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Inhaltsangabe

Die Messungen des Energiespektrums hochenergetischer Elektronen und Positronen der
kosmischen Strahlung ergeben oberhalb von einigen GeV einen Uberschuss im Vergleich
zum vorhergesagten Spektrum. Zusétzlich steigt der Positronenanteil ab ca. 10 GeV an.
Diese Beobachtungen deuten darauf hin, dass einzelne Quellen fiir die Entstehung des
Elektronen- und Positroneniiberschusses verantwortlich sind. Der schnelle Energiever-
lust hochenergetischer Elektronen und Positronen schrinkt die Entfernung mdglicher
Quellen auf etwa 1 kpc ein. Durch Beitrige einzelner Quellen in dieser Entfernung ist
zu erwarten, dass der e”et-Fluss die Erde anisotrop erreicht. Fiir die Erklirung der
Beitrige zum gemessenen Uberschuss wurden in zahlreichen Versffentlichungen bereits
Annihilationsprodukte dunkler Materie sowie naheliegende Pulsare diskutiert. In dieser
Arbeit werden obere Grenzen auf Dipolamplituden mdoglicher Anisotropien mit Mess-
daten des H.E.S.S.-Experiments im Elektronen- und Positronenanteil der kosmischen
Strahlung ermittelt und mit bisherigen oberen Grenzen verglichen. Es wird gezeigt,
dass durch die in dieser Arbeit verwendete Methode sehr gute Einschriankungen ge-
macht werden konnen, die in naher Zukunft eventuell dazu beitragen konnen, einige
Erklarungsmoglichkeiten beziiglich des Ursprungs der iiberschiissigen Elektronen und
Positronen im hochenergetischen Spektrum auszuschliefsen.

Abstract

The measured spectrum of high-energy cosmic ray electrons and positrons above a few
GeV deviates from the predicted spectrum as an excess. An additional excess of the
positron fraction is observed above 10 GeV. With respect to these observations the
measured excess should be due to single sources accelerating electrons and positrons.
The distance of possible sources contributing to the excess is limited to approximatly 1
kpc by energy losses of high energy electrons. The contributions of sources at those di-
stances let us expect an anisotropical arrival of e~ et-particles. Many papers have been
published discussing annihilation products of dark matter particles or nearby pulsars
as origins of electrons and positrons. In this thesis upper limits on dipole amplitudes of
possible anisotropies in the electron and positron fraction of cosmic radiation are cal-
culated using H.E.S.S.-data. They will be compared to previous upper limits. It will be
demonstrated that the method used in this thesis supplies very good contstraints con-
cerning dipole anisotropies which can be used to exclude some production mechanisms
of cosmic ray electrons and positrons in future.
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Kapitel 1

Einleitung

Schon immer hatte die Menschheit ein grofes Interesse daran zu verstehen, was sich
hinter dem Anblick verbirgt, der sich uns beim Blick in den Himmel offenbart. Beob-
achtungen von Himmelsobjekten, wie z.B. Sternen oder Planeten, sowie die Beobach-
tungen verschiedener Phinomene, wie einer Mondfinsternis oder Meteoren, die in die
Erdatmosphére eindringen und dabei vergliihen, brachten Fragen nach ihren Urspriin-
gen mit sich. Im Laufe der Zeit wurden die Bewegungen einzelner Objekte beschrieben
und als Hilfe zur Definition von Tages- und Jahreszeiten benutzt. Abgesehen von Din-
gen, die mit blokem Auge zu sehen sind, beschéftigt sich die Astronomie heutzutage
auch mit Messungen elektromagnetischer Strahlung, die den sichtbaren Bereich sowohl
zum kurzwelligen als auch zum langwelligen Bereich iiberschreiten.

Neben der elektromagnetischen Strahlung gibt es aufserdem auch Teilchen, die durch das
Universum propagieren. Die Art von Strahlung, die aus Teilchen besteht, wird als kosmi-
sche Strahlung bezeichnet. Messungen des Elektronenspektrums kosmischer Strahlung
weisen verglichen mit Vorhersagen einen Uberschuss und einen Anstieg des Positro-
nenanteils im hochenergetischen Bereich auf. Fiir die Erklarung dieser Abweichungen
kommen wegen starker Energieverluste der hochenergetischen Elektronen nur Beitrige
durch Elektronen- und Positronenproduktion einzelner Quellen in Frage, die bis zu 1
kpc von der Erde entfernt sind. Daher wird erwartet, dass Anisotropien im Fluss der
Elektronen der kosmischen Strahlung zu beobachten sind.

Das Ziel dieser Arbeit ist es anhand von Daten des H.E.S.S.-Experiments (die Ab-
kiirzung H.E.S.S. steht fiir High Energy Stereoscopic System) zu untersuchen, ob sich
signifikante Dipolamplituden in den Raten von Elektronen der kosmischen Strahlung
finden lassen. Dazu wird die Untersuchung in Kapitel 2 motiviert. Dabei wird der Be-
griff der Anisotropie erklart und darauf eingegangen, welche mdéglichen Ursachen zu
Anisotropien in der Elektronen- und Positronenstrahlung fiihren kénnen. Auferdem
werden bisherige obere Grenzen fiir mogliche Dipolanisotropien vorgestellt, da bisher
keine Anisotropie beobachtet werden konnte. In Kapitel 3 werden die Teleskope des
H.E.S.S.-Experiments beschrieben, von denen die Messdaten stammen, die fiir diese
Arbeit verwendet werden. In Kapitel 4 werden fiir diese Arbeit wichtige Koordinaten-
systeme sowie die Darstellung astronomischer Koordinaten, wie sie in dieser Arbeit
verwirklicht wurde, erldutert. Die verwendeten Daten werden in Kapitel 5 beschrieben.



FEinleitung

Dazu wird erkldrt, wie es moglich ist zu unterscheiden, ob ein gemessenes Signal von
einem Elektron (oder Positron) oder einem anderen Teilchen der kosmischen Strah-
lung ausgeltst wird. Darauf folgt eine Beschreibung des Datensatzes. In diesem Kapitel
wird auferdem beschrieben und begriindet, welche Schnitte auf bestimmte Parameter
fiir die gemessenen Ereignisse gemacht wurden. Daraufhin wird erkldrt, wie der Unter-
grundanteil an den verwendeten Daten bestimmt wurde. Schlieflich wird der Einfluss
systematischer Effekte auf die Messungen bestimmt. Die zur Berechnung der Ergeb-
nisse verwendete y2-Methode wird in Kapitel 6 erkldrt, worauf die Prisentation der
Ergebnisse dieser Arbeit folgt. Die Interpretation der Ergebnisse erfolgt in Kapitel 7.
Die Ergebnisse dieser Arbeit sind Kapitel 8 zusammengefasst und Ergdnzungen zur
Methode dieser Arbeit sind im Anhang zu finden.



Kapitel 2

Elektronen der kosmischen
Strahlung

Im Jahre 1912 wurde die kosmische Strahlung (engl. cosmic rays, Abk. CR) von Viktor
Hess entdeckt, indem er mit einem Ballon-Experiment die Strahlung (damals Hohen-
strahlung genannt) in Abhéngigkeit der Hohe untersuchte (Hess 1912). Die kosmische
Strahlung setzt sich zu ca. 87% aus Protonen, 12% aus Heliumkernen und 1% aus schwe-
reren Atomkernen zusammen und wird von unterschiedlichen Quellen erzeugt. Dazu
gehoren galaktische und extragalaktische Quellen, wie zumn Beispiel Pulsare, Quasare,
Supernovae und aktive Galaxienkerne sowie die Sonne. Abgesehen von den genannten
Teilchen leisten auch Elektronen, Positronen und Photonen Beitrége zu der kosmischen
Strahlung. Solange in dieser Arbeit keine Unterscheidung zwischen Elektronen und Po-
sitronen notig ist, stehen Elektronen als Synonym fiir beide Teilchenarten. Aukerdem
sind in dieser Arbeit mit Elektronen stets Elektronen der kosmischen Strahlung gemeint.
Man unterscheidet zwei Arten von Elektronen der kosmischen Strahlung: Primérelek-
tronen, die von verschiedenen astrophysikalischen Objekten beschleunigt werden, und
Sekundirelektronen, die durch Wechselwirkungen von Protonen der kosmischen Strah-
lung mit Protonen der interstellaren Materie (Abk. ISM) erzeugt werden. Im Folgenden
wird der englische Begriff der cosmic rays fiir den Anteil der kosmischen Strahlung
benutzt, der aus Hadronen und schwereren Kernen besteht.

