmen der vorliegenden Arbeit
wurde die Methode insbesondere bei der Implementierurgy daximum-Likelihood-
Analyse verwendet mit dem Ziel, die Sensitivitat des Expents zu verbessern (Ab-
schnitt 9.4). Im folgenden wird die Rekonstruktion kurzdieseben und einige Tests und
Eigenschaften dazu vorgestelit.
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Abbildung 9.6: Skizze zur Erlauterung der
Fehlerbestimmung bei der stereoskopischen
Rekonstruktion. Die durch die lange Halb-
achse der Ellipse rekonstruierte Schauerrich-
tung hat einen Winkelfehler; zusatzlich wird
der Fehler der Schwerpunktsbestimmung senk-
recht zu der (rekonstruierten) Schauerachse
beriicksichtigt. Als rekonstruierte Schauerrich-
tung wird der Punkt gewahlt, der den Abstand
zu den rekonstruierten Schauerachsen mini-
miert; als Abstand wird die Summe der mit den
entsprechenden Fehlern gewichteten Abstande
zu den Schauerachsen verwendet. Gleichzei-
tig erhalt man auf diese Weise eine Fehler-
Kovarianzmatrix. Aus [HIJK 99].

9.2.1 Methode der Richtungsrekonstruktion und der Fehlerorher-
sage

Wie in Kap. 2.2.1, Abb. 2.2 angedeutet, wird die Herkunéisting des Primarteilchens
durch die Messungen der an den Himmel projizierten Schahseaauf einfache Weise
festgelegt. Die anfanglich zur stereoskopischen Rekokisbn vorgeschlagene und ange-
wandte Methode [UIr96] verwendet den Mittelwert der paasegeschnittenen Schauer-
achsenprojektionen, wobei diese mit dem Sinus des einpssemen Winkels gewichtet
werden. Analytisch besser begriindet und einfacher zuhadoeh ist die Forderung, daf3
die rekonstruierte Herkunftsrichtung den minimalen Abdtau allen Achsen haben soll.
Die zu minimierende Grol3e, der Abstadidvird dabei folgendermalien definiert:

ct in eff. event 1 2
d2 = Z <—2dtel> (95)

tel tel

wobeid,.; der Abstand der rekonstruierten Richtung zur Achsenptigekles jeweiligen
Teleskops ist. Diese Abstande werden entsprechend ihuerBitdparametern (Bildam-
plitude, Widthund Length abgeschatzten Fehler,.; gewichtet. Da die Bestimmung der
Werte furw,,; die Schauerrichtung benotigt, wird in einer ersten lierai,.; = 1 fur alle
Teleskope gesetzt; das Verfahren ist nach der zweitertitiarstabil. Die Parametrisie-
rung der Fehlew,.; wurde aus Simulationen gewonnen, Details dazu stehen KB9].

Die Minimierung des Abstandes(Gl. 9.5) ist analytisch losbar, und man erhalt fur jedes
Ereignis eine zweidimensionale Fehlermatrix bzw. Kovazraatrix

C= ( o Ty ) (9.6)

Ouy Oy
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Diese ist in Abb. 9.6 durch die gestrichelte Fehlerellipagealeutet. Bezeichnet man
den Abstand der rekonstruierten Schauerrichtkipg, zur Position der Punktquelle im
Gesichtsfeldky, e Mit x

A
X = = Xreco — Xsource 9.7
() ©.7)

so wird die DichtefunktionRrobability Density Function, PDFfur Signalereignissé’;

durch .
= —— exp (
2m4/|C|

gegeben. Zum Test dieser Verteilung wird die Testgrpl3eit

Py(C;x) —% XTC1X> (9.8)
2 i=xTC'x (9.9)

definiert; bei korrekter Bestimmung der Kovarianzmatriftecsich die Verteilung von
x* wie eine Exponentialfunktion mit Breite 1, d&. exp (—x?/2) verhalten (siehe Abb.
9.8, rechts). Der Erwartungswert varunter der Verteilungsfunktiof, ist

(x*) =02 + o (9.10)

Zur Veranschaulichung seien noch die folgenden Speliti@atia@zeigt:

Py( Ty) = = e s + v C diagonal (9.11)
s\Oxz, Uya T, Yy - 271_0_3:0_?} €xXp 2 0_3 0_5 g .
1 1 [2? 492 o
P(o;0%) = —= C sph h 9.12
(0;6%) Nz exp( 5 [ g spharisc ( )

wobei der Erwartungswert im letzten Fall durgtt) = 202 gegeben ist.

9.2.2 Test der Fehlervorhersage anhand vof-Ereignissen

Abbildung 9.7 zeigt die Verteilung der Erwartungsweté) anhand von echten-Ereig-
nissen von Mrk 501 und dem Krebsnebel. Unkreignisse in den Daten vorzuselektie-
ren, wurde ein Schauerformschnitt vorsw < 1.1 und ein lockerer Winkelschnitt von
0 < 0°22 verwendet und der verbleibende Untergrund entsprechenilieigsung in der
im Gesichtsfeld gegenuiberliegenden Untergrundkomégibn abgezogen. Die Ereignis-
se wurden nach der Zahl der effektiv am Ereignis beteiliJieleskope aufgeteilt. Man
erkennt, dal3 die Richtungsauflosung erwartungsgemafeniZahl der beteiligten Te-
leskope besser wird. Der Winkelschnitt fuhrt dazu, daf3des Klassen mit grol3erem
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Abbildung 9.7: Verteilung der Erwartungswerte fur den Richtungsfeljl:e%. Die Daten stam-
men von echten-Ereignissen von Mrk501 und dem Krebsnebel, die unter eidemitwinkel
von weniger als 20 genommen wurden. Ein Winkelschnitt véA < 0.014°2 und ein Schau-
erformschnitt vonmsw < 1.1 wurden verwendet, um’s zu selektieren. Die Ereignisse wurden
nach der Zahl der effektiv am Ereignis beteiligten Telegkapfgeteilt. Die schwarzen Histogram-
me zeigen die zur Signalregion gehorige Untergrundeomgr{multipliziert mit -1). Man erkennt
erwartungsgemal, das die Richtungsaufldsung mit der d&hén der Rekonstruktion beteilig-
ten Teleskope ansteigt. Die unterschiedlichen GraustdérSignalhistogramme markieren die
Ereignisklassen, die in den nachfolgenden Abbildungereget getestet wurden.

Winkelfehler — insbesondere bei manchen 2-Teleskop-Eigsgn — der rekonstruierte
Winkelfehler (siehe unten) etwas zu klein bestimmt wirde Dinterschiedlichen Grau-
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Abbildung 9.8: Getestete Verteilungen am Beispiel der Richtungsfeldegd mit der besten vor-
hergesagten Richtungsauflosung. Als Erwartungswert ddritdtgsauflosung wird der Schwer-
punkt der Vorhersage in der jeweiligen Klasse verwendeb(Abr). Links:#2-Verteilung. Rechts:
x2-Verteilung. Man erkennt, da? die erwarteten und aus deregeemen Verteilungen ermittel-
ten Werte (jeweils P2) innerhalb von 10% Ubereinstimmem;statistische Fehler der ermittelten
Grolden ist klein.

stufen in den Signalhistogrammen markieren Ereignisklasdie in den folgenden Tests
getrennt behandelt wurden; die Bereiche wurden so gewddik in allen Klassen einer
bestimmten Teleskopanzahl etwa gleich viele Signalergsgrenthalten sind.

Um die Richungsvorhersage zu prufen, wurden folgendesTstchgefihrt:

Projektionen in z und y
Die Projektionen der gemessenen Signalverteilungeresaith entsprechend Gl.
9.8 wie eine eindimensionale Gaul3kurve verhalten; deruBSrdes Kovarianzterms
in C verschwindet.

x2-Verteilung
Die GroRey? (Gl. 9.9) sollte eine Exponentialfunktion mit der Breiteryeben. In
diesem Test wird auch der Kovarianztesty uberpruft.

6%-Verteilung
Die Auftragung der tiblicherweise in Richtungsplots vendeten GroRé? = |x 2,
also der quadratische Abstand zwischen rekonstruiergiQuell-Position, ergibt
eigentlich nur in den Ausnahmefallen eine GaulR3funktiordenen die Kovarianz-
matrix C spharisch ist (siehe Gl. 9.12). Andererseits ist zu eevartald bei einer
grol3en Zahl von Ereignissen, in denen 3 oder 4 Teleskoperifrekonstrukti-
on verwendet werden, dieses zumindest nahrerungswdidh aird (siehe z.B.
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Abbildung 9.9: Ergebnisse der Tests Uiber die Richtungsfehlervorherfagie Daten bei kleinen
Zenitwinkeln (bis 20). Oben: Projektionen im undy. Unten links:x2-Test. Innerhalb von 15%
stimmen die Vorhersage und der rekonstruierte Richtuhggféiberein. Unten rechts: Bis zu ei-
nem Richtungsfehler vor? @ gibt die Annahme einer (nahezu) spharischen Kovariatrzaorgute
Vorhersagen fir die gemessene Breite @feMerteilung. Wie erwartet, lassen sich 2-Teleskop-
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Ereignisse nicht gut auf diese Weise charakterisieren.

Abbildung 9.8 zeigt zwei dieser Testverteilungen am Beisder Klasse mit dem ge-
ringsten vorhergesagten Richtungsfehler; vorhergesagteekonstruierte Werte sind in

Abb. 9.6). Daher werden di#-Verteilungen ebenfalls mit einer GauRRfunktion ver-
glichen; dieser Test gibt (neben der Bedeutung fur die Aaslichkeit) zusatzlich
Aufschluf3 dartiber, wann und in welchem Mal3e eine einfaen@Retrisierung mit
einer Gauf3funktion gut funktioniert.

guterUbereinstimmung, dié2-Verteilung entspricht einer GauRverteilung.
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Abbildung 9.10: Fiir einen mittleren Zenitwinkelbereich (280°) ist das Egebnis deg?-Test
und derg?-Parametrisierung gezeigt. Im Rahmen des statistischielefSestimmen die Ergebnisse
in etwa mit den Daten bei kleinen Zenitwinkeln Uiberein.

Abb. 9.9 zeigt die Ergebnisse aller Tests des Datensatze$€fvbis 20 Zenitwinkel,

Abb. 9.10 zusatzlich die Ergebnisse desTests und def?-Verteilung bei einem Be-
reich mittlerer Zenitwinkel (2040°). Zusammenfassend haben die Tests ergeben, dal3
die Richtungsfehlervorhersage innerhalb von 15% korrektund dafd Ereignisse mit
einer Richtungsauflosung bisl0sich sehr gut durch eine gauformitfeVerteilung pa-
rametrisieren lassen. Die Fehlervorhersage funktio(eefteulicherweise) am besten fur
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 nrath-) Wahrscheinlich-
keit, daf3 die Messung mit der Untergrundvorhersage Uh&reimt. Korrekt formuliert,

wird in einem statistischen Test geprift, ob die Untergrurder die Nicht-Untergrund-
hypothese, i.e. die Signalhypothese, zutrifft. Die Wahesalichkeit wird Ublicherweise
in ,,Einheiten” der Breite einer Normalverteilung angegrelDie Einheit istr, der Wert

laRt sich anhand von Tabellen leicht in eine Wahrschdikbtt umrechnen.

Im folgenden wird die Signifikanz einer solchen Quellenmeagsbei einer einfachen
Zahlung, die die Ereignisse in einer Signalregigy, mit einer Untergrundmessung in
einer KontrollregionN,¢ vergleicht, diskutiert. Naiv wirde man die SignifikaGzz.B.
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nach folgender Formel ([LM83], Gleichung 10b) bestimmen:

Non - aNoﬁ" Aon Ton
g _ Aon 9.13
ay/ N, off , “ Aoff Toﬁ" ( )

«a ist die relative Normalisierung der Signal- und Untergmmegsung sowohl beziiglich
der FlacheA wie der jeweiligen Beobachtungsdadérin dieser Formel wird das erwar-
tete Untergrundniveau und dessen Streuung ausschliedleller Untergrundmessung
bestimmt, und der Ereignistiberschul’ in der SignalregioBinheiten dieser Streuung
ausgedrickt. Der statistische Fehler der Messung in dgraBegion wird dabei aller-

dings nicht beriicksichtigt, dadurch wird die Signifikars®&ignals Uberschatzt [LM83].

In guter Naherung wird die Signifikanz richtig mit folgemdermel berechnet ([LM83],
Gleichung 9):
Non - aNoff

O5<]V'on + Noﬁ)

S = (9.14)

Ebenfalls in [LM83] wurde die Signifikanz einer Zahlung vBignal- und Untergrunder-
eignissen rigoros mittels des Maximum-Likelihood-Vdthisses [EDJ71] hergeleitet;
die Formel wurde mit Monte Carlo-Simulationen auf ihre @jkeit getestet.lhre An-
wendung ist in der Hochenergie-Astrophysik mittlerweitarglard, die Formel sei hier
wegen ihrer Eleganz und der Vollstandigkeit halber nocmail zitiert:

o I1+a Non Noﬁ" 12
§ = Va{Nouln [ (s )|+ Ner () ()]} @9)

Bedingung fur den Einsatz dieser Formel ist allerdingB, stavohlV,, wie N.g ,,nicht zu
klein” sein dirfen, um nicht unter die Poisson-Statistikfallen (siehe auch [ABB93]);
typischerweise wird gefordert, dal3 beide Werte gro3et@ksein mussen.

Bei der Suche nach der optimalen Sensitivitat wird normedése der Schnitt bzw. die
Kombination von Schnitten gesucht, die d@(uality)-Faktor

Ky

Q= (9.16)

Rcr

optimieren. Diese Bedingung ergibt sich aus dem Vergleatz®B. nach Gleichung 9.14
berechneten Signifikanzen vor und nach der Anwendung devitBsunter der Annahme,
dalBN,, ~ N, ist. Diese Bedingung muf3 insbesondere auch nach der Anwgraks
Schnitts noch gultig sein; letzteres wird gelegentlicmeehlassigt.

4Die Formel gibt allerdings fiir den Fall eines ,,negativBignals ungeniigende Werte (z.B. [AB83]),
ist also z.B. fur einen Untergrundtest ungeeignet, in deprigft wird, ob sich die Signifikanz einer Folge
von Messungen wie eine Untergrundverteilung verhalt.
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Die Annahme wird haufig mit der Bedingung gleichgesetzf} dar zu detektierende
Flul3 klein gegen das Untergrundniveau ist. Dies riuhrt gated? der Detektors haufig
abwechselnd auf eine Quelle und eine Untergrundkontgatirezeigt (bei Cherenkov-
Teleskopen der sogenanr®n-OffZyklus, siehe Kap. 3.1). Bei diesem Modus ergibt
sich eine optimale Sensitivitat bei gleich langen Beobagszeiten fuilOn- und Off-
Messungen. Damit wird = 1, und der FluR3vergleich ist richtig.

Bei der Punktquellensuche mit dem HEGRA-Teleskopsystemgdgen ista deutlich
kleiner als 1. Die Untergrundkontrollregion liegt im sefb@esichtsfeld wie die Signal-
region (d.hT,, = T,g), und A, kann fur Punktquellen deutlich groRer als, gewahlt
werden; fur das in dieser Arbeit verwendete Untergruntiiadigebiet gilt aus Grinden
der korrekten Gesichtfeldsystematik unabhangig vom \lsthnitta = 1/7 (siehe Kap.
8.3.3). Die Optimierung deQ-Faktors bringt auch in diesem Fall gute Ergebnisse, solan-
ge N,, < Ng ist; eine Bedingung, die bei = 1/7 meistens, aber nach harten Schnitten
auch nicht unbedingt erfullt wird.

Bei genauer Betrachtung ist fur die Quellensuche diegeiigmbination von Schnitten
optimal, die fur einen gegebenen Datensatz — mit den wies®semn Kenngrol3en Beob-
achtungsdauer und Zenitwinkel — die Signifikanz fur denmggstmoglichen Flul3 genau
auf die geforderte Nachweisschwelle (im allgemeife bringt?®

9.3.2 Die Winkelverteilung der Cas A-Daten, Allgemeinestier Win-
kelschnitte

Da sich die Winkelverteilung alley-Ereignisse naherungsweise durch eine Gaul3funktion
der Breitec = 0209 beschreiben laldt (siehe Gl. 9.1), liegt dgiFaktor-optimierende
Winkelschnitt bei der integralen, alle Ereignisse einsffénden Winkelverteilung fur
eine Punktquelle in der GrofRenordnung oty also belb,pt int = 0°13.

Abbildung 9.11 zeigt oben noch einmal die Ereignisse desAclaatensatzes als Funkti-
on des quadratischen Abstands zur Quellposition (gef&litnkte mit Fehlerbalken). Im
Gegensatz zu Abb. 6.1 in Kap. 6 beginnt die Ordinate hier a0 die Untergrundvertei-
lung (durchgezogene Linie) ist nur innerhalb des Bereidssaptimalen Winkelschnittes
grauschattiert. Die statistische Signifikanz fur ein Fe'%ignal von Cas A betragt nach
Anwendung des optimalen Winkelschnittés,( ;.. = 0.0135°*= 6 Bins) nach Gleichung

9.155=490.