2.1 Energieverluste von Elektronen

Der Energieverlust von Elektronen beim Durchqueren von Materie oder magnetischen
Feldern ist wegen der vergleichsweise geringen Masse wesentlich gréfer als der Verlust,
den schwerere Teilchen der kosmischen Strahlung erleiden (Egberts 2009):

—de’ = A1 <1n

7 + 19,8) + AoF + A3E>. (2.1)

MeC2
Die konstanten Faktoren Ai, As und As bezeichnen die jeweiligen Beitrige zum Ener-
gieverlust durch Tonisation (A7), Bremsstrahlung und adiabatische Verluste (As), sowie
Synchrotronstrahlung und den inversen Compton-Effekt (A3). Ionisation findet statt,
wenn Elektronen ihre Energie an Atome oder Molekiile abgeben und damit andere Elek-
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tronen aus diesen l6sen. Bremsstrahlung beschreibt den Effekt, dass Elektronen beim
durchqueren elektrischer Felder Energie unter Emission von Photonen verlieren. Adia-
batische Verluste kommen dadurch zustande, dass Elektronen durch Magnetfelder pro-
pagieren, die sich entlang der Bewegungsrichtung &ndern. Dadurch werden elektrische
Felder induziert, durch die Elektronen (wie bei der Bremsstrahlung) Energie verlieren.
Synchrotronstrahlung entsteht unter Emission von Photonen, wenn Elektronen durch
Magnetfelder abgelenkt werden. Der inverse Comptoneffekt beschreibt die Streuung von
Photonen an Elektronen mit Energietibertrag auf das Photon (s. Yao et al. 2006). Im
GeV-Bereich dominieren Energieverluste durch Synchrotronstrahlung und den inver-
sen Compton-Effekt (Kobayashi et al. 2004). Bei niedrigeren Energien dagegen werden
die Verluste im Wesentlichen durch Ionisation der durchdrungenen Materie, sowie durch
Emission von Bremsstrahlung dominiert. [m Bereich hochenergetischer Elektronen kann
deshalb der Energieverlust durch Gleichung (2.2) naherungsweise beschrieben werden
(s. Aharonian et al. 1995, DuVernois et al. 2001):

dE

Dabel ist
4oc B2

Es ist iiblich, den Term der Synchrotronstrahlung und des inversen Compton-Effekts in
folgender Form auszudriicken:

dE  [(1GeV E \? Wp Woh
- =6,25-10"17 D ) 2.4
dt ( S ) ’ <1GeV> <1eV/cm3 + leV/cm3 24)

E steht fiir die Energie der Elektronen, m, fiir die Elektronenmasse, o fiir den Thomson-
Wirkungsquerschnitt (= 6,65 10~2°cm?), wph fiir die Energiedichte interstellarer Photo-
nen und c fiir die Lichtgeschwindigkeit. Auferdem bezeichnet B das Magnetfeld, welches
ein Elektron durchlauft.

In unserer Galaxie entspricht die Feldstéirke in etwa 5 uG und die Energiedichte des Ma-
gnetfeldes wp = 0,6 eVem™3. Das interstellare Strahlungsfeld von Photonen Wph, mit
dem die Elektronen in Wechselwirkung treten, setzt sich zusammen aus dem kosmischen
Mikrowellenhintergrund (engl. cosmic microwave background, Abk. CMB) wenp &~ 0,25
eVem™3, Staub im Infrarotbereich wi, ~ 0,2 eV cm™ und Licht von Sternen im opti-
schen Bereich wopt & 0,2 eV em™3. Die Energie eines Elektrons mit der Anfangsenergie
FEp nimmt mit der Zeit ¢ ab:

1
E(t) ELO s (2.5)
Aus diesem Grund haben zum Beispiel Elektronen, deren Anfangsenergie 1 TeV ent-
spricht, eine Lebensdauer von ca. 5 - 10° Jahren. Durch die eingeschrinkte Lebensdau-
er aufgrund des starken Energieverlustes, den die hochenergetischen Elektronen beim
Durchqueren unserer Galaxie erleiden, konnen Einschrinkungen beziiglich der Entfer-
nung von Quellen gemacht werden, deren emittierte Elektronen die Erde erreichen.
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2.2 Beobachtungen

Die momentan besten Messungen des Energiespektrums der Elektronen kosmischer
Strahlung stammen vom Grofflichenteleskop (engl. large area telescope, Abk. LAT),
welches sich auf dem Fermisatelliten befindet, und dem H.E.S.S.-Experiment. In Abbil-
dung 2.1 ist das von verschiedenen Experimenten gemessene Elektronenspektrum der
kosmischen Strahlung in Abhéngigkeit der Energie E zu sehen (Grasso et al. 2009).
Da das Spektrum sehr stark abféllt, wird in der Abbildung der differentielle Fluss
dN/dE = J(E) o E7F mit E® multipliziert, wobei N fiir die Teilchenzahl steht. Die
resultierende Groke gibt die Teilchenzahl pro Fliche (in m?), Raumwinkel (in sr), Zeit
(in s) und Energie zum Quadrat (in GeV?) an. Die Proportionalitit zu E~T reprisen-
tiert ein sogenanntes Potenzgesetz mit dem Spektralindex I'. Der Spektralindex steht
fiir die Potenz der Energie, mit der der Fluss der betrachteten Strahlung abfillt. Die
logarithmische Darstellung von J(E) ldsst einen besseren Einblick in feinere Strukturen
des Spektrums zu. Die aktuellen Messungen des Spektrums ergeben, dass der Spektra-
lindex fiir die Elektronen der kosmischen Strahlung von etwa 7 GeV bis 1 TeV einen
Wert von ca. 3,08 annimmt (di Bernardo et al. 2011). Auferdem ist zu erkennen, dass
die Messungen des H.E.S.S.-Experiments einen starken Abfall des Spektrums ab etwa
1 TeV ergeben. Auffillig ist auch der ATIC-Scheitel zwischen 300 und 800 GeV, der be-
reits von Chang et al. (2008) als Indiz fiir die Existenz von dunkler Materie (s. Kapitel
2.4) diskutiert wurde. Dieser Anstieg wurde allerdings vom H.E.S.S.-Experiment und
Fermi-LAT nicht bestétigt.

In konventionellen Beschreibungen des Elektronenspektrums wird davon ausgegangen,
dass die Primérlektronen der kosmischen Strahlung vorwiegend von sogenannte Super-
novaiiberresten (engl. supernova remnants, Abk. SNRs) stammen und die Sekundér-
elektronen homogen verteilt sind. Der grofte Einfluss wird vom Vela-SNR erwartet, da
dieser sich mit einer Entfernung von etwa 200 pc am néchsten an der Erde befindet.
Fiir Simulationen der Propagation kosmischer Strahlung und damit auch des Energie-
spektrums wird {iblicherweise der GALPROP-Code aus Strong et al. (2004) verwen-
det. Die Kombination der Messungen von Fermi-LAT und H.E.S.S. stimmen nicht mit
dem durch GALPROP simulieten Spektrum tiberein, welches in Abbildung 2.1 mit der
grauen durchgezogenen Linie dargestellt wird. Die rote gestrichelte Linie und die blaue
punktgestrichelte Linie zeigen Simulationen mit anderen Injektionsindizes von Elektro-
nen als mit bisherigen GALPROP-Simulationen. Diese kénnen das Spektrum zwar im
Energiebereich der Messungen von Fermi-LAT gut beschreiben aber nicht bei niedrige-
ren Energien und oberhalb von 1 TeV (Grasso et al. 2009).

FEin weiteres Merkmal muss in Betracht gezogen werden, um zu verstehen, wie das ge-
messene Spektrum zustande kommt. Die konventionelle Annahme, dass die Elektronen
vorwiegend durch SNRs erzeugt werden, impliziert, dass Positronen der kosmischen
Strahlung vor allem aus Zerfillen von schwereren Teilchen der kosmischen Strahlung
stammen und keine Primérteilchen sind, was mit einem wesentlich kleineren Positro-
nenanteil verglichen mit dem Elektronenanteil der kosmischen Strahlung einhergeht. In
Abbildung 2.2 ist der unter anderem vom PAMELA-Experiment (s. Adriani et al. 2009)
gemessene Positronanteil (rote Punkte) in Abhéngigkeit der Energie zu sehen. Es ist zu
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Abbildung 2.1: Messungen des Spektrums hochenergetischer Elektronen. Die graue
durchgezogene Linie beschriebt die konventionelle GALPROP-Simulation des Spek-
trums. Die rote gestrichelte Linie und die blaue punktgestrichelte Linie zeigen das
simulierte Spektrum mit Parametern, die die Messungen von Fermi-LAT reproduzie-
ren. Die Messungen stammen von folgenden Experimenten: Fermi-LAT (Abdo et al.
2009), HEAT (DuVernois et al. 2001), AMS-01 (AMS Collaboration et al. 2002), ATIC
(Chang et al. 2008), PPB-BETS (Torii et al. 2008), H.E.S.S. 2008 (Aharonian et al.
2008), H.E.S.S. 2009 (Aharonian et al. 2009). Die Abbildung stammt von Grasso et al.
(2009).

erkennen, dass der Positronenanteil ab einer Energie von etwa 10 GeV auf ca. 10% an-
steigt, wihrend dieser unterhalb von 10 GeV bei etwa 5% liegt. Dieser Anstieg wurde als
moglicher Beitrag von Pulsaren oder dunkler Materie diskutiert (s. Serpico 2009). Der
Positronenanteil wird durch ¢(e™)/(¢(e™)+¢(e™)) ausgedriickt, wobei ¢(et) und ¢(e™)
fiir den Positronen- bzw. Elektronenfluss stehen. Der Anstieg des Positronenanteils ist
mit den konventionellen Annahmen ebenso wenig erklidrbar, wie die Kombination der
Messungen von H.E.S.S. und Fermi-LAT.

Um zu verstehen wie sich das gemessene Spektrum zusammensetzt, muss ein Modell
gefunden werden, welches sowohl die Messungen bei Energien bis ca. 1 TeV als auch
oberhalb von 1 TeV und den erhdhten Positronenanteil ab ca. 10 GeV reproduzieren
kann. Eine mogliche Erkldrung ist, dass neben der Elektroneninjektion durch SNRs
noch mindestens eine Quelle existieren muss, die sowohl Elektronen als auch Positronen
emittiert. Unter dieser Annahme konnten von di Bernardo et al. (2011) die Messungen
von Fermi-LAT und H.E.S.S. sowie der Positronenanstieg gemessen von PAMELA mit
einem Modell beschrieben werden. Das konstruierte Spektrum ist in Abbildung 2.3 zu
sehen. Die Abbildung zeigt den Beitrag vom Pulsar Monogem (als weitere Elektronen-
und Positronenquelle) sowie die Elektronenkomponente durch SNRs. Die Sonnenmodu-
lation ® wird dabei so gewiéhlt, dass durch ihren Einfluss das von PAMELA gemessene
Protonenspektrum rekunstruiert wird (s. di Bernardo et al. 2011).
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Abbildung 2.2: Positronenanteil am Elektronenspektrum (Messungen aus Gast et al.
2006, Mueller und Tang 1987, Golden et al. 1994, Barwick et al. 1997, Boezio et al. 2000,
Alcaraz et al. 2000, Beatty et al. 2004 und Clem und Evenson 2008). Die Abbildung
stammt von Adriani et al. (2009).

Der schnelle Energieverlust hochenergetischer Elektronen schrinkt die Entfernung von
der Erde zu Quellen, die zum Energiespektrum von Elektronen und Positronen beitragen
konnen, stark ein (s. Kapitel 2.1). Durch den Beitrag einzelner Quellen wird eine messba-
re Anisotropie im Elektronen- und Positronenfluss erwartet. Der Begriff der Anisotropie
wird im néchsten Abschnitt erldutert. Aulkerdem werden bisherige Einschrinkungen von
Fermi-LAT auf die Anisotropie von Elektronen und Positronen vorgestellt.

2.3 Anisotropien der Elektronen

Anisotropien beliebigen Grades kénnen durch Multipolentwicklung von Kugelflichen-
funktionen angenahert werden (s. Bronstein und Semendjajew 2008). In dieser Arbeit
wird sich auf den Dipolterm beschriankt. Die Definition der Dipolanisotropie betrachte-
ter Elektronenintensitéten ist durch

5= Imax - Imin

Imax + Imin

gegeben (s. Egberts 2009 und Ackermann et al. 2010), wobei Iax und Iipi, der maxi-

malen und der minimalen Intensitét entsprechen. Der Beitrag einzelner ¢ Quellen wird
durch

(2.6)

=

_ 3D |VN;| _ 3|r]
N 7 Nz‘ N 20151‘
berechnet. Dabei ist D der Diffusionskoeffizient (wird weiter unten beschrieben), N;
der Beitrag zur Elektronenintensitét einer einzelnen Quelle in Richtung 7; mit dem

i

(2.7)
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Abbildung 2.3: Energiespektrum von Elektronen und Positronen (a) und Positronen-
anteil (b). Die blaue durchgezogene Linie entspricht dem erwarteten Spektrum unter
der Annahme, dass zusatzlich zum Anteil durch SNRs noch eine weitere Elektronen-
und Positronenquelle vorhanden und das Modulationspotential ® = 550 MV ist. Als
Elektronen- Positronquelle wird hier der Einfluss des Pulsars Monogem und von Ge-
minga angenommen. Die gepunktete Linie entspricht dem Beitrag von Elektronen durch
SNRs. Die Abbildung stammt von di Bernardo et al. (2011).

Alter ¢; und c die Lichtgeschwindigkeit. Entsprache die Intensitét einer Strahlung einer
perfekten dipolanisotropen Verteilung, so wiirde sie sich nach

I(0) = Ip + I cos (2.8)
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aus einem Monopol- und einem Dipolterm zusammensetzen. Dabei sind Iy und I; die
Monopol- und Dipolanteile der Intensitét und 6 entspricht dem Winkelabstand von einer
betrachteten Richtung zum Maximum einer Dipolanisotropie.

Die Fermi-LAT Kollaboration veréffentlichte bereits obere Grenzen fiir die Dipolani-
sotropie von Elektronen im Energiebereich der Grofenordnung ca. 10 GeV bis ca. 100
GeV (s. Ackermann et al. 2010). Fiir die Fermi-LAT-Messungen wurde ein Elektronen-
spektrum durch GALPROP simuliert. Hierfiir wird vorausgesetzt, dass das Elektronen-
spektrum durch ein gebrochenes Potenzgesetz beschrieben wird. Der Spektralindex ist
dabei 1,6 fiir Energien unterhalb von 4 GeV und 2,7 oberhalb von 4 GeV. Der Diffusi-
onskoeffizient ist wie folgt von der Energie E abhingig:

E

D(E) =Dy - <Eo> . (2.9)
Dabei ist Dy = 5,8 102 cm?s™! und Ey = 4 GeV. Geladene Teilchen werden durch
Magnetfelder in unserem Sonnensystem und das Erdmagnetfeld so abgelenkt, dass sie
im Mittel aus allen Richtungen gleichverteilt auf die FErde treffen. Durch den Diffusi-
onskoeffizienten D(FE) kann man Einschrinkungen beziiglich der Quellen machen, die
Elektronen produzieren, die die Erde erreichen. Die Quellen diirfen bei einem Diffusions-
koeffizienten dieser Grofenordnung im Energiebereich einiger TeV (s. Kapiel 2.1) nicht
viel weiter als 1 kpc von der Erde entfernt sein, damit Elektronen die Erde noch er-
reichen (s. Aharonian et al. 1995). Diese Einschrinkung hat eine erwartete Anisotropie
des Elektronenflusses zufolge, da nur wenige Quellen in diesem Abstand als Elektro-
nenquelle in Frage kommen. Durch den verhiltnisméfig kleinen Abstand von méglichen
Elektronenquellen kénnen die emittierten Elektronen nicht vollstéindig isotropisiert wer-
den.
In der Abbildung 2.4 (oben) ist zu sehen, welches Elektronenspektrum von GALPROP
zu erwarten ist (durchgezogene Linie). Aufserdem sind die erwarteten Beitrage von Vela
und Monogem zum Elektronenfluss sowie die Messungen von Fermi-LAT (Punkte) und
H.E.S.S. (Dreiecke) zu sehen. In der unteren Abbildung sind die oberen Grenzen auf
mogliche Dipolamplituden von Fermi-LAT zu sehen. Sie reichen in dem Energiebereich
von ca. 10 GeV bis ca. 100 GeV von etwa 0,5% bis ca. 10%.
Aufserdem wurden die Fermi-LAT-Einschrinkugen von Dipolanisotropien mit vermute-
ten Anisotropien durch Annihilation von dunkler Materie (s. Regis und Ullio 2009 und
Cernuda 2010) verglichen. Dieser Vergleich ist in Abbildung 2.5 zu sehen.
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Abbildung 2.4: Oben: Messungen des hochenergetischen Elektronenspektrums von
Fermi-LAT (Punkte) und H.E.S.S. (Dreiecke). Das durch GALPROP simulierte Spek-
trum ist durch die durchgezogene Linie dargestellt. Die lang gestrichelte Linie (lang
punktgestrichelte Linie) stellt den Beitrag von Monogem (Vela) dar. Auferdem ist
durch die gestrichelte Linie (punktgestrichelte Linie) die Kombination GALPROP +
Monogem (GALPROP + Vela) gekennzeichnet. Unten: Hier ist die Dipolanisotropie §
gegen die minimale Energie fiir GALPROP (durchgezogene Linie), Monogem (gestri-
chelte Linie) und Vela (gepunktete Linie) aufgetragen. Die Punkte kennzeichnen die
95%-Konfidenzintervalle der Messdaten. Die Abbildung stammt von Ackermann et al.
(2010).
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Abbildung 2.5: Hier ist die Dipolanisotropie ¢ gegen die minimale Energie zweier Szena-
rien dunkler Materie (gepunktete und gestrichelte Linie) aus Regis und Ullio (2009), im
Halo der Milchstrafe verteilte dunkle Materie (durchgezogene Linie), Klumpen dunkler
Materie in der Milchstrake (punktgestrichelte Linie) aus Cernuda (2010), aufgetragen.
Die Punkte kennzeichnen die 95%-Konfidenzintervalle der Messdaten. Die Abbildung
stammt von Ackermann et al. (2010).