Um dem Aufbau der Untergrund-Kontrollregionen zu entspeeg haben allé>-Histo-
gramme in dieser Arbeit eine Binbreite van00225°%. Auf diese Weise ist bis zu

SDies hat nichts mit dem gefiirchteten ,,Signal-Tuning” un; tdies trafe zu, wenn man die Schnitte
anhand des zu untersuchenden MelR3datensatzes optimierte.
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Abbildung 9.11: Winkelverteilung des Cas A-Datensatzes. Oben sind allgisse in einem Hi-
stogramm zusammengefaf3t (norm@leDarstellung), unten sind die Ereignisse nach der Zahl der
effektiv am Ereignis beteiligten Teleskope getrennt dstegjtt. Fur alle Daten gilt eimean scaled
width-Schnitt von0.5 < msw < 1.1. Die gefilllten Punkte geben die Ereigniszahlen bezhglic
der Cas A-Position an. Die mit durchgezogenen Linien déefjessn Histogramme sind die Un-
tergrundverteilungen. Im Bereich der optimalen Winketstth sind die Untergrundhistogramme
grauschattiert dargestellt. Die fettgestrichelten Liréend die Krebsnebej-Ereignisverteilungen
in dem zu den Cas A-Daten korrespondierenden Zenitwinkeitle normiert auf die ermittelte
Cas A-Flu3starke; sie wurden zu den durch die feingesitieh Linien dargestellten Untergrund-
niveaus hinzuaddiert, welche aus den jeweils ersten 10dgingntergrundverteilungen gewonnen
werden.

62 = 0.0225°% (Bins 1-10 in der Abbildung) eine von der radialen Akzeptanabhangi-
ge Messung des Untergrundes moglich, die Untergrunditerteentsteht aus der Sum-
me der sieben Histogramme der disjunkten KontrollregianeGesichtsfeld (siehe Kap.
8.3.3, Abb. 8.3). Das Untergrundhistogramm ist mit= 1/7 normiert, die Fehlerbalken
sind entsprechend kleiner.

Die daruberhinausreichende Untergrundmessung entdtebh an die inneren Regio-
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nen angrenzende Kontrollregionen; diese haben jedochemaligyerweise einen einge-
schrankten Azimut-Bereich um die jeweilige Kontrollpasn, damit sie weiterhin dis-
junkt bleiben. Diese Untergrundmessung erreicht

1. nur die doppelte Statistik der Signalregion, und kann

2. die Funktionalitat der radialen Akzeptanz nicht kaergn.

Dies betrifft allerdings ausschlieRlich dié-Darstellungen oberhalb vait = 0.0225°2
und kein Ergebnis.

CasA ist in keinem anderen Wellenlangenbereich eine Fueke (siehe oben, Kap.
9.1.4). Im ,,schlimmsten” Fall ist die Tey-Quelle eine Punktquelle, die sich aber am
Rand der Schale des Supernovatiberrestes befindet. DeeMghkitt beid, . i, wirde
allerdings selbst in diesem Fall nur 5% mehEreignisse verwerfen als bei einer zen-
trierten Punktquelle, wie anhand verEreignissen von Mrk 501 simuliert wurde. Daher
wird in der vorliegenden Analyse immer von einer zentrief@inktquelle ausgegangen,;
dies ist eine Annahme, die z.B. in der Maximume-Likelihoodalyse in Abschnitt 9.4 zu
bisher unberiicksichtigten Unsicherheiten fuhren katany-Ereignisse mit sehr gutem
vorausgesagtem Winkelfehler (3' und besser) von dieseavgsage abweichen konnen,
obwohl sie von der Quelle kommen.

Im Prinzip hangt der optimale Winkelschnitt auch von denmendeten Schauerform-
schnitten ab. Glucklicherweise ist dieAkzeptanz dedMean Scaled WidtSchnitts in
erster Ordnung mit dem Winkelschnitt unkorreliert (siehegpK7.4.3, Tabelle 7.1). Dies
gilt naherungsweise auch fur dénFaktor-optimierendemean Scaled Wid#schnitt,
genaue Untersuchungen dazu wurden hier allerdings nicbhdefuihrt. In diesem Kapi-
tel werden ausschlie3lich Daten nach Anwendung des Sdibamschnitt®).5 < msw <
1.1 verwendet.

Wie bereits in Kapitel 7.2 im Zusammenhang mit den Schauagohnitten diskutiert,
hangt der optimale Winkelschnitt ebenfalls von der Forma devarteten Energiespek-
trums der Quelle ab. Dies wird bei den in dieser Arbeit untelngen Winkelschnitten
nicht berucksichtigt. Der Einflul? des Spektrums wird z.Bhand von Abb. 9.7 deut-
lich; ein v-Spektrum mit einenCutoff nahe der Energieschwelle bringt bevorzugt 2-
Teleskops-Ereignisse hervor. Eine Quelle mit einem solchen Spektmiimale durch den
in Abschnitt 9.3.5 beschriebenen Schnitt unterdrickticher aufgrund des bei ande-
ren Spektren schlechten Signal- zu Untergrundverhaksislle 2-Teleskop-Ereignisse
verwirft (siehe auch Ful3note auf Seite 123). Die in Absdind vorgestelle Maximum-
Likelihood-Analyse ist grundsatzlich unempfindlicheiggaiber diesem Einfluf3; durch
die Einbeziehung des erwarteten Verhaltnisses der Hssigmit unterschiedlicher Tele-
skopanzahl geht dieser Vorteil allerdings auch wieder zeithwErloren.
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CasA Crab Foasa/
Selektion on off s Slg]| on off s  Slo]| Ferab
02,00 = 0.0135°> | 1653 10152 203 4.9 1710 2193 1397 48.4 3.1%
0% = 0.01125°%
+02,, = 0.00675° | 579 3165 127 5.3/ 1031 614 943 47.7 2.9%
+05 = 0
02, = 0.0225°2 2633 16795 234 4.4 2267 3642 1747 50.3 2.9%

1

02 g = 0.01125°° | 1414 8483 202 5.3 1537 1848 1273 47.1 3.4%
62 = 0.0135°2

int

+Softwareschwelle | 1342 7955 206 5.5/ 1487 1636 1253 47.9 3.5%
2. = 0.0135°2

+Softwareschwelle | 581 3302 109 4.5 961 697 861 439 2.7%
+Energie-Reko.

Tabelle 9.1: Ereigniszahlen und Signifikanzen des Cas A- und des Krebttheensatzes, fur
verschiedene Analyseschnitte. Allen Daten liegt ein Setfatmschnitt vorD.5 < msw < 1.1
zugrunde. Die erste Zeile reprasentiert die Ergebnisseléna priori ausgewahlten optimalen
Winkelschnitt bei einem erwarteten Flu3niveau von 5% dexbKnebels. Der statistische Fehler
der FluRbestimmung (rechts), die durch einen einfachegl&eh dery-Raten durchgefihrt wird,
liegt bei ca. 20%. ,,Softwareschwelle” bezieht sich aufalieErlangung einer homogenen spek-
tralen Akzeptanz angewandte Softwareschwelle (Kap. Bé)der Energierekonstruktion miissen
die Ereignisse noch weiteren Selektionskriterien geni{g@p. 10.2, Tabelle 10.1); dementspre-
chend geringer ist die Zahl derEreignisse, die zur Bestimmung des Energiespektrums asmiiC
verwendet werden kdnnen.

9.3.3 Winkelschnittoptimierung

Um die Gultigkeit des einfache®)-Faktor-optimierenden Winkelschnitts zu tiberprifen,
und um eventuell eine Sensitivitatssteigerung zu erezickvurde versucht, die Winkel-
schnitte auf der Basis der im letzten Absatz von Abschn8t19beschriebeneblber-
legung zu optimieren. Dafur wurde fur den gegebenen Baten(Beobachtungsdauer
0O(100 Stunden), nicht ganz optimaler Zenitwinkepriori als Ziel eine optimale Sensi-
tivitat fur einen Flul angestrebt, dem 5% des Krebsnelssifis entsprechen.

Zu diesem Zweck wurden die Krebsnebel- und die Mrk 56&reignisse (nach Unter-
grundabzug) addiert, wobei derUberschuR des Mrk 501-Datensatzes mit 1/3 normiert
wurde, da der mittlere-Fluld in den 1997-er Daten eine mittlere Flu3starke voraetw
3 Crab enthalt; anschliel3end wurden gli&reignisse wieder zum erwarteten Untergrund
addiert. Die Untergrunderwartungswerte wurden jeweis den sieben Untergrundkon-
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trollregionen (siehe Kap. 8.3.3) bestinfintvobei die Winkelverteilung einheitlich auf
den Mittelwert im Bereich) < 6 < 0215 gesetzt wurde, um so weit wie moglich unemp-
findlich gegentuiber Untergrundfluktuationen zu sein.

Die Winkelschnitte wurden dann anhand der so prapariék@kelverteilungen mit den
in Gleichungen 9.14 oder 9.15 berechneten Signifikanzemagpt. Die Optimierung
hangt nur vom angenommenen Verhaltnis der Signal- zurigntedereignisse ab. Der
Datensatz, fur den die Schnitte optimiert werden, ligfertdie Information, welche Fluf3-
starke detektierbar sein kdnnte.

Die Untersuchungen wurden fur die in Tabelle 9.2 gezeigtmtwinkelabschnitte durch-
gefuhrt. Allerdings scheint dig-Statistik im Zenitwinkelbereich zwischen 30nd 40 zu
klein zu sein, um bei der Aufteilung der Ereignisse in versdane Klassen brauchbare
Ergebnisse zu liefern (siehe auch Abb. 9.12). Fur die Ardueg auf die Cas A-Daten
wurden dahea priori die Schnitte des Zenitwinkelbereichs’280° ausgewahlt.

9.3.4 Integraler Winkelschnitt

Im einfachsten Fall wird die integrale Verteilung, d.h. Wnkelverteilung allery- bzw.
Untergrundereignisse zur Berechnung des Signals verwebige\Winkelschnittoptimie-
rung erhalt also nur zwei Histogramme, die die Winkelvartey als Abstand zur Quell-
position bzw. die Summe aller Winkelverteilungen beztlylier sieben Kontrollpositio-
nen enthalten, sowie den Normierungsfakior= 1/7. Die Ergebnisse sind in Tab. 9.2
aufgelistet. Der optimale Winkelschnitt fur die integteeWinkelverteilung unterscheidet
sich noch nicht stark von dem durch die Optimierung @eaktors ermittelten Winkel-
schnitt; der Sensitivitatsgewinn hier ist sehr klein.

9.3.5 Winkelschnitt getrennt nach Ereignisklassen

Ein kurzer Blick auf Abb. 9.7 macht deutlich, daf3 eine Kl&s®rung der Ereignisse nach
ihrer Winkelauflosung eine Verbesserung der Untergrutetdrniickung ermoglichen soll-
te; und zwar sowohl in Bezug auf das absolute Untergrundaoiveden Klassen, als auch
durch jeweils unterschiedliche optimale Winkelschnitte.

In einem einfachen Ansatz wurden die Winkelverteilungechnz-, 3- und 4-Teleskop-
ereignissen getrennt ausgewertet. Die Winkelschnittuptung darf naturlich nicht die
so eingeteilten Quell- bzw. Untergrundhistogrammpaanegat behandeln und die Win-
kelschnitte ermitteln; vielmehr muf3 die Signifikanz der $uwenaus Signal- und Unter-

Die dadurch notwendige Einschrankung auf einen maximaketand zur Quelle vofi < 0°15 ist bei
der Winkelschnittoptimierung fur schwache Quellen nittiadlich.
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Abbildung 9.12: Winkelschnittoptimierung mit Hilfe des kombinierten Keriebel- und Mrk 501-
Datensatzes. Oben links: optimaler Winkelschnitt der radem Winkelverteilung, in der alle Er-
eignisse gemeinsam ausgewertet werden, fur einen etemfdul’ von 5% des Krebsnebelflus-
ses, als Funktion des Zenitwinkels. Oben rechts: Optimalek#lschnitte fur dieselbe Fluler-
wartung, wenn die Ereignisse getrennt nach der Zahl dektaffam Ereignis beteiligten Tele-
skope ausgewertet werden. Unten links: optimaler Winkelgcder alle Ereignisse umfassenden
Winkelverteilung fur den Zenitwinkelbereich zwischen°20nd 30, als Funktion des erwarte-
ten Flu3niveaus. Die gepunktete Linie gibt die Position @esSaktor-optimierten Winkelschnitts
an. Unten rechts: Dieselbe Auftragung fur die nach der dahlTeleskope getrenne Auswertung
der Winkelverteilung. DieQ-Faktor-Optimierung liefert in diesem Fall einen Winkéiait von
Oopt,dtel = 0.0045°2 furr 4-Teleskop-Ereignisse, und die vollige Zuriickwazig der weiteren, mit
weniger Teleskopen erfal3ten Ereignisse.

grundereignissen unter Variation der drei Winkelschrafiemiert werden. Das Ergebnis
ist in Tab. 9.2 gezeigt; man erkennt die deutliche Abweichuon den Schnitten, die
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Oopt.s 0qtak Sensitivitats-
Zenit- signifikanzoptimiert (Q-Faktor-optimiert gewinn
winkel | 2 Tel 3 Tel 4 Tel 2 Tel 3 Tel 4 Tel Oopt,s VS. Oqax
0°-20° — 0.01125°2 — — 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| O 0 0.0045°2 1.24
30°-40° — 0.01575°2 — — 0.01125°2 — 1.00
0 0 0.009°2 0 0 0.00675°2 1.19
40°-60° — 0.02025°?2 — — 0.02025°2 — 1.00
0 0.00225°2  0.009°2 0 0.00225°2  0.009°2 1.19

Tabelle 9.2:Optimale Winkelschnitte fur ein erwartetes FluRnivean &6 des Krebsnebels (,,si-
gnifikanzoptimiert”) und bei Optimierung dé}Faktors. In der rechten Spalte ist der Sensitivitats-
gewinn durch die optimalen Winkelschnitte im Vergleich zintegralen,Q-Faktor-optimierten
Winkelschnitt angegeben. Der Sensitivitatsgewinn beiinkegralen, d.h. fur alle Ereignisse ins-
gesamt ausgewerteten Winkelverteilung ist praktisch @bae

durch Optimierung de§-Faktors gewonnen wurden. Der so erreichbare Sensttgea
winn scheint in der GroRenordnung von 20% zu liegen. Ahinig9.11 zeigt unten die
Winkelverteilungen der Cas A-Daten, die entsprechend dat der am Ereignis effektiv
beteiligten Teleskope aufgeteilt wurden. Die Signifikaes €as A erhoht sich von 409
auf 5.30; das ist etwas weniger als die Erwartung, liegt aber im Rathaee statistischen
Fluktuationen.

Zunachst kann man schluf3folgern, dald sich die Cas A-Sigrighisse der Erwartung
entsprechend auf die drei Klassen verteilen. In die Ablpigghin wurden wiederum die
Ereignisse des Krebsnebeldatensatzes als gestrichelenliiinzugefiigt. Sie wurden je-
weils zu einem flachen Untergrund hinzuaddiert, der aus déeAung des Untergrundes
in den Cas A-Daten in die drei Klassen gewonnen wurde. Diteltimg der Krebsnebel-
Untergrundereignisse relativ zu den Cas A-Untergrundarssen folgt den Verhaltnis-
sen 0.991, 0.971 und 1.099 (2-, 3- und 4-Teleskop-Ereig)pidtese kleinen Unterschie-
de werden vermutlich durch die leicht unterschiedlicheni@gnkelverteilungen beider
Datensatze verursacht.

Es sei an dieser Stelle angemerkt, dal? die Aufteilung deé&&agnals in die drei Klas-
sen ein weiteres Indiz gegen ein durch Rauschen induzieogetauschtes-Signal
in den Cas A-Daten sind. Untergrundrauschen — sei es durdtiugdtionen echter ha-
dronischer Untergrundereignisse oder durch Zufallskdamzzen — erzeugt bevorzugt 2-
Teleskop-Ereignisse.
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Im Prinzip kann eine weitere Verbesserung der Winkelsthaiddurch erreicht werden,
dalR man die in Abbildung 9.7 gezeigten Ereignisklasserpesithend ihres Untergrund-
niveaus und ihrer Winkelauflosung zusammenfal3t und diex@grung auf diese Klassen
anwendet.

Der Nachteil dieser Methode besteht generell in einer insti@akeren Verringerung der
Zahl der~-Ereignisse, die letzten Endes zur Bestimmung der Sigmiikdes Signals
herangezogen werden. Aul3erdem bekommt man Probleme mit-8tatistik der Da-

ten, die zur Optimierung der Schnitte verwendet werden. &ohsten Abschnitt wird
eine Maximum-Likelihood-Analyse geprift, die unter Vemdung aller (Signal- und
Untergrund-) Ereignisse prinzipiell die optimale Send#t erreichen sollte.