11



Elektronen der kosmischen Strahlung 2.4 Erklarungsansitze

1,000 F

100

EBOdN/dE, (m=2 s 1sr1GeV?)

10 100 1,000
Energy (GeV)

Abbildung 2.6: Beitrag zum FElektronenspektrum durch Annihilationsprodukte von
Kaluza-Klein Teilchen der Masse 620 GeV. Die gestrichelte Linie entspricht dem mit
GALPROP simulierten Elektronenspektrum. Die gepunktete Linie reprisentiert den
erwarteten Beitrag durch Annihilationsprodukte von Kaluza-Klein Teilchen. Die Sum-
me der beiden Beitrdge wird durch die durchgezogene Linie dargestellt. Die schwarzen
Punkte entsprechen den ATIC Messungen mit Fehlerbalken von einer Standardabwei-
chung. (Quelle der Abbildung: Chang et al. 2008).

2.4 FErklarungsansatze

Fiir den gemessenen Positroneniiberschuss in Abbildung 2.2 wurden bereits verschiedene
Urspriinge der Elektronen diskutiert. Zum einen wurde der Uberschuss interpretiert als
Annihilationsprodukt dunkler Materie in e*e™-Paare (s. Zhang et al. 2009 und Cholis
et al. 2009). Zum anderen wurden Beitrdge durch naheliegende Pulsare diskutiert (s.
Profumo 2012, Biisching et al. 2008, Hooper et al. 2009). Durch Beitrige einzelner
naher Quellen wird erwartet, dass Anisotropien in den Elektronenraten zu finden sind.
Im Folgenden sollen die Produktionsmechanismen von Elektronen und Positronen durch
Pulsare und dunkle Materie erldutert werden.

Dunkle Materie

Der Uberschuss im hochenergetischen Elektronspektrum kénnte von Annihilationspro-
dukten dunkler Materie in e*e™-Paare oder Photonen stammen. Dieser Erkldrungsan-
satz stiitzt sich darauf, dass davon ausgegangen wird, dass schwach wechselwirkende
Teilchen aus supersymmetrischen Theorien (zum Beispiel Neutralinos) oder Theori-
en, die auf der Einfilhrung von Extradimensionen basieren (zum Beispiel sogenannte
Kaluza-Klein Teilchen), durch Annihilation in ete™-Paare oder Photonen zerfallen. Im
Gegensatz zu den Neutralinos ist der direkte Zerfall von Kaluza-Klein Teilchen in eTe™-
Paare nicht unterdriickt (Chang et al. 2008). In Abbildung 2.6 ist zu sehen, inwiefern
sich die Annihilationen von Kaluza-Klein Teilchen der Masse 620 GeV auf das Elektro-
nenspektrum auswirken wiirden. Dieser Beitrag stimmt gut mit dem gemessenen Uber-
schuss von ATIC aus Abbildung 2.1 iiberein. Allerdings wurden die ATIC-Messungen
nicht von Fermi-LAT und H.E.S.S. bestéatigt.
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Abbildung 2.7: Darstellung der Geometrie eines Pulsars mit der Winkelgeschwindigkeit
2 und einem Magnetfeld B. Die Abbildung stammt von Kaspi et al. (2004).

Pulsare

Andererseits kénnten mdégliche Beitrdge zum hochenergetischen Elektronenspektrum
von Pulsaren stammen. Pulsare sind sehr schnell rotierende Neutronensterne mit star-
ken Magnetfeldern (Kaspi et al. 2004). Diese Magnetfelder erzeugen durch die Rotation
starke elektrische Felder, durch die geladene Teilchen beschleunigt werden kénnen. Pul-
sare sind umgeben von einer Magnetosphire aus geladenen Teilchen, die durch elektri-
sche Felder aus der Oberfliche der Pulsare gelést werden. Mit der Rotationsbewegung
des Pulsars rotiert auch die Magnetosphére. Bei grofsen Absténden zum Pulsar ist die
Geschwindigkeit der Rotation allerdings durch die Lichtgeschwindigkeit begrenzt. An
dieser Stelle sind die magnetischen Feldlinien nicht mehr geschlossen, was bis zu dieser
Grenze der Fall ist. Dadurch ergibt sich eine zylindrische Grenze (Lichtzylinder, engl.
light cylinder) der Rotationsgeschwindigkeit um den Pulsar. Teilchen koénnen sich nur
entlang der Feldlinien bewegen und deshalb nur im Bereich der offenen Feldlinien den
Pulsar verlassen und nur dann kinetische Energie gewinnen, wenn das erzeugte elek-
trische Feld eine von Null verschiedene Komponente parallel zum Magnetfeld hat. Je
nachdem, in welchem Bereich diese Komponente des elektrischen Feldes ungleich Null
ist, spricht man vom Modell des polaren (engl. polar gap) oder duferen (engl. outer
gap) Bereichs. Die Beschleunigung geladener Teilchen findet jeweils in den in Abbildung
2.7 beschrifteten Bereichen statt. Durch Synchrotronstrahlung entstehen Photonen, die
wiederum beim Durchqueren der starken Magnetfelder ete™-Paare erzeugen konnen.
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Kapitel 3

H.E.S.S.-Experiment

Der Aufbau des H.E.S.S.- Experiments befindet sich im Khomas Hochland in Namibia
und besteht aus einem System von 4 IACTs'. In Abbildung 3.1 ist der Aufbau der
TACTs zu sehen. Die Teleskope sind quadratisch angeordnet aufgebaut. Die Seitenlédnge
des Quadrats ist 120 m. Diese Entfernung ist begrenzt, da alle 4 Teleskope ein Ereignis
gleichzeitig detektieren miissen. Das bedeutet, dass sie alle im Bereich des Cherenkov-
Lichtkegels (s. weiter unten) eines Ereignisses stehen miissen. Der Standort befindet sich
ca. 1800 m {iber dem Meeresspiegel und eignet sich wegen der Hohe, der Luftfeuchtigkeit,
der guten Sicht auf das Zentrum unserer Galaxie und aufgrund klarer Néchte gut fiir die
Messungen kosmischer Strahlung. Seit 2004 ist das Experiment in Betrieb. Im September
2012 wurde das H.E.S.S.-1I-Teleskop eingeweiht. Mit etwa 600 t ist es das zur Zeit grofite
Cherenkov-Teleskop der Welt und wurde gebaut, um einen groferen Energiebereich
messen zu kénnen und die Winkelauflosung des H.E.S.S.-Experiments zu verbessern.
Mit dem Aufbau der 4 IACTs waren Messungen von Ereignissen im Energiebereich
von etwa 100 GeV bis ca. 100 TeV moglich. Durch das H.E.S.S.-TI-Teleskop wird der
Messbereich zu niedrigeren Energien erweitert (s. Punch 2005).

3.1 Abbildende Cherenkov-Teleskope

Abbildende Cherenkov-Teleskope (engl. imaging atmospheric cherenkov telescopes, Abk.
TACTs) werden in verschiedenen Experimenten fiir Messungen hochenergetischer kos-
mischer Strahlung verwendet. IACTs kommen in den Experimenten VERITAS (Weekes
et al. 2002), MAGIC (Albert et al. 2008), CTA (Doro und CTA Consortium 2011) und
H.E.S.S. (Aharonian et al. 2006) zum Einsatz. Die abbildenden Cherenkov-Teleskope
des H.E.S.S.-Experiments sind Teleskope, die zur Messung von kosmischer Strahlung im
Energiebereich von 100 GeV bis zu einigen 10 TeV gebaut wurden. Die IACTs sind in
der Lage Cherenkovlicht zu detektieren. Cherenkovstrahlung entsteht, wenn Priméreteil-
chen der kosmischen Strahlung in der Erdatmosphére mit anderen Teilchen wechselwir-
ken und dadurch Kaskaden von Sekundérteilchen auslosen. Durch die Wechselwirkungen
entstehen sogenannte Luftschauer. Dabei unterscheidet man zwischen elektromagneti-
schen und hadronischen Luftschauern. Elektromagnetische Schauer unterscheiden sich

! Mittlerweile besteht das H.E.S.S.-Experiment aus 5 IACTs. Im Zeitraum der Messungen, von deren
Daten in dieser Arbeit Gebrauch gemacht wird, bestand das Experiment noch aus 4 Teleskopen.
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H.E.S.S.-Experiment 3.1 Abbildende Cherenkov-Teleskope

Abbildung 3.1: Die Teleskope (IACTs) des H.E.S.S.-Experiments. (Quelle des Bildes:
http://ecap.nat.uni-erlangen.de/members/katz/ws10/vat/lec/transp/hess_4.

ipg)-

von hadronischen Schauern im Bezug auf die Form der Ausbreitung. Abbildung 3.2
stellt ein Beispiel fiir die Form elektromagnetischer Schauer (links) und hadronischer
Schauer (rechts) dar. Die elektromagnetischen Luftschauer sind weniger ausgedehnt als
die hadronischen. Teilchen, die bei den Luftschauern entstehen, bewegen sich mit re-
lativistischen Geschwindigkeiten und emittieren Cherenkovlicht. Dieses Licht wird von
den TACTs detektiert.

Cherenkov-Strahlung

Teilchen der kosmischen Strahlung bewegen sich anndhernd mit der Vakuumslichtge-
schwindigkeit ¢ fort. Trifft ein solches Teilchen in ein optisch dichteres Medium, so
wird ein Lichtkegel ausgestrahlt, dessen Offnungswinkel 6 von der Geschwindigkeit
(8 = v/cym) relativ zu ¢y (der Lichtgeschwindigkeit in dem optisch dichteren Medi-
um) und der Brechzahl n des Mediums, in welches das Primérteilchen eindringt, geméf
Gleichung (3.1) abhéngt:

cosf = ﬁln (3.1)

Dabei muss das Teilchen im optisch dichteren Medium eine Geschwindigkeit haben,
die grofer ist als die Lichtgeschwindigkeit ¢y, in diesem Medium, damit Cherenkovlicht
entsteht.

Das erzeugte Cherenkovlicht hat in der Erdatmosphére eine Dauer von einigen Nano-
sekunden und eine Wellenlénge von etwa 330 nm.
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H.E.S.S.-Experiment 3.1 Abbildende Cherenkov-Teleskope
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Abbildung 3.2: Unterschied zwischen der Ausbreitung elektromagnetischer (links) und
hadronischer Luftschauer (rechts). Die Abbildung stammt von V6lk und Bernlohr
(2009).

Aufbau der IACTs

Die IACTs bestehen aus Reflektoren, einer Kamera und Auslosern (engl. trigger). Ein
einzelnes Teleskop hat eine Spiegelfliche, die jeweils aus 382 Einzelspiegeln zusammen-
gesetzt ist (Aharonian et al. 2006). Zusammen bilden sie einen Reflektor mit einem
Durchmesser von 13 m. Sie sammeln das Cherenkovlicht, das durch relativistische Teil-
chen in Luftschauern erzeugt wird und reflektieren es in eine Kamera. Die Kamera
besteht aus einer hexagonalen Anordnung von 960 Photoelektronenvervielfachern (engl.
photomultiplier tubes, Abk. PMTs). Die 960 PMTs sind in 15 Sektoren aufgeteilt, die
jeweils 64 PMTs umfassen. Die PMTs haben einen Blendendurchmesser von 0,16° und
ein Blickfeld von 5°. Eine Kamera wird aktiviert, wenn mindestens 3 PMTs eines Sek-
tors jeweils mindestens 4 Photoelektronen (Abk. p.e.) innerhalb von 1,5 ns detektieren.
Werden mindestens zwei Kameras innerhalb von 80 ns aktiviert, so wird der zentrale
Ausloser aktiviert und die Ereignisse werden gespeichert. In Abbildung 3.3 sind Beispiele
der Kamerabilder von einem elektromagnetischen und einem hadronischen Luftschauer
zu sehen.

Elektromagnetische Luftschauer

Elektromagnetische Luftschauer werden durch Photonen, Elektronen oder Positronen
ausgelost. Durch ein solches Primérteilchen wird eine Kaskade ausgeldst, in der ab-
wechselnd ete™-Paare (durch Paarerzeugung) und Photonen (durch Bremsstrahlung)
erzeugt werden. Die eTe™-Paare werden erzeugt, wenn ein Photon mindestens die Ener-
gie besitzt, die der Masse von zwei Elektronen entspricht (2m, ~ 1,022 MeV). Wenn
das Photon das Coulombfeld eines Kerns durchquert, kann es ein eTe™-Paar erzeugen.
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Abbildung 3.3: Kamerabilder von zwei verschiedenen Luftschauern (aus Volk und Bern-
16hr 2009). Links: Elektromagnetischer Luftschauer. Rechts: Hadronischer Luftschauer.

Dabei bleibt der Kern unverdndert und sorgt lediglich fiir die Impuls- und Energieer-
haltung bei der Paarerzeugung. Handelt es sich beim Primérteilchen um ein Elektron
oder Positron, so wird es im Coulombfeld von Kernen abgebremst. Durch das Abbremsen
entsteht Bremsstrahlung unter Photonenemission. Somit konnen abwechselnd Photonen
und ete~-Paare erzeugt werden, bis eine kritische Energie? von etwa 80 MeV erreicht
wird, bei der die Anzahl erzeugter Teilchen ihr Maximum erreicht (Ohm 2007). Bei
Energien unterhalb von 80 MeV sinkt die Anzahl erzeugter Teilchen, wobei die etTe™-
Paare ihre Energie in diesem Energiebereich hauptséchlich durch Ionisation von Atomen
verlieren, bis schlieflich die Energie nicht mehr ausreicht, um neue Teilchen zu erzeugen.
Der Weg, den ein Elektron im Mittel zuriicklegt, bis es seine Anfangsenergie Ey durch
Bremsstrahlung bis auf einen Anteil 1/e verliert®, wird Strahlungslinge genannt und
mit Xg bezeichnet. Der Energieverlust von Elektronen durch Bremsstrahlung auf einer
zuriickgelegten Strecke x wird durch

dE FE
= _ = 3.2

dx X(] ( )
beschrieben.

Integration von Gleichung (3.2) liefert:

E(x)=Ey-¢ . (3.3)
In der Luft ist Xo = 37,2 gem™2 (Linsley 1985) und die Strahlungslinge fiir Paarer-
zeugung Xp = 9/7- Xy (Egberts 2009). Das bedeutet, dass die erste Reaktion in der
Atmosphére, ausgeldst durch ein priméres Photon, im Mittel nach einer etwas weiteren
Flugstrecke stattfindet als bei Elektronen oder Positronen®. Bei 1 TeV tritt das Ma-
ximum der Luftschauer von Photonen (und Elektronen) bei Xyaxy = 300gcm~2 auf,

*Dieser Wert gilt fiir Luft als Medium.

3Dabei ist e die eulersche Zahl.

“Die unterschiedlichen Strahlungslingen bieten eine Moglichkeit Luftschauer, die von Elektronen
ausgelost werden, von denen, die durch Photonen ausgelost werden, zu unterscheiden. Allerdings ist
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H.E.S.S.-Experiment 3.2 Hillas-Technik

Bei Xiax ist die maximale Anzahl erzeugter Sekundérteilchen erreicht. Die Reaktionen
elektromagnetischer Luftschauer sind in Gleichung (3.4) zusammengefasst:

vy o= ete”

et — ef 4. (3.4)

Hadronische Luftschauer

Hadronische Luftschauer werden durch Protonen (P) oder Kerne der kosmischen Strah-
lung ausgelost. Diese wechselwirken mit Atomen (A) oder Molekiilen der Atmosphére
und erzeugen vor allem Pionen (7), welche wiederum schwach in Myonen g und Myon-
Neutrinos v, zerfallen. Eine typische Reaktionskette ist:

P+A — P+A+a"+7 +7°+ Andere Teilchen
Tt — ;ﬁ + vy,
(I N VR R 7
0 =y 4. (3.5)

Die Pionen kénnen weiter mit Kernen wechselwirken und somit Kaskaden auslésen bis
die Energie nicht mehr ausreicht, um neue Pionen zu erzeugen. Diese Energie liegt bei
etwa 1 GeV. Bei 1 TeV ist die mittlere freie Weglinge X fiir Pionen in etwa 80 gcm ™2,
Deshalb wird das Maximum an Teilchenproduktion X,.x erst tiefer als bei elektroma-
gnetischen Luftschauern in der Atmosphére erreicht. Hadronische Luftschauer lassen
sich aufgrund ihrer breiteren Form (s. Abbildung 3.2) in vielen Fallen gut von elektro-
magnetischen Luftschauern unterscheiden.