9.4 Maximum-Likelihood-Analyse

Wie im letzten Abschnitt diskutiert, wird durch die Optimieg von Schnitten zur Sen-
sitivitatssteigerung eine immer groRere Zahl an Sige#ajaissen verworfen. Dies ist ei-
gentlich ein unerwiinschter Effekt, es sei denn, man w@érdejualitativ anderes Unter-
grundregime erreichen, namlich vollige Untergrundfesi.

Als Alternative bieten sich zwei Methoden an. Generell ieheeine Maximume-Likeli-
hood-Analyse die beste Sensitivitat. Des weiteren is¢ &reignisklassifizierung mittels
Gewichten entsprechend dem erwarteten Signal- zu Untestgenhaltnis moglich; unter
Verwendung der optimalen Gewichte erreicht man prinZigliedselbe Sensitivitat wie
bei der Likelihood-Analyse (Uber die Verwendung von Géwen siehe [Bar87], uber
Likelihood-Analysen z.B. [EDJ71], [Bar90] und [ABB93])).
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Im Rahmen dieser Arbeit wurde versucht, eine Maximum-lifled-Analyse zu imple-
mentieren; der Einsatz von Gewichten wird weiter unten kliskutiert. Die grundlegen-
de Problemstellung der Maximum-Likelihood-Methode blesie der Notwendigkeit, ei-
ne vollstandige Parametrisierung sowohl der Signal- wieléhtergrundverteilungsfunk-
tionen bezuglich der verwendeten gemessenen Ereigaisigder zu bestimmen. Als Si-
gnaldichtefunktion wird die in Kap. 9.2.1, Gleichung 9.8gefuhrtePDF P, verwendet.
Die Richtungsfehler-Kovarianzmatr& wird fur jedes Ereignis aus Ereignisparametern
bestimmt:

Die Qualitat diesePDF wurde in Kap. 9.2 demonstriert. Die Normierung wird furgsd
Ereignis neu bestimmt und gilt per Definition eigentlich fiurein unendlich ausgedehn-
tes Gesichtsfeld. Fur in der Wirklichkeit vorkommende WeronC ist allerdings die in
der Analyse vorgenommene Beschrankung des FOV auf einexhBresser von“Anoch)
kein Problem. Abb. 9.13 zeig®, unter der Annahme, dal} alle aus dem Cas A-Datensatz
verwendeten EreignisseEreignisse sind, die von der Quelle stammenydam Mittel
sogar eine bessere Richtungsauflosung als Untergrugdesse haben, wird hiermit die
ausreichende Normierung vdt gezeigt. Eine deutliche Einschrankung des Gesichtsfel-
des, z.B. zur Reduktion des Einflusses von Gesichtsfeleisytken, ist allerdings ohne
weitere Vorsichtsmal3hahmen nicht moglich; hierfur teilz.B. Ereignisse mit grol3em
vorhergesagten Richtungsfehler aus der Analyse ausgssem werden.

Prinzipiell kann ein Fehler in dePDF fur Signalereignisse zu einem Fehler bei der
Signal- bzw. Signifikanzbestimmung fuhren. Bei einem &lgaak Uber einem flachen
Untergrund fuhrt allerdings ein Fehler i aller Wahrscheinlichkeit nach ,,nur” zu ei-
nem Sensitivitatsverlust bzw. zu einer Bestimmung einekleinen Signalstarke, nicht
jedoch zu einem vorgetauschten Signal. Eine fehlerfifi€ fur Untergrundereignisse
birgt diese Gefahr allerdings in sich. Grundsatzlich gibtlieses Problem natirlich auch
bei der Verwendung von Winkelschnitten und disjunkten griendkontrollregionen zur
Messung des erwarteten Untergrundniveaus; die Kontrelteidntigen Untergrundvor-
hersage anhand einfacher Zahlstatistik ist allerdingsdremoglich (siehe Kap. 8.3).

Fur die Untergrundvorhersage, wird angenommen, daf} alle Ereignisse — ungeachtet
ihres Winkelfehlers — derselben Gesichtsfeldakzeptalgefg die sich nach Kap. 8.3.6,
Gl. 8.1 bzw. 8.2 als Funktion des Abstandsges Ereignisses vom Gesichtsfeldzentrum
und dem Abstand in Richtung des Zenitparametrisieren laft:

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

Die Kontrolle dieser Parametrisierung ist schwierig; gidhasenraumzellen”, in denen die
Untergrundparametrisierung korrekt sein muf3, sind dgullleiner 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
200-30° 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 Verhaltnis der-Ereignisse entsprechend der Zahl der effektivam Ereignis
beteiligten Teleskope. Die Zahlen wurden getrennt fiseleiedene Zenitwinkelbereiche awys
Ereignissen von Mrk501 und dem Krebsnebel gewonnen. Di¢ d&h4-Teleskop-Ereignisse
nimmt mit ansteigendem Zenitwinkel aufgrund von Geomeffékten deutlich zu.

Winkelschnittanalyse, namlich auf EinzelereignisbaBie Normierung hingegen ist tri-
vial.

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

Hierbei istN die absolute Anzahl an Ereignissen, die bei der Likelihdo@lyse verwen-
det werden; im Falle des Cas A-Datensatzes sind Nies 103270 Ereignisse N wird
durch Maximierung der Likelihood-Funktion gewonnen uridtisr beste Schatzwert fur
die Zahl der Signalereignisse.

Fur die Signalverteilung wird als zusatzliche Infornoatinoch das erwartete Verhaltnis
ri—4,32 der Anzahl an Teleskopen verwendet, die effektiv am Ersiggilgenommen ha-
ben. Die Zahlen wurden aus Mrk 501- und Krebsnebeldaten igesg sie sind in Tabelle
9.3 aufgelistet.

Die Signifikanz des Ergebnisses wird aus dem Wahrschekditdverhaltnis der Signal-
messung zur Untergrundmessung bestimmt. Die Testgxol3e

A= (9.20)

verhalt sich im Limit groRer Ereignisstatistik wie eigé-Verteilung mit einem Freiheits-
grad, so daf3 sich die Signifikaiszeinfach nach

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

berechnen laRt (im Falle einer hoffentlich positiven Higanz).

Die Bedingung der grol3en Ereignisstatistik gilt im Gegénga der reinen Quell- und
Untergrundzahlung und der Bestimmung der Signifikanz Macid.15 normalerweise
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nur fur die Gesamtzahl der Ereignisse und nicht getramdi€ Ereignisse von der Quell-
und der Untergrundregion; dies ist prinzipiell ein grofRert¥il. Trivialerweise mul3 die
Bedingung in der vorliegenden Analyse fir alle 2-,3- undiefleskopereignisse gelten;
durch die Bestimmung der Richtungsfehlermaiauf Einzelereignisbasis befindet man
sich allerdings wohl a priori nie im Limit grof3er Ereignisten. Ein Ausweg aus die-
sem Problem ware z.B. die Einteilung der Ereignisse in Riogpsfehlerklassen analog zu
Kap. 9.2.2, Abb. 9.7, denen ein einheitlicher Richtunglgiehugeordnet wird. Alternativ
dazu kann man Simulationen durchfiihren, um zu zeigen,rdd@&riPraxis vorkommende
Werte furC nicht zu einer Abweichung vom asymptotischen Verhaltémdia. Vorlaufige
Simulationen [Hof00] haben biso eine korrekte Untergrundverteilung bei grof3en Er-
eigniszahlen gezeigt, aber auch Abweichungen vom asyisghein Verhalten bei schon
ca. 1000 Untergrundereignissen angedeutet. Als drittglietikeit kommt die Berech-
nung der Zufallswahrscheinlichkeit allein aus der Poissatistik in Betracht, siehe z.B.
[ABB *93].

Die Maximierung der Likelihood-Funktion ergibt fur den £&-Datensatz eing-Ereig-
niszahl vonN, = 190, die Berechnung der Signifikanz nach GI. 9.21 einen Wert von
S = 5.6 0. Die Ereigniszahl ist gegentber der Winkelschnittaraly&p. 9.3.2, Tabelle
9.1) kleiner; dort erhalt man 203 Ereignisse nach Winkeldt, d.h. im gesamten Daten-
satz ca. 340 Ereignisse unter Zuhilfenahme der Winkelsefiizienz (in jedem Fall un-
ter Anwendung des Schauerformschnitisw < 1.1). Aufgrund des starkedberlappens
der beiden Signalmessungen kann eine Fluktuation des|Sigitht Ursache fur diesen
Unterschied sein. Ob er allein mit statistischen Schwagkuarder unterschiedlichen ver-
wendeten Untergrundregionen bzw. -parametrisierungads@al ist, wurde nicht gepruft;
wahrscheinlicher erscheinen aber systematische Effektdhalie unterschiedlichen Un-
tergrundparametrisierungen im Falle des Winkelschnittbder Likelihood-Analyse.

Ereignisgewichtung

Wie oben bereits angesprochen, kann man anstatt der Maxinoketihood-Analyse eine

Ereignis-Klassifizierung mittels Gewichten durchfuhrprinzipiell ebenfalls unter Ein-
bezug aller Ereignisse. Die Ereignisse werden entsprectiem erwarteten Signal- zu
Untergrundverhaltnis gewichtet. Unter Verwendung demoglen Gewichte [Bar87]

_ Py(z) N — N
w(z) = P.(z) + ARy (z)’ Y

erhalt man die gleiche Sensitivitat wie bei AnwendungMesimum-Likelihood-Testsz
steht hier wiederum fur einen Vektor aus evtl. mehreremggisvariablen. In [Bar87] sind
ebenfalls die Formeln fir die Bestimmung des Signalsahéttes sowie die korrekten
Varianzen fur den Signal- und den Untergrundschatzwettderen Kovarianz angegeben.

(9.22)
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Naturlich ist der WertA a priori unbekannt, in Analogie zu der Diskussion in Kap.D.3
kann man auch hier die Gewichte fur die Nachweisschwellieogren. Der grol3e Vortell

dieses Verfahrens ist namlich, daf auch die Verwendurg-oiatimaler Gewichte, z.B.

auch durch Fehler in der Signal- oder Untergrundparanertuisg, korrekte Resultate
ergibt; je nach GroRe der Abweichung von den optimalen 8degeht dies allerdings auf
Kosten eines immer grof3eren Sensitivitatsverlustes.

Fur die Bestimmung des Signals und der Varianzen benitagt allerdings die Mittel-
werte derPDFsbeziglich der Ereignisvariablen 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 g@&gerliegenden Kontroll-
region gewichtet zu addieren und die Signifikanz nach Gb @ulberechnen. Die Signal-
und Untergrunddichtefunktionen sind dieselben wie in Gl7%zw. 9.18;j ist der Ereig-
nisindex. Neben dem Nachteil, da? man auf mogliche sysiecha Fehler in der Unter-
grundakzeptanz durch die Einschrankung auf nur eine ldregion empfindlich wird,
ist die korrekte Bestimmung der Signifikanz auf diese Weisbtrvollig offensichtlich.
Auf jeden Fall hat man dieselben Unsicherheiten bezuglemhForderung nach grof3en
Ereigniszahlen in den Ereignisklassen wie bei der Bestingrder Signifikanz nach Gl.
9.21, daP; wiederum auf Einzelereignisbasis bestimmt wird. Weitexed®n sind nach
Meinung des Autors notig, um die Anwendbarkeit dieser Mdthzu zeigen.

AbschlielRende Bemerkungen

Sowohl die in Kap. 9.3.5 vorgestellte, nach Ereignisklagpetrennte Winkelschnittop-
timierung wie auch die in Kap. 9.4 eingefuhrte Maximum-likood-Analyse wurden
durch die Aussicht motiviert, die Sensitivitat bezuplides Cas A-Datensatzes zu stei-
gern. Prinzipiell sind die Methoden natirlich auf jededeamn Datensatz anwendbar, in
dem nach einer Punktquelle gesucht wird.

Es fehlen jedoch eine ganze Reihe von Untersuchungen. Bé&Vohkelschnittoptimie-
rung ist unklar, wie robust die Sensitivitatssteigerungend; es mufdten diverse Tests,
z.B. mit aufgeteilten Datensatzen und mit simuliertenddaterfolgen. Bezuglich der
Maximume-Likelihood-Analyse fehlen z.B. genauere Simioliaén, die die Normalvertei-
lung im Falle von reinen Untergrunddatensatzen zeigestefyatische Untersuchungen,
die die Einflusse moglicher Fehler bei der Untergrundpataisierung beurteilen, mifiten
durchgefiuihrt werden. Die Sensitivitat mif3te insbegoadm Hinblick auf die auf Einzel-
ereignisebene variierenden Signaldichtefunktionensgeteverden, z.B. mit schwachen
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Beimischungen von simulierten oder Krebsnebdtreignissen zu grof3en Untergrundda-
tensatzen.

Diese und weitere Tests waren im Rahmen dieser Arbeit nidigich. Des weiteren ist
auch keine priori-Entscheidung durchgefuhrt worden, welche Methode beBéertei-
lung der statistischen Signifikanz als die beste angesehldnsewohl in Bezug auf die
reine statistische Sensitivitat wie auch auf die systesola¢ Fehleranfalligkeit.

So ist die Anwendung der Methoden wertvoll, um die Quatieg Cas A-Signals zu Uber-
prufen. Eine quantitative Verbesserung der statistis@ignifikanz auf diese Weise ist
aber zweifelhaft. Nach Meinung des Autors betragt dieidttathe Signifikanz des Si-
gnals nach wie vor 4.8; 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 Spektrumsrekorksion erlautert, die bei der
Bestimmung des Spektrums von Cas A zum Einsatz kommt. Didddietn, die fur das
HEGRA-System entwickelt wurden, sind ausfiihrlich in [AA®9d, AABT99e, Kbh98],
[AAB T00a] und [KHA"99, Hem98] erlautert.

Die Energierekonstruktion, die in dieser Arbeit verwendet, stimmt mit der HEGRA-
Standard-Methode Uberein (Abschnitt 10.2). Da sowohl G A- als auch die Ver-
gleichsdaten uber mehrere Jahre verteilt gewonnen wuhegh das besondere Augen-
merk hier auf der Kalibration, die eine abgeglichene Ermsigla erzeugt (Kap. 10.4).

Die energieabhangige Akzeptanz des Detektors wird Gbthieeise mittels einer einfa-
chen Korrekturfunktion, der ,,effektiven Flache” oaeilection areaberiicksichtigt. Al-
ternativ dazu kann das Spektrum einer Quelle durch Vetgleiit dem Spektrum einer
Referenzquelle bestimmt werden; deren Spektrum mul3 ablenasitig, d.h. normaler-
weise mittels der effektiven Flache, bestimmt worden .skindieser Arbeit wird das
Cas A-Spektrum durch Vergleich mit dem Krebsnebelspekigemonnen (Kap. 10.3);
der Grund hierfur 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, hezieh der BegriffQuell-
spektrumauf das Emissionsspektrum der Quelle, d.h. in Einheitef? iplo Energiein-
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tervall. Rohspektrunibezeichnet hingegen das (nach allen Analyseschnittemjrbate
Mel3spektrum in Einheiten Ereignisse pro Energieintereddl Energie ist allerdings in
jedem Fall schon geeicht.

10.1.2 Effektive FBche

Aufgrund der endlichen Energieauflosung (hier 20%) undstigiten, mit einem Potenz-
gesetz abfallenden Spektren ist eine korrekte Methode estilBmung des Quellspek-
trums die Vorwartsfaltung, d.h. man variiert ein Mode#i&rum, wendet die Detektorsi-
mulation darauf an und vergleicht mit dem Rohspektrum.

In der Praxis hat sich gezeigt, dal3 sich die astrophysdtaliglevanten Spektren
(E~1>-~3-Potenzzspektren ohrfeatures d.h. ohne Linien) auch mit Hilfe einer einfa-
chen Korrekturfunktion, deeffektiven Fhiche Al;(E) ([KHA T99], siehe Kap. 2.3.4, GlI.
2.2) rekonstruieren lassen. Das Rohspektrum wird durchipiation mit dieser Funk-
tion in das rekonstruierte Quellspektrum tberfuihrt [APE®d]. Der differentielle Photo-
nenflul3 pro Energieintervall betragt:

R B) = n { > I (B A ()]~ g 3 [m(E»Agﬁ(Ej)rl}

j=1 j=1
(10.1)
Hierbei ist At die Beobachtungszeit)FE; die Breite desi-ten Energieintervalls, und
Qon/off ISt das Verhaltnis der Flachen der Signal- und Untergkontrollregion (Kap.
9.3.1). Die erste Summe lauft tber alle Ereignidsg; der Signalregion, deren Energie
innerhalb des-ten Energieintervalls rekonstruiert wurde; die zweitenge lauft ent-
sprechend uber alle Ereignisdg ; der Untergrundkontrollregion. Dig-Effizienz k., ist
das Produkt der Schnitteffizienzen des Schauerformsshumid des Winkelschnitts im
jeweiligen Energieintervall.

Auch beiCutoffSpektren, d.h. Spektren, die zu hohen Energien z.B. meneiBxponen-
tialgesetz abfallen, funktioniert die Methode mit audneicder Genauigkeit [AAB99e].
Das hat sich auch bei einer Re-Analyse des Mrk 501-Spektuamd 997 bestatigt, bei
der eine Energierekonstruktion mit deutlich hoherer Bisauflosung (10%) verwendet
wurde [AAB*01b]. Die Position de€utoffswurde in beiden Fallen gleich zu 6.2 TeV
bestimmt; nur bei Energien oberhalb 15 TeV ergab sich eigliciter Einflul durclspill-
over, d.h. durch eine Kontamination hoherenergetischer Burshdfalsch rekonstruierte
Ereignisse niedrigerer Energie, die nicht durch die Kauglknktion berticksichtigt wer-
den kann.

Die effektive Flache muf3 mit Hilfe von Schauer- und Detesitmulationen gewonnen
werden. Allerdings kann sie nicht vollig unabhangig vamdgemessenen Spektrum an-
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Abbildung 10.1: Ergebnisse der Schauer- und Detektorsimulationen zuigiEaaemd Spektrums-
rekonstruktion fur das HEGRA-Teleskopsystem. Oben lirikfektive FlacheS, = A.g des
Teleskopsystems fur verschiedene Zenitwinkelbereibtie.Funktion spiegelt ausschlie3lich die
Triggerwahrscheinlichkeit fity-Schauer einer bestimmten Energie wieder. Aus [Kt98]. Oben
rechts: Abhangigkeit der Bildamplitude von der simulertSchauerenergie. Der Zusammenhang
wird genutzt, um aus der Bildamplitude in einem Teleskop Eliergie zu rekonstruieren. Die
gezeigte Abbildung gilt fir einen Zenitwinkel von 2Qnd einen Abstand des Schauercores zum
Teleskop von 80-100 m. Aus [Koh98]. Unten: Vergleich dénea Ansprechwahrscheinlichkeit
des Teleskopsystems (links) und der Korrekturfunktiom, zlir Rekonstruktion des Spektrums
genutzt wird (rechts). Zwei wesentliche Effekte bestimrden Unterschied zwischen den Funk-
tionen: Zum einen erfolgt eine Anhebung der effektiverch&zu kleinen Energien aufgrund der
endlichen Auflosung der Energierekonstruktion (hier 2026)m anderen werden die Auswirkun-
gen der Analyseschnitte sichtbar. Die Softwareschwelted@®Photoelektronen pro Bild bewirkt
eine Anhebung der Energieschwelle; der Geometrieschmit2@0 Metern Maximalabstand vom
Schauercore zu einem Teleskop bewirkt eine Abflachung fkteen Flache zu hohen Energien.
Aus [AAB99d].
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gegeben werdenA(;(F) = Alg(asm; E), siehe Kap. 2.3.4). Der systematische Feh-
ler fur den rekonstruierten spektralen Index betragtdagl = —2.2 fur Spektren mit

a = —1.5.. — 3 weniger als 0.1 [AAB 99d]. Spatestens nach einer Iteration mit Neube-
stimmung der effektiven Flache gemar dem ermitteltektsplen Index ist das Verfahren
stabil.

10.1.3 Einflul3 der (Trigger-)Schwelle

Die effektive Flache ist stark abhangig von der Anspreaimscheinlichkeit der einzel-
nen Teleskope, i.e. von der (Hardware-)Triggerwahrsdichkeit und Softwareschwel-
len. Auch die anschlieRenden Schnitte auf das Ereignisa{&sform- und Winkelschnitt)
beeinflussen die Akzeptanzfunktion; diese Effizienzen emaber tiblicherweise nichtin
die effektive Flache integriert, sondern separat bestiommd beriicksichtigt (siehe oben,
Gl. 10.12).

Systematische Fehler bei der Bestimmung der Energiegpekivurden z.B. in
[AAB 799e, Anhang A] diskutiert. Zwei Faktoren bestimmen die Qaatler Spektren.
Das Verhaltnis von simulierter AtmospharentransmisiiVix...,) mal der in der Rekon-
struktion verwendeten Effizienz der Lichtausbeutg-(s.pt) zu den entsprechenden wah-
ren Werten fuhrt zu einem Fehler in der Absolutbestimmuerghergieskala, nicht aber
zu einem Fehler in der rekonstruierten Spektralform. Berédder relativer Energieei-
chung ist dies auch unter variablen Detektorsensiteitgzumindest in erster Ordnung)
gegeben.

Die zweite wichtige Grol3e ist die Abhangigkeit der Triggehrscheinlichkeit eines Er-
eignisses zu der rekonstruierten Bildamplitutl@mp;.;). Unter der Annahme, daf3 diese
Ansprechfunktion korrekt simuliert wurde und invariantemeinerAnderung der De-
tektorverstarkung ist wird ein moglicher Fehler bei der Spektrumsbestimmunghilu
das Verhaltnis der Effizienz der Lichtausbeute bei der@riglitudenrekonstruktion,,
und dem entsprechenden Wett,;, der Triggereffizienz charakterisiert; der Einfluf3 von
Kopt VErschwindet. Bei der Bestimmung der effektiven Flacheuwveranderter Detektor-
verstarkung wird einfach die FunktidfA(amp,;) unter Kenntnis der in der Datenaufbe-
reitung verwendeten Werte VO gata UNd Kopt data IN €INE FUNktionP* (ampy.;) reska-
liert, in der die in ph.e.* geeichten Bildamplitudenwergrwendet werden konnen. Der
EinfluR einer moglichen Fehlbestimmung vBump,.;) istinsbesondere in der Schwell-
region des Detektors von Bedeutung, wo die Funktion statlderiLichtmenge variiert;
er sollte allerdings aus den dargestellten Grinden konh@tad damit hoffentlich klein)
sein.

dies sollte bei den tatsachlich gemessenen Verstarkmdgsungen noch der Fall sein
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Die Uberlegungen in [AAB 99e] wurden fiir ein Einzelteleskop angestellt, und galien
ter der Annahme, dal3 die am Teleskop gemessene CherenktaaBhintensitat propor-
tional zu der Schauerenergie ist. Dies ist naturlich wetgrAnisotropie der Cherenkov-
Emission nur in erster Naherung richtig. Bei einem Tel@skstem ist man allerdings
in der Lage, den Einflul3 der Schwelle durch einen rein geeseégn Schnitt auf den
Abstand des Schauercores und damit den Abstand des Schaueeleskopsystem zu
verringern. Der in der spektralen Analyse angewandte Sclaar Teleskope mit einem
Abstand zum Schauercore von mehr als 200 m verwirft, figmseits der Energieschwel-
le des Teleskopsystems dazu, daf3 die Ansprechwahrscihigil nahezu konstant wird
(siehe Abb. 10.1 unten rechts im Vergleich zu unten link® tatsachliche Sammelflache
steigt aufgrund der Begrenzung des Cherenkov-Lichtkeyal&€rdboden zwar deutlich
langsamer an als in der Schwellregion, es werden aber aughdfien Abstanden immer
noch Schauer registriert.

Der Nachteil dieses Geometrieschnitts ist allerdings @nsgivitatsverlust bei hohen
Energien. Da nach harten Schauerformschnitten das Uatetgpektrum deutlich stei-
ler abfallt als z.B. das Krebsnebelspektrum (siehe Abbr)1@virkt sich dies nachteilig

auf die Signifikanz der Spektrumsbestimmung insbesondgrechwachen Quellen aus,
bei der der statistische Fehler deutlich groRer als deesyatische Fehler ist.

Bei der Verwendung der effektiven Flacié; zur Rekonstruktion des Energiespektrums
mul} diese entsprechend der oben diskutierten Methode Betécksichtigung der in
der Datenaufbereitung tatsachlich angewandten Kaldwsftaktorens, qata UNdkopt. data
zeitabhangig neu bestimmt werden. Nichtlinearitate, durch die statischen Tail Cuts,
konnen auf diese Weise nicht beriicksichtigt werden; diésde eine volle Detektorsi-
mulation mit veranderten Sensitivitaten erfordern.d@ieind weitere Unsicherheiten na-
he der Schwellen der Teleskope kdnnen durch den Einsain #@p. 3.6.4 diskutierten
Softwareschwelle verringert werdémer Nachteil ist ein weiterer Verlust an Ereignissen
(allerdings nicht notwendigerweise an Sensitivitathei&ap. 7.5.2).

10.1.4 Das Krebsnebelspektrum als Referenz

Da die Abhangigkeit der effektiven Flache venklein ist, kann auch ein gemesse-
nes Referenzsspektrum einer echte@uelle zur Bestimmung der effektiven Flache
At (aner; E') bzw. zum direkten Vergleich benutzt werden. Das hat folgevatteile:

e Um ein signifikantes Signal von Cas A zu erhalten, missete [&ohnitte zur Un-
tergrundunterdriickung angewandt werden (Kap. 7 und 9).Bastimmung der

2Nichlinearitaten durch die Tail Cuts kbnnen durch einé\8areschwelle auch bei hohen Bildamplitu-
den nicht ganzlich verhindert werden; der relative Feiied aber geringer.
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Energiespektren werden ublicherweise lockerere Sehaitgewandt, siehe auch
Tabelle 10.1. Die energieabhangigen Schnitteffizienzerden von den Detektor-
simulationen sehr gut beschrieben ([AA®e, KHAT99]). Sie wurden allerdings
tberwiegend nur in lockeren Schnittregimes (insbesanteruglich der Winkel-
schnitte) getestet; hier bewirken Abweichungen zwische&®Mind Simulations-
daten nur kleindnderungen in den Effizienzen.

Unter der Annahme, dal3 digEreignisse in Mel3daten (Cas A) und Referenzda-
ten (Krebsnebel) denselben Bedingungen unterliegeralimtie Unsicherheit bei
der Bestimmung der spektral aufgeldsten SchnitteffiganEir die gutéberein-
stimmung zwischen Cas A- und Krebsnebeldaten spricht zeBsehr gutdJber-
einstimmung der Untergrund-Unterdriickungseffizienzen$chauerformschnitte
(Kap. 7.4 und 7.5).

e Die Cas A-Daten wurden tber einen Zeitraum von drei Jahesioigmen, in dem
die Detektorsensitivitat variiert hat (siehe Kap. 3). Berwendung der effekti-
ven Flache mul} diese den jeweiligen Detekorbedingunggapafdt und gepruft
werden. Die Anpassung geschieht im Normalfall nur durchdne Skalierung der
Ansprechwahrscheinlichkeiten der Teleskope, unter \@ndasigung nichtlinea-
rer Effekte. Die Verwendung der Softwareschwelle zum sjaddt Akzeptanzaus-
gleich fuhrt dazu, daf’ der Einflul3 von Nichtlinearitaterden Teleskopschwellen,
z.B. durch den statischen Einsatz der Tail Cuts, verminaied

Die Probleme dieser Methode sollen aber nicht verschwiageden:

e Grundsatzlich konnen die Nachthimmelshelligkeiteném @u vergleichenden Da-
tensatzen unterschiedlich sein, so dal3 sowehlvie Untergrundereignisse ver-
schiedene Erwartungswerte haben kdnnen.JFHreignisse gibt es dafur keiner-
lei Anzeichen (siehe z.B. dmean scaled widtkrwartungswerte dey-Ereignisse
von Mrk501 und dem Krebsnebel, Kap. 7.4).

Die Untergrundverteilungen kdnnen des weiteren nochldgecichtetey’s aus der

Galaktischen Ebene beeinflul3t werden. Die Unterschietteisélir den Cas A- und
den Krebsnebeldatensatz vernachlassigbar sein. Obrs@rded fir die leichten

Unterschiede der Untergrundspektren in den KrebsnebdlMrk 501-Datensatzen
(siehe Kap. 10.3, Abb. 10.2) sind, ist unklar. Bei korrekiiatergrundbestimmung
sollte der Einfluf3 unterschiedlicher Untergrundspektrender Bestimmung von
~-Spektren klein sein.

Beide angesprochenen Effekte werden auch nicht imd8mulationen und den
daraus gewonnenen effektiven Nachweisflachen beriaigic



10.2. METHODE DER ENERGIEREKONSTRUKTION 195

EREIGNIS-SELEKTION | diese Arbeit | Standard
Alle EINZELTELESKOP-SCHNITT cuty;
Bildamplitudeamp,, > 40 ph.e.* -
2nd hotpix > 12ph.e.* -
SYSTEM-SCHNITT
N, Nachcut,, | >2 | -
Richtungs- EINZELTELESKOP-SCHNITT cuty
rekonstruktion | lokaler Teleskoptrigger | - | ja
SYSTEM-SCHNITT
Nie; NAChcutyy - > 2
Abstand zur Quell@? < 0.0135°2 < 0.0484°2
Schauerform EINZELTELESKOP-SCHNITT cuty;
Bildamplitudeamp;.; - | > 40ph.e.
SYSTEM-SCHNITT
N;e; NAChcutyy - > 2
mean scaled width 0.5 <msw<1.1|msw<1.2
Energie EINZELTELESKOP-SCHNITT cutyy
Abst. Bildschw. zur Kameramitte < 194 < 1%4
Schauercoreabstamldc,,; < 200m < 200m
Bildamplitudeamp,, - > 40 ph.e.*
SYSTEM-SCHNITT
Nie; NAChcutyy > 2 > 2
min. Stereowinkel > 20° > 20°

Tabelle 10.1:Schwellen und Schnitte, die ein Ereignis erfullen muf3, eider Spektrumsbestim-
mung verwendet zu werden. Die Einheit ph.e. (Photoelektmpbezieht sich auf den Rohwert, der
mit der Pulsformanalyse ermittelt wird; ph.e.* beziehthsif die rekalibrierte Energieskala, d.h.
die Werte entsprechen den geeichten Relationen zwischergyierund Detektoreintrag (Bildam-
plitude). Fur die Energierekonstruktion werden in jedeatl Bie Bildamplituden in ph.e.* ver-
wendet.

e Der grofite Nachteil fur die vorliegende Analyse bestehter Notwendigkeit,
einen Referenzdatensatz zu erzeugen, der gleichzeiggesreichende-Statistik
und moglichst dieselbe Zenitwinkelverteilung wie der Meafensatz hat. Dies ge-
lingt nur eingeschrankt, zu Details siehe Abschnitt 10.5.
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10.2 Methode der Energierekonstruktion

Fur die Energierekonstruktion wird in der vorliegendenalse die Standard-Methode
der HEGRA-Systemanalyse verwendet (z.B. [AAR®d, Sect. 3.5, Algorithmus 1]). Fir
diese wurden in 16 Abstandsintervallen vom Teleskép;) von jeweils 25 m Breite und
unter den Zenitwinkelrzen; = 0°,20°,30°,45° und 60° ~-Schauer simuliert. Die aus
den Simulationen gewonnenen Mittelwerte fur die Bildaimople in Abhangigkeit von
der Schauerenergie

fdtci,zeni . Etel — AMPtel (102)

(siehe z.B. Abb. 10.1 oben rechts) werden verwendet, umr ulibevendung der
Zenitwinkel-Interpolationsfunktioros (zen/zen;)>* mittels der Umkehrfunktion von
Gl. 10.2 aus den Teleskop-Bildamplitudemp,., die jeweiligen Energiewerté,,, zu
bestimmen:

1 ampyer, dtce, zen — By, [ampy] = ph.e.* (10.3)
Die Bildamplituden werden dazu mittels des in Kap. 3.6 basblenen Kalibrationsver-
fahrens geeicht.

Der Energieschatzwef fur das Ereignis wird aus dem Mittelwert des Logarithmus de
Werte E,.; bestimmt:

1 ct in ene. reco
E= exp ( ct in ene. reco Z In (Etel>> (104)
Ztel tel

Bei der Bestimmung des Energiespektrums wird in der voeleign Arbeit in der gesam-
ten Datenanalyse die Softwareschwelle zum spektraleniimeausgleich angewandt
(Kap. 3.7, Tabelle 3.3). Damit einem Ereignis eine rekanstte Energie zugeordnet wer-
den kann, mussen allerdings noch einige zusatzlichegedigen erfillt sein, die tber die
dort beschriebenen Selektionen hinausgehen. Zunachdewaur Ereignisse zugelas-
sen, bei denen vier Teleskope effektivim System beteilaytan; ein 3-Teleskop-System
kann prinzipiell eine andere spektrale Akzeptanz habemibDain Teleskop bei der Be-
stimmung der Energie bericksichtigt wird, darf der Bilowerpunkt nicht mehr als’4
vom Kamerazentrum entfernt sein; dies unterdrickt dueain idlamerarand abgeschnit-
tene Bilder. Des weiteren darf ein Teleskop nicht mehr al3r@0vom rekonstruierten
Schauercore entfernt séirDie Zahl der so eingeschrankten Teleskope muf? mindestens
zwei betragen. AulRerdem wird noch gefordert, daf3 der mieimankelabstand, unter
dem zwei Teleskope den Schauercore gesehen haben, mimsil28tbetragt; dies ist ein
Schnitt auf die Qualitat der Schauercorerekonstrukubmfur die Energierekonstruktion

3pei Beobachtungen oberhalb voreaenitwinkel wird dieser Schnitt auf 400 m vergroRert
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noch wichtiger ist als z.B. fur die Bestimmung der Schawrenerwartungswerte. Tabelle
10.1 fal3t alle Selektionskriterien zusammen.