3.2 Hillas-Technik

Zur Unterscheidung elektromagnetischer Luftschauer von hadronischen Luftschauern
werden die Kamerabilder der IACTs durch Ellipsen angen&hert. Durch diese Annédh-
rung werden Parameter bestimmt, die die Form des Luftschauers beschreiben (Egberts
2009). Die Form ist vollstéindig beschrieben durch den Schwerpunkt, die grofe und
kleine Halbachse, die Ausrichtung in der Kamera und die Bildgréfe in Einheiten von
Photoelektronen (s. Abbildung 3.4). Die Kalibration wird so durchgefiihrt, dass die Pi-
xelamplituden in Photoelektronen angegeben werden kénnen (s. Aharonian et al. 2004).
Durch Auswertung der Hillas-Parameter kann rekonstruiert werden, aus welcher Rich-
tung der Luftschauer kam, welche Energie das Primérteilchen hatte, das den Schauer
ausgeldst hat, welchen Abstand die auf den Boden extrapolierte Richtung des Primér-
teilchens zu den Teleskopen hat (engl. impact distance, wird im Folgenden als Schau-
erabstand bezeichnet) und wo der Luftschauer sein Maximum Xpax [g cm*2] in der
Atmosphére erreicht hat. Die Luftschauerrichtung sowie der Schauerabstand werden re-
konstruiert, indem der Schnittpunkt der erweiterten groffen Halbachsen der Ellipsen in

der Unterschied sehr gering, weshalb Moglichkeiten zur Unterscheidung fiir die IACTs noch bearbeitet
werden.
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Abbildung 3.4: Anndhrung der Luftschauerform durch eine Hillas-Ellipse und Grofen,
die aus den Hillas-Parametern bestimmt werden koénnen. Die Abbildung stammt von
Aharonian et al. (2006).

den jeweiligen Kamerabildern bestimmt wird. Die Hohe des Schauer-Maximums wird
durch die Winkelabstidnde zwischen den Schwerpunkten der Hillas-Ellipsen und den re-
konstruierten Schauerrichtungen und den Schauerabstdnden ermittelt. Die Energie des
Primérteilchens wird durch Vergleiche der zenitwinkelabhéngigen Bildintensitat mit Si-
mulationen bestimmt. Der Durchschnitt der so (fiir jedes Teleskop separat) bestimmten
Energien liefert die Energie des Primérteilchens. Da die Spiegel in den TACTs abnutzen,
werden die Energien im Laufe der Zeit kleiner als die tatsédchliche Energie des Teilchens
bestimmt. Daher werden die Energien mit der Kenntnis iiber die Luftschauerbilder von
Myonen (s. Bolz 2004) korrigiert.
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Kapitel 4

Koordinatensysteme und
Darstellung

4.1 Astronomische Koordinatensysteme

Um astronomische Phinomene zu untersuchen, muss man sich auf ein Koordinatensys-
tem beziehen. Es gibt verschiedene Moglichkeiten, Koordinatensysteme festzulegen. Im
Folgenden sollen zwei in der Astronomie gingige Koordinatensysteme vorgestellt wer-
den, die fiir diese Arbeit verwendet wurden. Dabei handelt es sich um das dquatoriale
Koordinatensystem und das galaktische Koordinatensystem. Fiir die Darstellung der
Koordinaten wird das Programm Healpy benutzt, welches in Kapitel 4.3 erldutert wird.

Aquatoriales Koordinatensystem

Von der Erde aus betrachtet gleicht der Himmel einer Kugeloberfliche mit unendlich
grokem Radius. Dieses Gebilde wird Himmelskugel genannt. Um die Positionen von Ob-
jekten auf der Himmelskugel kennzeichnen zu kénnen, braucht man zwei Winkel. Man
unterscheidet zwischen dem rotierenden und dem ruhenden, dquatorialen Koordinaten-
system (Unsold und Baschek 2002). Das rotierende, dquatoriale Koordinatensystem ist
durch die Winkel Rektaszension (Abk. ra) und Deklination (Abk. dec) definiert und be-
zieht sich auf den Himmelséquator (s. Abbildung 4.1). Die Rektaszension hat ihren Ur-
sprung im Friithlingspunkt, an dem sich die Ekliptik und der Himmelsdquator (s. weiter
unten) schneiden! und wird hiufig in Winkelstunden, -Minuten und -Sekunden angege-
ben. Diese Einheiten sind definiert durch die Einteilung: 24 Stunden = 360°. Somit ist
es moglich, die Rektaszension in Grad oder im Zeitmaf anzugeben. Der Himmelsdqua-
tor entspricht der Ebene, die durch den Erdédquator auf eine imaginére, unendlich grofse
Fldche projeziert wird. Die Ekliptik ist die Bahn, auf der sich die Sonne scheinbar, von
der Erde aus betrachtet, bewegt. Die Deklination wird in Grad von der Aquatorebene
(dec = 0°) aus in Richtung des nordlichen Himmelspols (dec = 90° und am siidlichen
Himmelspol ist dec = —90°) gemessen.

!Die Ekliptik und der Himmelsiquator schneiden sich im Herbst ein zweites Mal. Der Ursprung der
Rektaszension ist konventionell am Friihlingspunkt definiert.
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Abbildung 4.1: Aquatoriales Koordinatensystem. In dieser Abbildung ist die Rektas-
zension mit RA und die Deklination mit § gekennzeichnet. Der Stundenwinkel wird
mit t gekennzeichnet. Aufserdem ist der Friihlingspunkt eingezeichnet, von dem aus die
Rektaszension definiert ist. Die untere und obere Kulmination (K7 und K») bezeichnet
die von der Erde aus scheinbar kleinste und grofste Hohe eines Sterns. Unten: Die Ori-
entierung der Erde in der oberen Abbildung. Die Abbildung stammt von Unséld und
Baschek (2002).

Im ruhenden, dquatorialen Koordinatensystem wird die Rektaszension durch den Stun-
denwinkel t ersetzt. Dieser ist definiert durch t = Sternzeit — ra. Betrachtet man einen
Stern, so gibt der Stundenwinkel den Winkel an, der zwischen dem Meridian und der
Ebene, die durch den Stern und den nérdlichen (und siidlichen) Himmelspol aufgespannt
wird. Der Meridian wird durch den Kreis gebildet, in dessen Ebene der Zenit, der Na-
dir und der nordliche und siidliche Himmelspol liegen. Der Zenit liegt senkrecht zur
Erdoberfliche iiber einem Beobachter, wihrend der Nadir in die antiparallele Richtung
zeigt. Die Sternzeit entspricht dem Stundenwinkel des Friihlingspunktes.

Galaktisches Koordinatensystem

Das galaktische Koordinatensystem wird durch die galaktische Liange (Abk. [) und ga-
laktische Breite (Abk. b) bestimmt. Die galaktische Lénge wird in Grad angegeben und
ist in der Ebene der Milchstrafke definiert. 0° entspricht der Sichtlinie von der Erde zum
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Abbildung 4.2: Zusammenhang zwischen kartesischen und Kugelkoordinaten (Quelle
des Bildes: http://en.citizendium.org/wiki/File:Spherical_polar.png).

galaktischen Zentrum, in dem der Ursprung der galaktschen Koordinaten liegt. Von dort
aus wird sie in Richtung Osten mit positiven Winkeln angegeben. Die galaktische Breite
verlduft von der Ebene der Milchstrafe (b = 0°) hin zum galaktischen Nordpol (b = 90°
und am galaktischen Siidpol ist b = —90°) und wird ebenfalls in Grad angegeben.