Im Gegensatz zu der Beschreibung in [AA®9d] wird in der Standard-Analyse keine
Gewichtung der Teleskopwerte,.; durchgefiihrt. Allerdings erreicht man auch unter
Verwendung der korrekten Gewichte, die aus der Streuungndé&l. 10.2 ermittelten
Werte bestimmt werden, nur eine geringe Verbesserung tegraden Energieauflosung
(relative Verbesserung um ca. 10%). Die Werte der einzeled&skope sind insbesonde-
re durch Fluktuationen in der Schauerhdhe korreliert.edierwendung der geometri-
schen Bestimmung der Schauerhthe (und der Verwendungeianbten Quellposition
bei der Rekonstruktion des Schauercores) erreicht mankEriregieauflosung von 10%
[AAB *01b]; dieser Algorithmus wird fur die Genauigkeit der wvegenden Analyse al-
lerdings nicht bendtigt und auch nicht eingesetzt.

Die Verwendung von Gewichten bei der Bestimmung der Enedieegrof3e gegenuber
kleinen Bildamplituden bevorzugen, konnte allerdingseagell zu einer Verminderung
des Einflusses der Teleskopschwellen bei der Energiergkétion fuhren. Mit einer
Erweiterung des maximal akzeptierten Schauercorealstand Teleskop konnte man
so eventuell eine Verbesserung deEreignisstatistik bei nur maRiger VergroR3erung des
systematischen Fehlers erreichen. Untersuchungen zendi€sema wurden im Zusam-
menhang mit der vorliegenden Arbeit allerdings nicht dgeftihrt.

10.3 Vergleich zweier Rohspektren

Unter der Annahme, dal3 zwei miteinander zu vergleichendspktren aus den Quellen
A und B entstammen, deren Spektren jeweils Potenzgeset&zefodm db/dE o« E*A
bzw.x E°B folgen, kann die Differenz der spektralen Indizes durchdiaseise Verhalt-
nis der (untergrundsubtrahiertepRohspektren gewonnen werden:

Non Aji Noff Ai
d (D (D 1 At -1 on/o = o —
( A/ B)(Ez): B ng—lB‘ o /HZ?\/;B» o Faa—as (105)
dE AEZ AtA ZJ:OIl], i aon/off Z]’:Of "
Bei dieser Methode entfallen digEffizienz und die effektive Flache (beide binweise
bestimmt), da sie faktorisieren und somit gekurzt werd@men (siehe Gl. 10.1).

Die Differenz der spektralen IndizeAo = o, — ag, wird durch eineny?-Fit eines Po-
tenzgesetzes mit freier Normalisierung und freiem Expteregewonnen; die Fehler in
den Quotientenspektren werden jeweils durch Gau3scherf@ttpflanzung bestimmit.

4Grund hierfiir waren technische Probleme bei der dortiggriémentierung.
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Abbildung 10.2: Ergebnisse der Vergleiche der Rohspektren von Mrk501 und ideebsnebel
als Funktion des untersuchten Zenitwinkelbereichs. Diéligen Symbole entsprechen den Er-
gebnissen der Zenitwinkelabschnitte-Z5°, 25°-40° und 40-60°. AulRerdem wurden diese Ze-
nitwinkelabschnitte noch einmal habiert, die Ergebniged als offene Symbole dargestellt. Die
~-Erwartungswerte (Dreiecke) stimmen im Rahmen der s&dfstn Fehler mit dem erwarteten
Wert vonAa = 0.7 Uberein. Zu weiteren Details siehe Text.

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

Um die korrekte Implementierung des Verfahrens zu testeinden die Rohspektren des
Mrk 501- und des Krebsnebel-Datensatzes miteinanderigkegl. Das Krebsnebelspek-
trum folgt einem Potenzgesetz mit dem differentiellen $@dén Indexac,., = —2.59
[AAB T00a]. Das Mrk501-Spektrum hat jedoch einen Verlauf, deh siarch ein Po-
tenzgesetz mit eineroutoff bei E. ¢ = 6.2 TeV beschreiben lalkt:dd . 50; /dE
(E/TeV) ' exp (—FE /6.2 TeV) [AAB T99e]. Daher wurde das Mrk 501-Rohspektrum
vor der Analyse mit der inverseutoff Funktion multipliziert; als Ergebnis des Vergleichs
der~-Spektren erwartet man somit einen Wert vba = —1.9 — (—2.59) ~ 0.7.

Abbildung 10.2 zeigt das Ergebnis dieses Tests. Die Daterdewuin Zenitwinkel-
abschnitte von 825°(0.5-5TeV), 25-40°(1-10 TeV) und 40-60°(2-10 TeV) aufgeteilt
(gefullte Symbole). Die Energiebereiche, in denen jesveiih Potenzgesetz angepaldt wur-
de, sind jeweils in Klammern angegeben. Zusatzlich wuidiese Zenitwinkelbereiche
noch einmal halbiert (unter Beibehaltung der angepaldtargigbereiche), die Ergeb-
nisse sind durch die offenen Symbole gezeigt. Die Ergebrass deny-Rohspektren
entsprechen den Erwartungen. Im Zenitwinkelbereich 2veie25 und 40 ist die Er-
eignisstatistik sowohl des Krebsnebel- als auch des MrkiBéensatzes vergleichsweise
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gering; im Rahmen des statistischen Fehlers stimmen diebBrgse aber auch hier mit
der Erwartung Uberein. Der Wert filka: der v-Spektren im Zenitwinkelabschnitt 50
60> kann wegen mangelnder Statistik nur unzulanglich bestimenden.

Parallel zu deny-Rohspektren wurden auch die Untergrundspektren, mit tme é\n-
wendung desnean scaled wid#schauerformschnitts, nach derselben Methode vergli-
chen; hier sollte die Differenz der spektralen Indizes Ceben. Die Ergebnisse ohne
Schauerformschnitt entsprechen auch hier den Erwarturigsipesondere im mittleren
Zenitwinkelbereich andert sich die Energieschwelle dgste3ns schnell mit ansteigen-
dem Zenitwinkel; da die beiden Datensatze hier stark sokeedliche Zenitwinkelvertei-
lungen haben, ist das Ergebnis des grofRen Zenitwinkelalitsc(25-40°) nicht beson-
ders aussagekraftig. Die Differenz unter Anwendungrdean scaled widt#$chnitts bei
kleinen Zenitwinkeln scheint dagegen signifikant zu sei@;Wrsache ist unklar.

10.4 Spektraler Test der Softwareschwelle zum
Akzeptanzausgleich

Zu der in Kap. 3.6.4 beschriebenen Softwareschwelle, die lrkomogene spektrale Ak-
zeptanz fur alle in dieser Analyse verwendete Daten eeesgll, wurden in den vor-
herigen Kapiteln schon drei Tests gezeigt. Zum einen is{digergrund-)Ereignisrate
aller Daten-Runs uber den relevanten Zeitraum im Rahmeri@&oigen Fehlerbandes
konstant (Kap. 3.6.1, Abb. 3.8). Zum zweiten wurde anharglkKtebsnebeldatensatzes
demonstriert, dafl3 sowohl die Untergrundrate wierdieate nach Anwendung der Soft-
wareschwelle Uber einen weiten Zenitwinkelbereich m#itkonstant ist (Kap. 5.2, Abb.
5.2 und 5.3). Zum dritten wurde gezeigt, daf} die Untergrtiiztenzen desnean scaled
width-Schauerformschnittes sowohl ohne als auch mit Anwenden&aftwareschwelle
zeitlich konstant sind und daf3 sich didcreignisrate des Krebsnebeldatensatzes in beiden
Fallen proportional zur Untergrundereignisrate verfi@ap. 7.5.2, Abb. 7.7 bis 7.12).

Um die zeitliche Konstanz der spektralen Akzeptanz direkiiberpriifen, wurde der
Krebsnebeldatensatz in die jahrlichen Perioden 97/90%8nd 99/00 aufgeteilt. Die
Untergrund- wie auch die-Rohspektren wurden nach der im letzten Abschnitt (10.3)
beschriebenen Methode in den Zenitwinkelbereichfe@9(0.5-5 TeV) und 2540°(1-

10 TeV) miteinander verglichen; in Klammern sind die and&pa Energiebereiche an-
gegeben. Die Abbildungen 10.3 und 10.4 zeigen die Ergebuiss Vergleichs zwischen
der 98/99- und der 97/98-Periode, Abb. 10.3 fur den Zeniteibereich zwischen"Qund
25°, Abb. 10.4 fur den Bereich zwischen?25nd 40. Oben sind jeweils die Verhaltnisse
der Untergrundspektren (ohne Schauerformschnitt), ueeder~y-Spektren (mitmean
scaled widthSchnitt) gezeigt. Die linken Spektren stellen die Ergebaimit Anwendung



N
o
o

KAPITEL 10. BESTIMMUNG DES SPEKTRUMS VON CAS A

N

N

X/ndf 2240 /| 3
HP1 0.9656t  0.1698E-01]
P2 0.4613E-0%  0.2342E-01

X'/ndf  49.18 | 3
FP1 0.8896  0.1044E-01
P2 02473t  0.1660E-01

L .

L o — A - 47

i

i BG, without software threshold

energy [TeV] 10

i BG, with software threshold

1 10 1

flux ratio (BG normalized)
H
\
.
b
|
T
1
flux ratio (BG normalized)
H

o
o

energy [TeV]

N
N

X/ndf 1293 | 3
-P1 0.8974t  0.5356E-01
P2 -0.1586E-01  0.8782E-01

X/ndf 1578 | 3
|-P1 09734 0.5015E-01
P2 0.5602E-0%  0.7799E-01

e S ]
- - *7—T—

I
A

i Y, with software threshold

1 10 1

Ly, without software threshold

10

flux ratio (BG normalized)
H
T “ T T
|
|
|
|
\
|
| |
474

o

flux ratio (BG normalized)
|_\

o

energy [TeV] energy [TeV]

Abbildung 10.3: Vergleich der Untergrundspektren (oben) und deBpekiren (unten) zweier
jahresweise zusammengefallten Krebsnebeldatensatme(\®B/99 im Vergleich zum Winter
97/98, Zenitwinkel 0-25°). Untergrundspektrerf? < 0.0225°2, kein Schauerformschnitty-
Spektren:#? < 0.0135°2, msw < 1.1). Gezeigt ist jeweils das Verhaltnis zweier Rohspektren,
die Datensatze wurden entsprechend dem Verhaltnis dear@eahl der Untergrundereignisse
normiert. An die Daten wurde jeweils ein Potenzgesetz aafgefeiUbereinstimmung der spek-
tralen Akzeptanzen sollte der angepal3te Exponent klein der Vergleich sollte naherungsweise
eine Waagerechte ergeben. Der getestete Energiebergitawischen 500 GeV und 5 TeV. Links
ist jeweils der Vergleich der Spektren unter Anwendung detvEreschwelle gezeigt. Man er-
kennt im Rahmen des statistischen Fehlers die erwarteeeUhereinstimmung der spektralen
Akzeptanz, sowohl fir Hadronen wie auch fisEreignisse. Rechts ist derselbe Vergleich ohne
Einsatz der Softwareschwelle gezeigt.

der Softwareschwelle, rechts ohne ihre Anwendung dar.

Tabelle 10.2 gibt einetberblick tiber alle Ergebnisse. Da es in der Periode 99/ak-p
tisch keine Krebsnebeldaten oberhalb eines Zenitwinkats30 gibt, ist hier kein Ver-
gleich fur den Zenitwinkelbereich 2510° moglich. Zusammenfassend gilt, daf? die Un-
tergrundspektren ohne Schauerformschnitt bei fehlenoléw&reschwelle um\a =~ 0.2
voneinander abweichen und dal3 diese Differenz bei Anwenden Softwareschwelle
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Abbildung 10.4: Derselbe Vergleich wie in Abb. 10.3, mit den Daten unter Eeinkeln 25-
400 (~v-Spektren'msw < 1.2). Der getestete Energiebereich liegt bei 1-10 TeV, der dagctder
Bestimmung des Cas A-Spektrums verwendet wird.

verschwindet. Sowohl fur dig-Spektren als auch fir die Untergrundspektren nach An-
wendung desnsw < 1.1-Schnitts zeigt sich dagegen, daf3 die Akzeptanzen sowaid oh
als auch mit der Softwareschwelle gut UbereinstimmenGadend hierfur liegt moglicher-
weise darin, dafy-Ereignisse undy-artige Ereignisse nach harten Schauerformschnit-
ten vorwiegend 3- und 4-Teleskop-Ereignisse sind, deraesrgigbestimmung weniger
schwellenabhangig ist. In jedem Fall gilt, dal3 die Ergebaifur die vorliegende Analyse
eine guteUbereinstimmung der spektralen Akzeptanzen wahrend nierschiedlichen
Beobachtungsperioden (mit unterschiedlichen Detekbsrgeitaten) zeigen.

10.5 Zenitwinkelabhangigkeit der Akzeptanz

Die effektive Flache des Teleskopsystems ist zenitwailiieingig (sieh_e z.B. Abb. 10.1);
der Parameter wurde id/;(«; zen; E) in den obigen Formeln dedbersichtlichkeit
halber weggelassen. Die Abhangigkeit lalt sich emgiridarch einen Skalenfaktor
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msw < - 1.2 1.1
6% < | 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 —-0.0940.08 —-0.016 + 0.09
25°-4¢¢ 1-10TeV  Untergrund 0.02 + 0.03 0.07 £ 0.08 —0.07 £ 0.18

'S 0.11 £0.18 —-0.02+0.13 —0.08 £0.13
9900/9798, mit Softwareschwellg

0°-25> 0.5-5TeV  Untergrund —0.10 +0.03 —0.01 +0.10 —0.36 £0.16
v's | 0.08+0.14 —-0.074+0.09 —0.06 £0.10

9899/9798, ohne Softwareschwelle

0°-25° 0.5-5TeV  Untergrund 0.25 + 0.01 0.26 +0.05 0.08 £0.11
v's | —0.17+0.12 —0.03 £0.07 0.06 4+ 0.08

25°-40¢ 1-10TeV  Untergrund 0.16 + 0.02 0.17 £ 0.07 0.01 £0.17

vY'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 4 0.02 0.04 + 0.08 —0.04 £0.13
'S 0.03+0.15 —-0.114+0.09 —0.02 £ 0.10

Tabelle 10.2:Ergebnisse der Vergleiche der Rohspektren der jahresweisgteilten Krebsne-
beldatensatze. Fettgedruckt sind die Werte fur den dntadvergleich ohne Schauerformschnitt
und den Vergleich defy-Spektren nach Anwendung harter Schauerform- und Winkeie.
Die Untergrundspektren unterscheiden sich im spektraieled ohne Anwendung der Softwa-
reschwelle umAa ~ 0.2, diese Differenz verschwindet mit Anwendung der Softwelneslle.
Die v-Spektren scheinen hingegen unempfindlicher gegentibekntgerungen der Detektoremp-
findlichkeit zu sein, im Rahmen der Fehler stimmen die Speksowohl ohne als auch mit An-
wendung der Softwareschwelle Uberein. Zu Details sielxe Te

cos¢ (zen) mit ¢ ~ 2 beschreiben [AAB99d]; einerAnderung von 25% zwischert Gnd
30° Zenitwinkel folgt eineAnderung von 35% zwischen 30nd 45.

In Abb. 10.5 sind die Untergrund-Zenitwinkelverteilungdar Cas A-Daten und des
Krebsnebel-Referenzdatensatzes gezeigt. Bei einer Gewig der Krebsnebeldaten ent-
sprechend der Zenitwinkelverteilung der Cas A-Daten widik ~-Statistik der Krebs-
nebeldaten einen signifikanten Beitrag zum statistiscledrelF bei der Bestimmung des
Spektrums von Cas A leisten. Daher wurden als Referenzd#deeKrebsnebeldaten zwi-
schen 25 und 40 verwendet. Der dadurch verursachte systematische Fdelem Ver-
gleich zu dem durch die Cas#A-Statistik dominierten statistischen Fehler immer noch
klein ist, wurde durch den Vergleich der Untergrundspekaiegeschatzt.
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Abbildung 10.5: Zenitwinkelverteilung aller (Untergrund-)Ereignissesdgas A- und des Krebs-
nebeldatensatzes im Vergleich. Links sind die vollen Dsditre gezeigt, rechts ist der Krebs-
nebeldatensatz auf den Zenitwinkelbereich zwischeh @t 40 eingeschrankt und in°5
Schritten durch unterschiedliche Schraffierung markiget.einer Gewichtung der Krebsnebelda-
ten entsprechend der Cas A-Zenitwinkelverteilung wilietesthtistische Fehler der Krebsnebel-
Verteilungen zu einem signifikanten Beitrag zum Fehler des & Spektrumsbestimmung fuhren.
Daher werden hierfur alle Krebsnebeldaten zwischeénugl 40 verwendet. Der dadurch verur-
sachte systematische Fehler wird durch einen Vergleictud@rgrundspektren abgeschatzt.

Dieser Vergleich ist in Abb. 10.6 gezeigt. Auf die Untergdspektren wird ein harter
Schauerformschnitt angewandb{w < 1.1), da die so selektierten Ereignisseahn-
liches Verhalten zeigen. Es wird jeweils der volle Cas Addatatz mit verschiedenen
Zenitwinkelabschnitten des Krebsnebeldatensatzesiekegl. Man erkennt die sehr gute
Ubereinstimmung der spektralen Akzeptanz bei Verwendasdg30-35°-Zenitwinkelab-
schnitts des Krebsnebeldatensatzes; dies wird aufgrurdetiétwinkelverteilungen auch
erwartet.Ahnlich gute Ubereinstimmung erreicht man bei Auslassung des nieérgst
Energiebins (500 GeV-1 TeV) auch fur derf 28Y-Zenitwinkelbereich; der so definierte
Krebsnebeldatensatz wurdepriori fur den Vergleich mit den Cas A-Daten ausgewabhilt.
Der systematische Fehler bei der Bestimmung 20t.s o crap Wird auf dAa) = 0.1
abgeschatzt.

Eine Korrektur dery-Akzeptanz mittels dieser Quotientenspektren scheintdeuf er-
sten Blick moglich; allerdings mufdten weitere Untersuaen klaren, inwieweit diese
relativen Untergrundspektren tatsachlich quantitativvaen relativeny-Spektren tiber-
einstimmen; die Rohspektren tun dies a priori nicht (siebb.A0.7).
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Abbildung 10.6: Vergleich der Untergrundspektren des Cas A- und des Krébledtiatensatzes; es
wurde ein lockerer Winkelschnitt, aber derselbe Schamagohnitt wie bei der Bestimmung der
~-Spektren gewahlt. Die Untergrundspektren sind ein ghta8 auch fiir didJbereinstimmung
der spektraleny-Akzeptanz. In allen vier Spektren wird der volle Cas A-Detatz verglichen:
oben mit dem vollen Krebsnebel-Referenzdatensatz zwis2&eund 40 Zenitwinkel und in den
weiteren Abschnitten jeweils mit Unterbereichen v8mBbeite. Man erkennt erwartungsgemal die
besteUbereinstimmung im Falle der 3@5°-Krebsnebeldaterdhnlich gute Ubereinstimmung
wird aber auch bei dem vollen 28l0°-Abschnitt erreicht, allerdings unter Auslassung des-ied
rigsten Energiebins (500 GeV-1 TeV). Aus diesem Grund wurdker Cas A-Spektrumsanalyae
priori dieses Energiebin ausgelassen.

10.6 Bestimmung des spektralen Index der Cas A-
Ereignisse

Nach diesen ganzen Vorarbeiten werden nun das Cas A- undrdbasri€bety-Spektrum
miteinander verglichen, um den spektralen Verlauf der GasEmission zu untersuchen.
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Abbildung 10.7: Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzesw(ifikal 25°-40°)

im Vergleich. Fur alle Daten gelten harte Schnifies(< msw < 1.1, 2 < 0.0135°2). Die Un-
tergrunddaten werden aus Kontrollregionen gewonnenndel@Ehe im Gesichtsfeld siebenmal
groRer ist als die Flache der Signalregion. Die Krebslaalben sind entsprechend der unterschied-
lichen Beobachtungszeiten hochskaliert.

Abbildung 10.7 zeigt die Rohspektren des Cas A und des KeddedrReferenzdatensatzes
(Zenitwinkel 25-40°) unter Verwendung der harten Schauerform- und Winkels@hni

(0.5 < msw < 1.1, 62 < 0.0135°%). Die Bestimmung des Untergrundes erfolgt mittels
des in Kap. 8.3.3 diskutierten Kontrollregionenlayouta. Gegensatz zu der bereits in

Kap. 6 gezeigten Abbildung 6.3 sind in dieser Abbildung dielksnebeldaten mittels des
Verhaltnisses der Untergrundereignisse auf die Cas ABeuntungsdauer hochskaliert.

Man erkennt noch einmal die guttbereinstimmung der Untergrundspektren.

Abbildung 10.8 zeigt das in Gl. 10.5 eingefiihrte Verh&kpektrum der Cas A- und
Krebsnebek-Ereignisse. Unter der Annahme, dal3 daQuellspektrum von Cas A ei-
nem Potenzgesetz folgt, wird mit einem Fit der Funktion

d(q)Cas A/CI)Crab)
dF

(EZ) — @(JEZ'OCCasA_OCCrab (106)

und dem bekannten spektralen Index des Krebsnekgls = —2.59 £ 0.024a¢ £ 0.5y
[AAB *00a] der differentielle spektrale Index defEmission von Cas A zwischen 1 und
10TeV zu

Qas A = —2.45 & 0.4g0 £ 0. 15y (10.7)

bestimmt.
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Abbildung 10.8: Vergleich dery-Rohspektren des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzes (Ze-
nitwinkel 25°-40°). Auf die Daten wurden harte Schnitte angewende’ (< msw < 1.1,

6% < 0.0135°2). Die Zahlen der KrebsnebeHEreignisse wurden entsprechend der unterschied-
lichen Beobachtungszeiten der beiden Datensatze hdiskBas Bild zeigt das in Gl. 10.5 be-
schriebene Spektrum, in dem dieEreignisse des Cas A- und des Krebsnebeldatensatzesisgnwe
dividiert werden. Die Fehler werden mittels Gauf3scher éréditpflanzung berechnet. Unter der
Annahme, dal3 beide Spektren aus Quellspektren stammegindi|m Potenzgesetz folgen, sollte
dieses Verhaltnis wiederum einem PotenzgesetZ2“ folgen; die durchgezogene Linie zeigt
den entsprechenden Fit fir den Energiebereich zwisched 1@TeV. AuRerdem sind Anpassun-
gen der hadronischen (gepunktete Linie) und der leptoeis¢hestrichelte Linie) Modellspektren
gezeigt, die in Abschnitt 10.7 diskutiert werden; in diedeatl liegt der fur die Anpassung ver-
wendete Energiebereich bei 1 bis 20 TeV.

Als weiterer Test wurden die Rohspektren der Untergrundl der ~v-Ereignisse nach
derselben Methode verglichen. Die Untergrundrohspeksiad im Vergleich sowohl
zum Krebsnebel- wie zum Cas#Spektrum steiler, d.h. weicher, die Werte liegen bei
Aa = 0.5..1, je nach Wahl des angepaldten Energiebereiches. Der \@rglai dem
Krebsnebek-Spektrum ergibt kein gutes Potenzgesetz)didVerte schlieRen eine Be-
schreibung des Untergrundspektrums mittels eines Paterizzes aus.

Der Untergrund nach harten Schauerformschnitten bestéhtyereits in Kap. 8.3 kurz
diskutiert, aus hadronischen Ereignissen, deren Bildechd&luktuationen denen von
~v-Schauern ahnlich sind, und moglicherweise aus Elektmaimd diffusen kosmischen
~’s; letztere insbesondere aus Richtung der Galaktischéeilse. Die ,,Energie” die-
ser Ereignisse wird mit einer fi-Schauer ermittelten Energierekonstruktion bestimmit.
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Abbildung 10.9: Reduziertes¢? und die daraus abgeleitete Wahrscheinlichkeit fir véesieme
spektrale Indizes, wenn das Cag/ASpektrums mit einem Potenzgesetz zwischen 1 und 10 TeV
beschrieben wird. Der Verlauf der Wahrscheinlichkeit wdtdch eine Gaul3funktion beschrieben
(durchgezogene Kurve).

Das Untergrundspektrum reprasentiert also nicht dast8pelder geladenen kosmischen
Strahlung, so dal} ein Vergleich mit dessen spektralen Inodst moglich ist.

Die Tatsache, dal3 das Untergrundspektrum deutlich vonater Bes gemessenen Cas A-
~v-Spektrums abweicht, kann als zusatzlicher Hinweis dgéwertet werden, daf} das
Cas A-Signal nicht aus einer Unterschatzung des erwartét¢ergrunds herrihrt.

10.7 Test von Modellvorhersagen fir das CasA-
Spektrum

Der Wert fur das reduziertg? bei der Bestimmung vonc, A ist deutlich kleiner als 1.
Daher werden Spektren, die z.B. eine Standardabweichundem rekonstruierten spek-
tralen Index abweichen, statistisch noch nicht besondaris ausgeschlossen. Abbildung
10.9 zeigt das reduziertg? und die daraus bestimmte Wahrscheinlichkeit als Funktion
des angenommenen spektralen Index von Cas A. Um diese Wetiestimmen, wur-
de in der in Gl. 10.6 beschriebenen Anpassung der Werdfiira festgehalten und nur
jeweils ®, bestimmt.

Um die Ubereinstimmung bzw. Abweichung der in Kap. 11.3 und 11skatierten Mo-
dellspektren mit dem gemessenen Cag-8pektrum genauer zu quantifizieren, wurde
aus den in Abb. 11.4 gezeigten Modellvorhersagen ein éifiteelles ,,leptonisches” und
ein differentielles ,,hadronisches” Modellspektrum aktert. Das in Gl. 10.5 zur Be-
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Abbildung 10.10: Vergleich des Cas A-Rohspektrums mit einem ,,leptonischen” (oben) und ei-
nem ,,hadronischen” (unten) Modellspektrum. Die Modelldpen wurden aus den Krebsnebel-
Rohspektren unter Anwendung der spektralen Verlaufetdmretischen Vorhersagen gewonnen.
Fir die Normalisierung der Modellspektren in der Darstalj wurde die bestg?-Anpassung
gewahlt.

schreibung des Quotientenspektrums verwendete Poterizgasrde modifiziert, um den
Modellspektren (im wesentlichen Potenzgesetze mit eirahtsalencutoff) zu entspre-
chen. Diese Vorgehensweise ist in gewissen Grenzen erldalsie derselben Methode
folgt wie die Bestimmung von gekrimmten Spektren unter Andung der effektiven
Flache (siehe Abschnitt 10.1.2). Bei diesen Tests spiiembsoluten FluRvorhersagen
der Modelle keine Rolle, es wird lediglich der vorhergesagpektrale Verlauf mit dem
gemessenen Cas A-Spektrum verglichen.

Die Ergebnisse sind in Abb. 10.8 eingezeichnet. Fur dewitrde der Energiebereich auf
1-20 TeV erweitert (zu einer Diskussion Uiber die verweed&nergiebereiche siehe Ende
dieses Abschnitts). Die gepunktete Linie entspricht delrtvaischen Modellvorhersage,
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Abbildung 10.11: Ergebnisse dea posterioridurchgefiihrten Tests zur Beschreibung des Cas A-
~-Spektrums unter Anwendung verschiedener Energieberet@ben sind die Ergebnisse der Fits
an ein Potenzgesetz gezeigt, unten die Ergebnissg’dand der Kolmogorov-Tests. Fiir das unte-
re Ende der Energieskala wurde 1 TeV (dunkle Symbole) ursiTe¥ (graue Symbole) gewahlt.
Das obere Ende des Energiebereiches wird durch die Abssigggeben. Die Ergebnisse fur die
in der Analysea priori ausgewahlten Energiebereiche sind durch Pfeile markiert

die gestrichelte Linie der leptonischen Vorhersage. Elitegreative Darstellung desselben
Tests ist in Abb. 10.10 gezeigt. Hierfur wurde das KrebshebRohspektrum entspre-
chend der Unterschiede zwischen dem KrebsnebelspektrdrdemModellvorhersagen
modifiziert. Die Abbildung zeigt oben das so ermittelteptteische” Modellspektrum

und unten die ,,hadronische” Vorhersage. Die Cas A-Rolispekind in beiden Fallen

dieselben.

Um die Vertraglichkeit der beiden Vorhersagen mit dem gesaeen Cas A-Spektrum
zu Uberprifen, wurden zwei statistische Tests durahgéf ein x2-Test und ein
Kolmogorov-Test [EDJ71]. Beide Tests priifen nur die Vertraglichkeit der spalkn
Formen; die Normalisierungen, d.h. die FluBvorhersagengd@n nicht geprift. Dey?-
Test ergibt fur das hadronische Modell eine Wahrschédikbd von 93% und fur die
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leptonische Vorhersage eine Wahrscheinlichkeit von 319%. diatistischepower, d.h.
die Fahigkeit, Hypothesen auszuschlieBen, hangt heiffiest von der GroRe der In-
tervalle ab. Der Kolmogorov-Test wurde als Alternative Baistimmung der optimalen
BingroRe durchgefuhrt; er ist generell sensitiv auf ehwége von Abweichungen von
Vorhersage und Mel3werten mit demselben Vorzeichen. Dazdenie in dem Analy-
seprogramm PAW [CER] implementierte Kolmogorov-Routinggesetzt. Diese hat al-
lerdings zwei Probleme. Zum einen werden untergrundshiette Histogramme falsch
behandelf. Dieser Fehler konnte durch eine Modifizierung behoben wetdam ande-
ren werden bei dem Vergleich der Histogramme deren sttt Fehler nur durch die
Zahl der aquivalenten Ereigniss& uiv
(X wi)2

Nequiv = W (10.8)
berticksichtigt; hierbei sind die Gesamtzahl der Ereignisse in einem Histogrammund
die Gewichte der Ereignisse. Die Fehler der einzelnen Bierainander bleiben unbe-
achtet. Der Kolmogorov-Test ergibt fur die hadronischehdnsage eine Wahrscheinlich-
keit von 98%, fur das leptonische Modell eine Wahrschelkeit von 15%. Die Ergeb-
nisse unterscheiden sich also praktisch nicht von den Bigedn des?-Tests. Weitere
Untersuchungen waren notwendig, um die statistiqubwer (und die Korrektheit der
Wahrscheinlichkeiten) in der vorliegenden Anwendung Zifea; ob der Test durch ei-
ne Implementierung der Behandlung der statistischen FelieBin-Ebene verbessert
werden konnte, wurde nicht tberprift.

Die Beschreibung des Cas A-Spektrums durch einen spektradiex kann nur unter der
Annahme eines Potenzgesetzes erfolgen; die Statistitneicht aus, um z.B. zwischen
einem Potenzgesetz und einem grol3en Bereich gekrimmaétr8p zu unterscheiden.
Daher ist die Wahl des Energiebereichs fur die Bestimmuwegygpektralen Index prin-
zipell frei. Die Wahl der Obergrenze bei 10 TeV erfolgte atsnipromifld zwischen dem
erreichbaren statistischen Fehler auf den Wertwamd der Tatsache, dal3 die Modell-
vorhersagen in jedem Fall eineutoff im Energiespektrum vorhersagen. Fur die Mo-
dellspektren gilt diese Einschrankung naturlich nicletm daher wurde hierfur auch das
Energiebin oberhalb von 10 TeV eingeschlossen.

Die Diskussion tiber die Wahl der fur den spektralen Indgsralie Modelltests verwen-
deten Energiebereiche erscheint angesichts der gro3estistaen Fehler iberdimensio-
niert. Sie wurde nur eingefugt, um einer moglichen Kritik begegnen, daf} die Wahl
der Energiebereiche im Hinblick auf das erzielte Ergebmeisajfen wurde. Abbildung

STatsachlich gibt PAW fiir untergrundsubtrahierte Histogme bei einer ganzen Reihe von statistischen
Werten irreflhrende Ergebnisse an.

SAlternativ dazu kann man auch nicht-untergrundsubtréneBpektren miteinander vergleichen; die
Resultate nach Anwendung der Modifikation sind dieselben.
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10.11 gibt einerlUberblick Uiber die Ergebnisse der Potenzgesetzanpassungd der
Modelltests fur ein weites Ensemble an moglichen Energieichen; diese Werte wur-
dena posterioriermittelt. Die in der vorliegenden Analyse verwendetenté/eind durch
Pfeile markiert. Aus diesen Tests folgt, daR im Rahmen ddissischen Fehler die er-
mittelten Werte vollkommen mit den Ergebnissen unter Vexueng anderer sinnvoller
Energiebereiche Ubereinstimmen.

Als Fazit aus den Vergleichen der hadronischen und dernétioen Modellvorhersagen
mit dem gemessenenSpektrum von Cas A folgt, dal? die hadronische Vorhersaghtle
favorisiert wird, das leptonische Modell allerdings keswegs 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, dal3 mit dEBRA-Teleskopsystem
ein robustes$ o-Signal von Cassiopeia A nachgewiesen werden konnte. Dsentkchen
experimentellen Ergebnisse sind durch die Winkelvengj|ulie Position des Schwer-
punkts der Emission und das differentielle Energiespektgegeben, die in Kap. 6 zu-
sammengestellt gezeigt wurden.