4.2 Winkelabstande

Betrachtet man die Position von zwei Objekten (1,2) auf einer Kugeloberfliche, so lisst
sich in Kugelkoordinaten der Cosinus des Winkelabstands ve, ., zwischen den beiden
Richtungsvektoren e; und ez der Objekte durch

COS Ve e, = sSinfqcos @y -sinbh cos po
+ sin 91 sin le - sin 92 sin 6252
+ cos 0y - cos by (4.1)

berechnen. Gleichung (4.1) entspricht dem Skalarprodukt der Ortsvektoren e; und es.
Die Koordinaten der Objekte sind (s. Abbildung 4.2) durch

x1,2 sin (91,2 COS ¢1,2
Y1,2 =T: sin 9172 sin ¢172 (4.2)
21,2 COS 9172

gegeben. Bei den Kugelkoordinaten wird der Zenitwinkel mit 6, der Azimutwinkel mit
¢ und der Abstand eines Objekts zum Koordinatenursprung mit r bezeichnet.
Interessiert man sich lediglich fiir die Richtungen und nicht fiir den Abstand von Ob-
jekten zum Beobachtungspunkt, so fallt der Abstand r weg.

Der Winkel der galaktischen Breite b wird von der Ebene aus angegeben, in der sich das
Zentrum der Milchstrafke befindet. Verglichen mit den Kugelkoordinaten ist b = 90°—6.
Der Cosinus des Winkelabstands zwischen zwei Beobachtungsrichtungen wird aufgrund
des Zusammenhangs

23



Koordinatensysteme und Darstellung 4.3 Healpy

sin(90° — «v) = cos(«) (4.3)
cos(90° — «) = sin(a)

fiir galaktische Koordinaten mit durch

COS Ve e, = €OSbycosly-cosbacosly
+ cos by sinly - cos by sin sy
+sin by - sin by (4.4)

berechnet.

Fiir die dquatorialen Koordinaten gilt ebenfalls der Zusammenhang mit den Kugelko-
ordinaten dec = 90°—60. Daher wird zur Berechnung des Cosinus vom Winkelabstand
zwischen zwei Objekten in dquatorialen Koordinaten folgende Gleichung verwendet:

COS Ve, e, = COsdecycosTay - cosdecs cosTas
+ cosdecy sinray - cos decs Sin ras

+sinray - sinras. (4.5)

4.3 Healpy

Fiir die Darstellung von astronomischen Koordinaten bietet es sich an, die Himmelskugel
auf eine Ellipse zu projezieren®. Eine in der Astronomie giingige Art solcher Projektionen
nennt sich Mollweide-Projektion (s. Abbildung 4.3). Die in dieser Arbeit prisentierten
Darstellungen von astronomischen Koordinaten wurden durch Mollweide-Projektionen
realisiert. Dazu wurde die Programmiersprache Python (s. http://www.python.org)
benutzt. Mit Python lassen sich solche Projektionen darstellen, indem man das Pro-
gramm Healpy verwendet. Healpy ist eine Implementierung der HEALPix-Software
(Gorski et al. 2005) fiir Python. Dabei wird jede mogliche Blickrichtung in einer Kugel
einem Pixel zugeordnet. Dies geschieht unter der Annahme, dass man sich als Beob-
achter im Mittelpunkt der Kugel befindet und die Kugeloberfliche in einzelne kleine
Flachen (Pixel) mit jeweils zugeordneten Koordinaten einteilt. Diese Pixel sind wie in
Abbildung 4.4 angeordnet. Die Anzahl der Pixel wird durch den Parameter Ngqe iiber
die Beziehung 12 - stide festgelegt. Die Nummerierung der Pixel kann ringférmig (engl.
ring) oder verschachtelt (engl. nested) erfolgen (s. Abbildung 4.5). Jedem Pixel werden
2 Winkel zugeordnet, der Zenit- und Azimutwinkel (6 € [0°,90°] und ¢ € [0°,180°]). Die
Anzahl der Pixel entlang der Nord- Siidpol-Achse entspricht Ny und die Anzahl der Pi-
xel um die Aquatorebene entspricht Ny. Die Pixel in den Polebenen sind so miteinander
verbunden, dass sie die Kugel an den Polen schlieffen.

Der Zenitwinkel ist auf der z-Achse 0° und lduft in die Richtung der Azimut-Ebene,
wo der Zenitwinkel 90° ist, weiter bis zur negativen z-Achse, auf der der Zenitwinkel

*Wie die Projektion der Weltkugel auf eine Ellipse in Atlanten.
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Mollview image NESTED

o 12287

Abbildung 4.3: Beispiel einer Mollweide-Projektion durch Healpy. Die Kugel ist in 12288
(0 bis 12287) Pixel eingeteilt. In diesem Beispiel werden die Pixel verschachtelt num-
meriert und jeweils mit ihrer Zahlnummer farbskaliert. Die Abbildung stammt von
http://healpy.readthedocs.org/en/latest/tutorial.html.

180° ist (s. Abbildung 4.2). Bei der Mollweide-Projektion wird die so aufgeteilte dreidi-
mensionale Kugel in eine zweidimensionale Ellipsenform gebracht. In Abbildung 4.3 ist
ein Beispiel zu sehen, wie die Projektion der Kugel auf eine zweidimensionale Ellipse
aussieht. In diesem Beispiel ist die Kugel in 12288 Pixel aufgeteilt, die verschachtelt
nummeriert und mit ihrer jeweiligen Zéhlnummer farbskaliert sind. Méchte man astro-
nomische Objekte in dieser Projektion darstellen, so muss man beriicksichtigen, dass
sowohl bei galaktischen, als auch bei dquatorialen Koordinaten, die Breite bzw. Dekli-
nation aus der jeweils zugrunde liegenden Aquatorebene heraus verlduft. Das bedeutet,
dass der Ursprung des Zenitwinkels verglichen mit Kugelkoordinaten um 90° verschoben
ist.
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Abbildung 4.4: Prinzip der Darstellung von Kugeloberflichen durch Healpy. Oben: Fin-
teilung einer Kugeloberfliche in Pixel, die den Kugelkoordinaten zugeordnet werden.
Die gestrichelten Linien um die Polkappen kennzeichnen den Azimutwinkel 6,, an dem
die Polebenen an die Aquatorebene grenzen. In diesem Beispiel ist Ny = 3 und Ny = 4.
Unten: Zylindrische Projektion der Kugeloberfliche. Die Abbildung stammt von Gorski
et al. (2005).

HEALPIX-2 pixels number in RING scheme
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Abbildung 4.5: Moglichkeiten der Nummerierung von Pixeln. Oben: Ringférmige Num-
merierung. Unten: Verschachtelte Nummerierung. Die Abbildung stammt von Gorski
et al. (2005).
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Kapitel 5

Verwendete Daten

Da in dieser Arbeit nach Anisotropien in den Raten von Elektronen der kosmischen
Strahlung gesucht wird, ist es notwendig die Elektronen der H.E.S.S.-Daten von den
Hadronen zu unterscheiden, da der Anteil von Hadronen in den Messungen iiberwiegt.
Deshalb wurde von Ohm et al. (2009) eine Methode entwickelt, die zur Unterschei-
dung von Elektronen und Protonen, die den groften Anteil der restlichen kosmischen
Strahlung ausmachen, dient. In diesem Kapitel wird der (-Parameter beschrieben, der
fiir die Wahrscheinlichkeit steht, dass ein gemessenes Ereignis mit einem Elektron zu
identifizieren ist.

5.1 Elektron-Proton-Separation

Die TACTs detektieren lediglich die Cherenkovstrahlung von Luftschauern, die in der
Atmosphére ausgelost werden. Da in dieser Arbeit die Raten von Elektronen der kosmi-
schen Strahlung untersucht werden sollen, ist es nétig zu unterscheiden, ob es sich bei
jedem detektierten Signal um ein Elektron oder ein Teilchen der restlichen kosmischen
Strahlung (Untergrund) handelt. Der Untergrund setzt sich zum grofsten Teil aus Proto-
nen (= 87%), einem geringeren Teil von Heliumkernen (= 12%) und einigen schwereren
Kernen zusammen (s. Kapitel 2).

Um jedem gemessenen Ereignis zuordnen zu koénnen, ob es sich um ein Elektron oder ein
Proton handelt, bedient man sich beim H.E.S.S.-Experiment der Random Forest Me-
thode (engl. fiir Zufallswald). Dabei handelt es sich allgemein um ein Verfahren, welches
Ereignisse klassifiziert. Eine ausfiihrliche Beschreibung dieser Methode kann in Breiman
2001 nachgelesen werden. Diese Methode wurde von Ohm et al. (2009) fiir die IACTs
des H.E.S.S.-Experiments eingefithrt, um Elektronen zu identifizieren. Der Parameter,
den die Methode fiir die Wahrscheinlichkeit dafiir liefert, ob es sich beim Primé&rteilchen
um ein Elektron oder ein Proton handelt, wird mit { gekennzeichnet. Der Verlauf des
(-Parameters fiir Elektronen und den Untergrund ist in Abbildung 5.1 fiir Energien
zwischen 1 TeV und 4 TeV zu sehen. Der Untergrund wird mit dem Einfluss von Pro-
tonen angenidhert, da der Einfluss von schwereren Kernen im Bereich ¢ > 0,6, der als
Schnitt fiir Elektronereignisse in Abbildung 5.1 benutzt wird, sehr gering ist. Anhand
von Eingangsparametern p; wird an jedem Knotenpunkt (s. Abbildung 5.2) entschieden,
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Abbildung 5.1: Beispiel der (-Verteilungen von simulierten Protonen und Elektronen
mit Cuts A (s. Tabelle 5.2). Die Abbildung stammt von Egberts (2009).