Der integrale Flul3 wurde in Einheiten des Krebsnebelflugaed; Crab mit einem je-
weils 20prozentigen statistischen und systematischefeFélestimmt. Unter der An-
nahme eines reinen Potenzgesetzes zwischen 1 und 10 TeVCas@ mit Aa =
QcasA — Qerab = 0.14 £ 0.4, £ 0.14 iMm wesentlichen dasselbe Spektrum wie der
Krebsnebel.

Als Referenz wird der diffenzielle Krebsnebelfluf

%)2.5gio.o3io.o5ph m s 'Tev~! (11.1)
e

zwischen 1 und 20 TeV verwendet [AABOa]. Somit betragt der gemessenene integrale
Fluf3 von Cas A oberhalb von 1 TeV

Foasa = (5.8 4 1.240a1 & 1.2455) x 1077 phm?s7! (11.2)

(dF, /dE)crap = (2.7940.0240.5)-10"(

Das ist der niedrigste bisher nachgewiesene Flu3 in deryTAstronomie. Unter der
Annahme eines reinen Potenzgesetzspektrdf8lE o« E* betragt der differentielle
spektrale Index zwischen 1 und 10 TeV

ACasA — —2.45 + O-4stat + 0-1syst (113)

213
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Das Spektrum entspricht damit in diesem EnergiebereichdéeniKrebsnebels; mit dieser
Beobachtung ist aber keinerl&hnlichkeit der Quellen impliziert.

Der statistische Fehler der FluRBbestimmung ist durch dseeACBhotonenstatistik domi-
niert. Der systematische Fehler wird durch die leicht wsdieiedlichen Zenitwinkelver-
teilungen der Quell- und Referenzmessung bestimmt undsabgézt. In die Fehlerbe-
stimmung geht die Unsicherheit bei der Messung des Cas At®pes nicht ein, da der
integral gemessene Flul3 oberhalb der Detektorschwelldengntsprechenden Messung
des Krebsnebels verglichen wird; bei der FlulZbestimmumg also ein krebsnebelartiges
Spektrum zugrunde gelegt. Da in der folgenden Diskussidiglieh die Form der Mo-
dellspektren mit dem gemessenen Spektrum verglichen wfniejt dieser Fehler keine
Rolle. Falls die Modelle in Zukunft absolute FluRvorhemsagnit der gegebenen Ge-
nauigkeit machen konnen, mul die zusatzliche Unsicltestath. berticksichtigt werden;
diese ist aber gering.

Der statistische Fehler bei der Bestimmung des spektratbxty ist wiederum durch die
Photonenstatistik von Cas A dominiert, der systematis@tddr durch die leichten Un-
terschiede in den Zenitwinkelverteilungen von Quell- ureldRenzdatensatz. Neben der
reinen Parametrisierung des Energiespektrums durch éemByesetz wurde das gemes-
sene Spektrum auch auf seine statistische VertraglichkeModellvorhersagen gepruft,
wobei die Tests unterschiedliche Normalisierungen, deln. absoluten Fluf3, unberiick-
sichtigt lieRen. Zu Details siehe Abschnitt 11.5.

Der Schwerpunkt der Te¥-Emission von CasA stimmt mit der in anderen Wel-
lenlangenbereichen genau bestimmten Position der Quiedlesin. Im Rahmen des stati-
stischen Fehlers ist der Schwerpunkt sowohl mit dem ZenttesrSupernoviberrestes
als auch mit einer grof3en Zahl von Positionen auf dem Ran8dwale vertraglich. Eine
Untersuchung auf eine moglicherweise auflosbare Ausdahder Quelle ist aufgrund
der geringeny-Statistik nicht moglich.

Die grundsitzliche Motivation zur Suche nach TeEmission von Supernovidberre-
stenistin Kap. 1.2.1 beschrieben. Cassiopeia A stellt mm&der Suche nach beschleu-
nigten Hadronen sicherlich kein ideales Labor dar. ZumreigeCas A eine Quelle star-
ker Synchrotronstrahlung nicht-thermischer Elektrorssmen Emission im harten Ront-
genbereich moglicherweise auf eine Population von Ebeldn mit TeV-Energien und
hoher hindeutet; ein leptonischer Beitrag zur Fe¥emission ist daher gut moglich.

Zum anderen ist Cassiopeia A ein sehr junger Superhiberrest. AuBerdem expandiert
die Druckwelle der Supernova-Explosion in die turbulentéiserreste des Vorganger-
sterns; dieser war vermutlich ein Wolf-Rayet-Stern, det.amfe seiner spaten Entwick-
lung grol3e Teile seiner aul3eren Hulle abgestoRen hateBeiktoren machen eine Flul3-
vorhersage der hadroneninduzierten Emission probleamatis
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Abbildung 11.1: Radiobild von Cassiopeia A bei 6.3 cm [Tuf86]. Als domina8teukturen treten
der sogenannte Radioring (dunkel) hervor, der von demsiifitPlateau (helle Strukturen) umge-
ben wird. Weiterhin sind kleine Strukturen — die sogenamfadioknoten — zu erkennen, die sich
insbesondere durch eine vergleichsweise breite Strevaingpektralen Indizes der Radioemissi-
on auszeichnen. Am aufReren Rand des diffusen Plateabssiubtbar im Bild, befindet sich die
aullere Schockfront, an der dominant Beschleunigung vohndmergetischen Teilchen (Hadronen
und Elektronen) stattfinden soll.

In Kap. 11.3 wird ein Modell diskutiert, das Vorhersagen légtonischen Komponente
der TeV«-Emission ermoglicht. Kap. 11.4 gibt einen Abrif3 Uber dagronischen Mo-
dellvorstellungen. Abschnitt 11.5 gibt schlie3lich eiregrtung des gemessenen Flusses
von Cas A im Rahmen des leptonischen Modells einerseits aadhddronischen Szena-
rios andererseits, die beide in den folgenden Abschnitbegestellt werden.
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11.2 Kurze Beschreibung der Quelle

Cassiopeia A ist der juingste bekannte Superridbarrest in unserer Galaxis. Die Super-
nova-Explosion fand vermutlich 1680 statt; die genaueekdirgabe wird mit einer di-
rekten Beobachtung eines Zeitgenossen begriindet [Asn8D]durch Messungen der
Sakularbewegungen unterstitzt. Die Entfernung zur Bedeagt 3.4 kpc [RHFW95]. Die
Bilder bestatigen die Schalennatur di#iserrestes (z.B. Abb. 11.1). Erst die neuen, hoch-
aufgelosten Rontgenbilder des Chandra-Satelliten n10.keV-Band haben eine zen-
trale Punktquelle geortet ((HRBSO00], siehe z.B. Abb. 9NBue Suchen nach gepulster
Emission von dieser Position haben aber sowohl im Radioawah im Rontgenbereich
nur zu oberen FluRgrenzen gefilhrt [MC@L, CPH 01]; ein EinfluR des moglichen Pul-
sars an dieser Position auf die Gesamtemissiottesrestes ist unwahrscheinlich.

Die Grunde, weswegen als Vorgangerstern ein Wolf-R&yetn vermutet wird, werden
z.B. in [FB91, IDL*97] diskutiert. Seine Anfangsmasse wird 2zu30 M, abgeschatzt.
Die Schockwelle der Supernova expandiert dementspredhethd Windregion und das
anschlieRende Schalensystem der jeweils vorherigen \Was#im des Vorgangersterns;
die Beschleunigungsmodelle fur kosmische Teilchenkirehmiissen dementsprechend
modifiziert werden [BVOOb]. Im TeV-Bereich wurden bishemw/hipple [LBB99] und
CAT [GGNE99] obere Flul3grenzen bestimmt.

11.3 Das leptonische Teilchentransportmodell

Die Emission von Cassiopeia A wird Uber einen weiten Spdliéreich durch elektro-
neninduzierte Synchrotronstrahlung erklart. Abbilddrigl zeigt das mit dem VLA auf-
genommene Bild beh = 6.3cm [Tuf86, ATAVOO]. In Abb. 11.2 ist das Breitband-
Synchrotronspektrum vom Radio- bis zum Rontgenbereidarunen mit den Anpas-
sungen des unten diskutierten Modells gezeigt.

Die hochaufgeldsten Rontgenbilder des Chandra-Satelbei 0.1-10 keV, die in dieser
Arbeit im Vergleich mit dem Schwerpunkt der TeWEmission gezeigt wurden, sind
durch die thermische Emission des heil3en Gases dominiegslvhgen mit weiteren

Rontgensatelliten haben aber oberhalb von 10keV bei kemmdenen Supernovauberre-
sten Spektren gezeigt, die einem Potenzgesetz folgende BCA-Spektren des RXTE-

Satelliten [PAH99], siehe Abb. 11.3). Diese Spektren werdieerwiegend als Synchro-
tronstrahlung nicht-thermischer, hochenergetischettElaen gedeutet; fur Cas A wurde
aus diesem Spektrum auf eine Elektronenpopulation mitgieebis 40 TeV geschlossen
[AKG 197, FVF97].

Die harten Rontgenspektren sind jedoch raumlich nicligeltist. Spektral und raum-
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Abbildung 11.2: Breitband-Synchrotronspektrum von Cassiopeia A. Die Dagichen vom
Radio- bis in den Rontgenspektralbereich. Die Modelleufdurchgezogene Linie) wird im Rah-
men des diskutierten Teilchentransportmodells erzeugjsaetrt sich aus Beitragen von drei Emis-
sionszonen zusammen, die durch ihre Magnetfelder chaisikte werden:B; = 1.6 mG (gestri-
chelte Kurve),B; = 0.4 mG (strichpunktierte Linie) un@s = 0.1 mG (Dreipunkt-Strich-Linie).
Zu Details siehe Text. Aus [AATV0O0].

lich aufgeloste Bilder von Cas A im etwas niedrigeren R@nband (z.B. vom MECS-
Spektrometer (1.5-12keV) des BeppoSAX-Satelliten [VMIQ, MMPMO1] oder auch
der Chandra-Bilder [HRBSO00]) geben jedoch unterschibdlidussagen uber die Zu-
ordnung des harten Spektrums zu bestimmten Knoten- od@meiitstrukturen in den
Rontgenbildern. Aktuelle, raumlich aufgeloste Bilder EPIC-Spektrometer des XMM-
Satelliten (bis 15 keV, [BWvdHO01, Hwa01]) deuten eher eine homogene Verteilung der
harten Rontgenemission an; letzteres soll gegen eineh®ytnon-Interpretation dieses
Spektrums sprechen, da man die hochenergetischen Elekthomler aul3eren Stol3front
oder in den Rontgenknoten lokalisiert vermutet. Des weitevird die Moglichkeit dis-
kutiert, daf? die harten Spektren durch Bremsstrahlung vekti®nen mit keV-Energien
erzeugt werden konnen [LamO1].

Die aktuellen Modelle gehen wie das in dieser Arbeit vervetadiodell fur Cas A aller-
dings davon aus, dal3 das harte Rontgenspektrum durch igymetstrahlung von TeV-
Elektronen erzeugt wird [ATAV00, AATV00]. Dieser sogenammicht-thermischésail
der Rontgenemission ist in das Synchrotronmodell in AB2 Bingezeichnet. Falls sich
jedoch tatsachlich herausstellen sollte, dal3 diesepratation falsch oder nur zum Teil
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richtig ist, werden Modifikationen notig sein.

Elektronen mit TeV-Energien konnen tiber Bremsstrahlumgjinsbesondere durch Inver-
se Compton (IC)-Streuung an niederenergetischen Phofteén-Emission erzeugen.

Unter der Annahme eines homogenen, gleich grol3en Emiggbietes fur die Rontgen-
und die IC-Emission konnen das FluRverhaltnis durch

2

fx—ray (€ kEV) < B >
Chmie A AP | 11.4
£ (ETeV) Ti=Te (11.4)
und die charakteristischen EnergiekéV, £ TeV) durch
E B
€ ~ 0.07 <1TeV> (1056> keV (11.5)

abgeschatzt werden [AABOb, AAK97]. Wahrend bei typischen MagnetfeldeBhin
Uberresten von Supernovae des Typs | wori0 4G der fir die IC-Emission relevante
Rontgenspektralbereich bei0.1 keV liegt und damit der direkten Messung aufgrund der
dominanten thermischen Emission verborgen bleibt, kibat Cas A mit Magnetfeldern
im Milli-Gaul3-Bereich der IC-Beitrag direkter abgesctiaterden.

Das Problem diesé’sberlegungen im vorliegenden Fall ist, dal? im Gegensatezeloen
gemachten Annahme Cas A eine hochgradig inhomogene Emssgielle ist, wie die
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Bilder zeigen. Falls Elektronen in Bereichen mit hohem Matfgid beschleunigt werden

und dort auch dominant die Rontgenstrahlung emittiertiwkann die IC-Emission der

Elektronen unterschatzt werden. Der Grund dafir istdotier: Wahrend das Rontgen-
spektrum die strahlungsgekuhlte Elektronenpopulatimevgpiegelt, kbnnen Elektronen
in den Bereichen mit niedrigem Magnetfeld nach Entweichenden Beschleunigungs-
gebieten durchaus ein harteres Spektrum haben; die IGdioni kann also durch eine
Elektronenpopulation mit einem Spektrum dominiert weraks harter ist, als durch die
Rontgenemission angezeigt wird.

Das in [ATAV00, AATVO0O] diskutierte Modell von Cas A ist bisih das einzige, das ver-
sucht, dem Umstand der inhomogenen Struktur von Cas A insdese im Hinblick
auf die TeVs-Emission Rechnung zu tragen. Dieses Modell ist allerdigigsreines
Transportmodell fur Elektronen. Fur die Beschreibung 8gnchrotronemission wur-
de ein 2-Zonen-Modell vorgeschlagen. Die beschleunigtektéonen werden mit ei-
nem Spektrum mit spektralem Indgf . = —2.15 und einer maximaleoutoffEnergie
von E¢ .. = 17TeV in kompakten Zonen mit hohem Magnetfedld ~ mG injiziert.
Diese kompakten Zonen sind in ein wesentlich grol3eresmveiumit dem Magnetfeld
B, = 1/4B,; eingebettet; die Entweichzeit der Elektronen aus der riistelie zweite
Zone betragt; = 20 Jahre. Die Synchrotronemission von Cas A — sowohl das Buedtb
spektrum als auch weitere strukturelle Beobachtungen wie/ariation der spektralen
Indizes der Radioemission fur verschiedene Radioknotaasen sich im Rahmen dieses
Modells gut beschreiben.

Fur die Vorhersage der TeM-Emission durch Bremsstrahlung und IC-Streuung wird
noch eine dritte Zone mit deutlich niedrigerem Magnetfaltgefuhrt B3 = 0.1 mG).

Mit diesem erweiterten Modell laf3t sich das Synchrotr@ksum etwas besser beschrei-
ben. Das Volumen der dritten Zone wird in etwa dem der zwedtmme gleichgesetzt; die
Entweichzeit von der zweiten in die dritte Zone wirdzu= 800 Jahre gesetzt, liegt also
in derselben GroRenordnung wie das Alter dégrrests. Die dritte Zone wird allerdings
durch die Daten weder wirklich ,,gefordert” noch demergspend besonders gut in ih-
ren Parametern eingegrenzt. Insbesondere wird durchsdeeseiterte Modell der oben
beschriebenen Unsicherheit beziiglich der vorhergesaGteund Bremsstrahlungsfliisse
Rechnung getrageh.

Fur die Vorhersage der Bremsstrahlung wird eine Protoicatelvonny = 15¢cm™3

verwendet. Bei TeV-Energien dominiert laut dem Modell d@&Hmission. Fur ih-
re Voraussage wird die Dichte des Photonenfeldes bendigt (homogen verteilte)
Photonenpopulation setzt sich aus der Synchrotronstighder Elektronen, der 2.7 K-

1Durch die Diskussion wird deutlich, daR eventuell ein N-ZosModell ndtig ware, um alle Falle ab-
zudecken; die Parameter dieses Modells liel3en sich ais8kitth durch Beobachtungen aber vermutlich
nicht eingrenzen.
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Hintergrundstrahlung, der optischen Linienemission deeli@ und insbesondere der
thermischen Staubemission l¥ei= 97 K zusammen; das letztere Photonenfeld soll im
VHE-Bereich fiur 80% der IC-Emission verantwortlich sdne so berechneten Modell-
vorhersagen fur die Gamma-Emission von Cas A werden uAteschnitt 11.5) mit dem

in der vorliegenden Arbeit bestimmten Flu3 und Spektrum @as A im TeV-Bereich
verglichen.

11.4 Hadroneninduzierte TeV-Emission

Die Modelle zur Beschleunigung von Hadronen in Superridasresten wurden bereits
in Kap. 1.1 und 1.2 kurz diskutiert. Da die Schockwelle vors 8avermutlich in das
vom Magnetfeld des Vorgangersterns dominierte Windmedtexpandiert, kommen die
entsprechend modifizierten Modelle zum Tragen [BVOOb]sBigagen fur den vorliegen-
den Fall im wesentlichen voraus, dal3 auch bei der vergheieise kurzen Lebensdauer
von Cas A effizient Hadronen auf Energien tiber 100 TeV beschigjt werden konnten.

Fur die Interpretation des in der vorliegenden Arbeit ¢tetten TeV4-Flusses wird die
in [AATVO0Q] diskutierte Modellannahme fur hadroneninderze v-Emission verwendet;
dabei wurde ein Spektrum der beschleunigten Teilchen méneispektralen Index von
Bpr = —2.15 und einercutoffEnergie vonE?:, = 200 TeV zugrunde gelegt.

max

Die kinetische Energie, die in den beschleunigten Hadrasteokt, wurde zuV,, =

2 x 10*erg angenommen, was einer mittleren Produktionsratelypn- 2 x 10*%erg/s
entspricht. Dieser Wert liegt deutlich unter der angenomnypischen Energie in Ha-
dronen vonl — 2 x 10%°erg, die allerdings auch erst in der spateren Entwicklues) d
Supernovddberrests erreicht wird. Wenn man allerdings annimmt, degktEbnen zu
TeV-Energien beschleunigt werden konnten (siehe vorigescAnitt), liegt die mittlere
Produktionsrate fiir Elektronen béi ~ 2.5..5.5 x 10*erg/s, je nach angenommenem
Magnetfeld B; (1.6..1 mG) [AATVO00]. Dies wirde eine Beschleunigungseffizienz f*
Hadronen bedeuten, die nur einen Faktor 4-8 mal hoherdisglie fur Elektronen; dies
widerspricht dem ublicherweise angenommenen Verlglton > 40, das aus dem lokal
gemessenen Verhaltnis von Hadronen zu Elektronen derikosen Strahlung folgt.

Der Grund fur diesen angenommenen niedrigen Weri¥ignliegt darin, dal3 bereits obe-
re FluBgrenzen fur TeV-Emission existieren [GGNE99, 'BB], die durch die Modell-
vorhersagen nicht verletzt werden sollten. Momentan sintttduchungen im Gang, die
das so implizierte, von den Erwartungen abweichende \taib@er Beschleunigungsef-
fizienzen fur Hadronen und Elektronen zu verstehen veesuf8VP01]. Im Hintergrund
steht aber immer die nicht eindeutige Annahme, dal} die Ram¢genemission Synchro-
tronstrahlung von Elektronen mit TeV-Energien ist.
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Abbildung 11.4: Der gemessene integrale Flu von Cassiopeia A (gefulltesi@t) zusammen

mit dem lo-Fehlerbalken des aus dem differentiellen spektralenxirmechneten integralen
Spektrums zwischen 1 und 10 TeV (grauschattiertes Feld)Sgaktrum gilt unter der Annahme
eines Potenzgesetzes. Zum Vergleich ist das Krebsnekglspezwischen 1 und 20 TeV eingetra-
gen. AuBerdem sind die oberen Flu3grenzen fiir Cas A von HGREipple und CAT eingezeich-

net. Die Beobachtungen werden mit Modellvorhersagen iobigh. Die gepunktete Linie gibt das
aus hadronischen Modellen hergeleitete Spektrum wiedeAlsolutnormierung der Vorhersage
ist allerdings in gewissen Grenzen variabel. Die durchgemze Linie und die gestrichelte Linie
sind die im Rahmen der leptonischen Modelle vorhergesd@eplus Bremsstrahlungsfliisse fir
zwei verschiedene Parameterwer & 1 mG bzw.B; = 1.6 mG).

11.5 Bewertung der gemessenen Te\-Emission von
Cassiopeia A

In Abb. 11.4 sind der in der vorliegenden Arbeit gemesseiMe~ Ul und das unter der
Annahme eines Potenzgesetzes zwischen 1 und 10 TeV etenBjgéktrum von Cas A
gezeigt, zusammen mit den bereits von anderen TeV-Obseiatund dem EGRET-
Detektor ermittelten oberen FluRgrenzen. Die gepunktetevd entspricht der im Ab-
schnitt 11.4 diskutierten hadronischen Modellannahme.ddirchgezogene und die ge-
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strichelte Linie geben die Vorhersagen an, die im Rahmeimd&isschnitt 11.3 diskutier-
ten leptonischen Teilchentransportmodells IC- und BrérakkingsfluR simulieren; als
freier Parameter wird das Magnetfeld der kompakten Zonesch&nl mG und1.6 mG
variiert; daran angekoppelt andert sich auch das Maddedtes zweiten in dem Modell
eingefihrten Emissionsgebiets.

Der vorhergesagte absolute FluR3 des leptonischen Szenatrisomit stark parameter-
abhangig. Da nach der in Kap. 11.4 gefuhrten Diskussien abch keine absolute Flul3-
vorhersage fur das hadronische Emissionsmodell gemaadan kann, scheint im Rah-
men der diskutierten Modelle eine Unterscheidung zwisdtesironischer und leptoni-
scher Emission nur durch die Messung der spektralen Mangimoglich. Im Rahmen
der FluBunsicherheiten der Modelle ist die absolute Gdd#segemessenen Flusses so-
wohl mit hadronischer Emission als auch mit dem leptonis@menario vertraglich.

In Kap. 10.7 wurde das gemessene differentielle Spektrurdeni Vorhersagen der spek-
tralen Verlaufe fur beide Szenarien verglichen. Die Asfeahrscheinlichkeit, dal3 das
gemessene Spektrum aus dem vorhersagten hadronischeralgrekerlauf erwachst,

betragt 98%, im Falle des leptonischen Modells betragt Alifallswahrscheinlichkeit

15%. Das hadronische Modell wird also leicht bevorzugt, ldasonische Modell aber

nicht signifikant ausgeschlossen.

Als Fazit bleibt, daf3 im Rahmen der diskutierten Modellaherheiten die gemessene
TeV-y-Emission von Cas A sowohl als Nachweis fur Elektronen athdur Hadronen —
oder eine Mischung aus beiden Teilchensorten — mit TeVdteegewertet werden kann.



Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit behandelt einerseits technischeekte der Kalibration und Da-
tenanalyse des HEGRA-Cherenkov-Teleskopsystems, dabasondere aber die Analy-
se des neu entdeckten TeVSignals von dem Supernovdberrest Cassiopeia A.

Das HEGRA-Cherenkov-Teleskopsystem ist das erste st@pissh arbeitende System
von Cherenkov-Teleskopen weltweit. Es registriert ViHEuanten oberhalb einer Ener-
gieschwelle vos00 GeV. Unter optimalen Beobachtungs- und Detektorbedingamgd
fur Punktquellen mit einem krebsnebelartigen Spektrugk(~ —2.5) hat das System
eine FluRempfindlichkeit vofi,,,(E > 1TeV) = 5.8 - 10-8phm2s~! oder 30% des
Krebsnebel-Flusses fir quasi-untergrundfreie Beolmg®n innerhalb einer Stunde. Fur
untergrunddominierte 100-Stunden-Beobachtungen étreias System eine Flul3emp-
findlichkeit von ca. 3% des Krebsnebel-Flusses.

In Bezug auf die Kalibration sind zwei Beitrage dieser Atlbesonders hervorzuheben:
Zum einen wurde die Ausrichtungskalibration mit Hilfe aime der etablierten boden-
gestutzten Astronomie ublichen Technik, der Modelligrder Teleskopmechanik und
der daraus resultierenden Fehlausrichtungen, durchgefbadurch und durch die per-
manenteUberwachung der fir die Ausrichtungskorrektur notigemaneter konnte ei-
ne in der TeVl-Astronomie neuartige systematische AusrichtungsgeRaitivon 25”
Uber die gesamte bisherige Detektorlaufzeit erreichtieser Mit dieser Genauigkeit sind
z.B. Analysen moglich geworden, die sensitiv auf eine licbg Ausdehnung von TeV-
~v-Quellen wie dem Krebsnebel oder Mrk 501 sind.

Zum anderen wurde eine konsequedteerwachung und Kalibration der Detektorsensi-
tivitat Uber mehrere Jahre betrieben. Dadurch konnteigewerden, daR didnderung
der Empfindlichkeit des HEGRA-Systems sehr gut (auf einigzé&ht genau) durch die
Alterung von Photodetektoren und Spiegeln beschriebenverstanden werden kann.
Damit ist es moglich, auf einer verlallichen Grundlage eilative Energieeichung und
den Abgleich der effektiven Sammelflache fiur untersditbd Beobachtungsepochen
durchzufuhren. Ebenfalls ist es moglich, durch Anwerglamer kiinstlichen Teleskop-
Ansprechschwelle eine homogene Akzeptanz tiber einent&@rdBr Detektorlaufzeit zu
erreichen.

223
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Mit dem HEGRA-Teleskopsystem konnte zum ersten Mal Jelmission des Super-

novaUberrests Cassiopeia A nachgewiesen werden. Die AnalgsesliSignals ist der

zweite Schwerpunkt dieser Arbeit. Die Beobachtungen wuiisleer einen ausgedehn-
ten Zeitraum von drei Jahren mit einer Gesamtbeobachteiiggmn 232 Stunden durch-

gefuhrt. Die effektive Beobachtungszeit, die in erstahBfung aus der Zahl der regi-
strierten Untergrundereignisse gewonnen werden kanspeciht aufgrund des etwas
ungunstigen Zenitwinkelbereichs vad° — 40° und der variierenden Detektorsensitivitat
insgesamt nur ca. 140 Stunden Beobachtungszeit unteraptirBedingungen.

Die statistische Signifikanz des Signals betragt Ausgedehnte Tests wurden durch-
gefuhrt, um die Signifikanz des Signals zu verifizieren. Eaglicher systematischer
Fehler bei der Bestimmung des erwarteten Untergrundesenauél einem einprozenti-
gen Niveau ausgeschlossen. Die aus der TeV-Emission rekarse Quellposition ist
Uber den gesamten Beobachtungszeitraum konsistent maudeanderen Wellenlangen-
bereichen bekannten Position von Cassiopeia A. Eine Zungrdes Schwerpunktes der
TeV-Emission zu einem bestimmten Ort innerhalb déerrestes ist wegen des statisti-
schen Fehlers der Schwerpunktbestimmung nicht moglich.

FluR und Energiespektrum wurden durch den Vergleich mibKnebel-Referenzdaten
gewonnen. Man erhalt den integralen Flu3wert von

Foasa(E > 1TeV) = (5.8 4 1.2 & 1.245) x 102 phm 257!,

das entspricht 3% des Krebsnebelflusses. Fur die Bestigohes Spektrums betragt die
effektive Energieschwellé.4 TeV, bedingt durch den Zenitwinkelbereich und leicht be-
dingt auch durch die angewendete Softwareschwelle. UdeAdnahme eines Spek-
trums, das zwischen 1 und 10 TeV einem Potenzgesétdfl « E* folgt, erhalt man
den differentiellen spektralen Index von

OCasA = —2.5 & 0.4g4ar & 0.1y,

Dies ist also ein krebsnebelartiges Spektrum; damit weatlerdings keinéAhnlichkei-
ten zwischen diesen Objekten impliziert.

Der Nachweis der Te\-Emission von Cassiopeia A zeigt grundsatzlich, dal3 dma-sc
lenformiger Supernovilberrest wie Cassiopeia A in der Lage ist, Teilchen auf TeV-
Energien und dartiber zu beschleunigen. Um dariberhinadiskutieren, ob Supernova-
Uberreste allgemein als Beschleuniger der kosmischehi8tg (bis10'..10'® eV) an-
gesehen werden kdnnen, muf3 ein Vergleich mit der aus Madeliwarteten Emission
erfolgen.

Analytische Beschreibungen fir die Teilchenbeschleumigin Supernovaiberresten
existieren bisher nur fur Hadronen, da die Injektion dezkifionen in den Beschleuni-
gungsprozeld bisher nicht gut verstanden ist. Letzteretragr einen kleinen Teil zur
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Gesamtenergie der kosmischen Strahlung bei, konnen aberhialb der Quellen sehr
effizient strahlen und sind deshalb bei der Beurteilungydémission von Bedeutung.

Die in Kapitel 1.1.1 diskutierten Beschleunigungsmods#igen fur eine typische Super-
nova mit einer Gesamtenergie vaf®! erg einen Energietbertrag in kosmische Strah-
lung mit einer Effizienz von 10-20%, und ekl 2°-Potenzgesetz bis zu einer maximalen
Energie von> 10'* eV voraus. Das TeV-Emissionsspektrum folgt diesem Teilchen-
spektrum, die Leuchtintensitat variiert allerdings ugt der Gasdichte des Mediums, in
das die Schockwelle expandiert. Die Effizienz des Enelggdiiags unterliegt gewissen
Modellunsicherheiten und wird deshalb im Einklang mit deemiebilanz der kosmi-
schen Strahlung bestimmt. Die Energiebilanz ergibt sinkrseits aus der Energiedichte
der kosmischen Strahlung und andererseits aus der Haufigiet Energieabgabe der
Supernova-Ereignisse.

Im Falle eines einzelnen Supernduaerrests, insbesondere bei Cassiopeia A, sind die
einfachsten Modelle nicht unmittelbar anwendbar. Cassiop ist ein sehr jungdober-

rest (ca. 300 Jahre alt) und expandiert auRerdem in einistaoknogenes Medium. Das
Modellspektrum, das in dieser Arbeit mit der TeMEmission von Cassiopeia A vergli-
chen wird, ist einE~215-Spektrum mit einer maximalen Protonenenergie vonTeV.

Die Gesamtprotonenenergie wird @i = 2 x 10*° erg gesetzt, diese ,,Normalisierung”
ist aber variabel.

Die leptoneninduzierte Emission, die im Sinne des Vergkeimit den analytischen Mo-
dellen der hadronischen Beschleunigung als storendeerghoind angesehen werden
kann, wird z.Zt. am besten durch ein Teilchentransportrihdgschrieben. Dieses mo-
delliert die spektrale und raumliche Verteilung der Eteken im Einklang mit Messun-
gen vom Radio- bis zum Rontgenspektralbereich und sagt Mariation der Modellpa-
rameter mogliche leptoneninduzierte GeV- bis TeV-Spgakiroraus. In einem als wahr-
scheinlich angesehenen, aber wohl nicht zwingend fegjtpgi€®arameterraum ergibt sich
oberhalb vonl TeV ein steil abfallendes Spektrum mit einem Spektralindex 3. Die
Normalisierung ist wiederum nicht stark eingegrenzt, diehergesagten Flusse errei-
chen aber die Sensitivitat der vorliegenden Messungs Bath jedoch die Interpretation
als falsch herausstellen sollte, daf? das harte Rontgeingpeals Synchrotronstrahlung,
also durch Elektronen mit Energien im TeV-Bereich indug&mission, angesehen wird,
wird wohl eine Korrektur der Vorhersagen hin zu niedrigeféiilssen erfolgen missen.

Im Einklang mit der Idee, dal die hadroneninduzierte Emrssiei ihren Quellen am
besten durch ihren harten Spektralindex und spektraleaffddentifizierbar sein sollte,
scheint auch bei Cassiopeia A zur Zeit die Identifikatioreeinadronischen oder lep-
tonischen Quellpopulation nur durch die spektrale Messuiglich zu sein. Ein reiner
Vergleich der spektralen Verlaufe beider Modellvorhgesamit dem gemessenen Spek-
trum von Cassiopeia A ergibt fur das hadronische Szenan®\&ahrscheinlichkeit von
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98% und fur das leptonische Modell eine Wahrscheinliahken 15%. Das hadronische
Szenario wird also leicht favorisiert, das leptonische Blbdber keineswegs signifikant
ausgeschlossen.

So bleibt als Fazit, dal3 das HEGRA-Teleskopsystem die Emwgen bezuglich der
Sensitivitat und der technischen Leistungsfahigkeitilgérund zum Teil sogar uber-
troffen hat. In Bezug auf das Verstandnis der Superridarreste als mogliche Quel-
len der kosmischen Strahlung ist die erreichte Senstider momentan betriebenen
Cherenkov-Teleskope allerdings anscheinend zu geringstatistisch relevante Aus-
sagen Uber die Supernova-Population der Galaxis als Game&effen. Der Nachweis
von TeV-Emission einzelner Quellen ist zuwenig. Im Falle ¥@assiopeia A reicht zum
einen die momentan erreichte Sensitivitat nicht aus, ungenaues Energiespektrum zu
messen; zum anderen bietet sich durch die individuelleariEighaften dedberrests ein
breites Spektrum an Erwartungen fur die TeV-Emission, dauchit auch ein Interpreta-
tionsspielraum.

Geplante Projekte auf dem Gebiet der Gamma-Astronomiedsen@herenkov-Teleskop-
Installationen H.E.S