Abbildung 5.2: Schematische Darstellung eines Entscheidungsbaums der Random Forest
Methode. An jedem Knotenpunkt werden die Eingangsparameter p; mit optimierten
Schnittwerten p§ verglichen. Wenn p; > pf ist, wird das Ereignis in den linken n#chsten
Knoten geleitet. Ist p; < pf, so wird es zum rechten Knoten geleitet. Am Ende steht
die Zuordnung durch e fiir Elektron oder h fiir Hadron fest. Die Abbildung stammt von
Egberts (2009).

ob es sich bei einem Ereignis um ein Elektron oder Proton handelt. Am letzten Knoten
steht die Zuordnung fest. Pro TACT werden 13 Eingangsparameter, wie z.B. die Malse
der grofsen und kleinen Hillas-Halbachsen (s. Kapitel 3.2), abgefragt. Bei der Random
Forest Methode handelt es sich um einen selbstlernenden Entscheidungsprozess. Zur
Einteilung in Elektronen- und Protonenereignisse werden die Entscheidungsbiume der
Random Forest Methode durch Vergleiche von Monte Carlo simulierten Elektronen und
Protonen durch SIBYLL (s. Fletcher et al. 1994) mit bekannten Daten trainiert. Fiir
das Training werden die Eingangsparameter von Ereignissen mit einem Zenitwinkel von
20° und in verschiedenen Energiebereichen simuliert und mit bekannten Daten mit den
gleichen Eigenschaften verglichen.

In Abbildung 5.3 ist die Effizienz des (-Parameters von Ereignissen zwischen 1 TeV
und 4 TeV mit einem Schnitt bei ¢ > 0,6 (vertikale Linie in Abbildung 5.1) zu sehen.
Dabei ist e, = NX* /N;:Ot, wobei NP* der Anzahl von Elektronen entspricht, die nach
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5.1 Elektron-Proton-Separation

Abbildung 5.3: Schnitteffizienz des (-Parameters fiir Ereignisse mit rekonstruierten
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Energien zwischen 1 TeV und 4 TeV. Die Abbildung stammt von Egberts (2009).
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Abbildung 5.4: Energieabhingigkeit des (-Parameters fiir simulierte Elektronen und
Protonen. Fiir 3 verschiedene Energiebereiche sind links (rechts) die simulierten Elek-
tronen (Protonen) zu sehen.

dem Schnitt von ¢ > 0,6 iibrig bleiben und N!* der Anzahl der insgesamt simulierten
Elektronen. €, ist entsprechend fiir Protonen definiert. Durch den (-Schnitt wird in dem
Energieintervall von 1 TeV bis 4 TeV eine Unterdriickung des Untergrundes auf 0,72%
erreicht, wihrend 96% der Elektronen nach dem Schnitt {ibrig bleiben. Der (-Parameter
selbst hangt von der Energie, dem Abstand eines Signals vom Mittelpunkt der Kamera
und vom Zenitwinkel ab. Die Abhéngigkeiten sind in den Abbildungen 5.4 bis 5.6 zu
sehen. Die Abbildungen stammen von Egberts 2009. In Abildung 5.4 ist zu erkennen,
dass die Effizienz des (-Parameters besser wird, je héher die Energie der Teilchen ist.
Die Anzahl {ibriggebliebener Elektronen steigt (Abbildung 5.4 links), wihrend die An-
zahl iibriggebliebener Protonen (Abbildung 5.4 rechts) mit steigender Energie fillt. Die
Abhéangigkeit von der Entfernung des Signals von der Mitte der Kamera (s. Abbildung
5.5) ist gering. Auferdem liefert die Random Forest Methode eine optimierte Effizienz
bei einem Zenitwinkel von 20° (s. Abbildung 5.6).
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Abbildung 5.5: Abhéngigkeit des (-Parameters von der Entfernung des Signals zum
Mittelpunkt der Kamera fiir simulierte Elektronen und Protonen. Fiir 3 verschiedene
Intervalle des Abstands sind links (rechts) die simulierten Elektronen (Protonen) zu
sehen. Dabei wurde die Energie auf ein Intervall von 0,7 bis 4 TeV begrenzt.

5.2 Datensatz

Die Analyse wurde mit Daten des H.E.S.S.-Experiments durchgefiihrt. Die von den
IACTs (s. Kapitel 3.1) detektierten Ereignisse werden mit sdmtlichen Informationen
iiber Energie, Koordinaten etc. der einzelnen Ereignisse in ROOT-Dateien gespeichert.
ROOT! ist ein Programm, das vom CERN? urspriinglich fiir Analysen in der Teilchen-
physik entwickelt wurde und auch in der Astronomie verwendet wird. Im Folgenden wird
die Beobachtung einer Quelle von bestimmter Dauer als Run bezeichnet. Die Beobach-
tungsdauer eines Runs liegt bei ca. 1500 Sekunden (fiir die genauen Beobachtungsdauern
s. Tabellen A.1 und A.2). Die in dieser Arbeit verwendeten Daten stammen von 540
H.E.S.S.-Runs von 2004 bis 2008, die nach Wetterbedingungen und anderen Kriteri-
en, die iiber die Qualitit des Datensatzes entscheiden, ausgewéhlt wurden (Aharonian
et al. 2006). Insgesamt wurden die H.E.S.S.-Teleskope, iiber diese 540 Runs verteilt,
auf 29 verschiedene (extragalaktische) Quellen (s. Abbildung 5.7) gerichtet. Bei den
H.E.S.S.-Runs wird die Quelle nie direkt beobachtet, sondern immer eine sogenannte
wobble-Position angepeilt, die zwischen 0,5° und 1,5° neben der Quelle liegt (s. Aharo-
nian et al. 2006). Fiir den néchsten Run wird dieser Abstand zur beobachteten Quelle
auf der anderen Seite der Quelle (also um 180° an der Quelle gespiegelt) eingehalten
(s. Abbildungen 5.8 und A.1l). Diese Methode dient einer besseren Bestimmung des
Untergrundes und der Unterdriickung systematischer Effekte, die durch die radiale Ab-
hingigkeit der Kameraakzeptanz auftauchen.

"http://root.cern.ch/drupal/.
*http://public.web.cern.ch/public/.
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Abbildung 5.6: Zenitwinkelabhangigkeit des (-Parameters fiir simulierte Elektronen und
Protonen. Es sind die ¢-Verteilungen von simulierten Elektronen mit Zenitwinkeln von
0°, 20°, 30° und 40° im Energiebereich von 0,7 bis 4 TeV zu sehen.

Die gemessenen Daten wurden mit folgenden Schnitten (engl. cuts) versehen:

e Lnergie-Schnitte
e Quellen-Schnitte (s. Abbildung 5.8)

e Cuts A (s. Egberts 2009)

Die fiir die Analyse verwendeten Quellen sind in Tabelle 5.1 zusammengefasst. Die
Energie-Schnitte teilen die gemessenen Ereignisse in zwei Energiebereiche AE; = 0,616
; 1,047] TeV und AEy = [1,047 ; 14,454] TeV, fiir die diese Analyse separat durchgefiihrt
wurde. Diese Einteilung wurde gemacht, weil die Einfliisse der systematischen Fehler
vom betrachteten Energiebereich abhingig sind. Auferdem ist die Anzahl detektierter
Ereignisse im hohen Energiebereich kleiner, weshalb ein groferes Intervall gewdhlt wur-
de, damit die Mindestanzahl an Ereignissen im Bereich der gauféschen Statistik bleibt.
Das muss gewihrleistet sein, um die x? in Kapitel 6.1 fiir die Untersuchung der Elek-
tronenraten auf Dipolanisotropien anzuwenden. Die Bereiche AF; und AFE, wurden
so gewdhlt, damit die Protonenanteile (s. Kapitel 5.3) aus den Histogrammen in Ab-
bildung 5.9 abgelesen werden koénnen. Fiir die Quellenschnitte wurden alle Ereignisse,
die im Radius von 0,4° um die jeweils beobachteten Quellen liegen, entfernt, um den
diffusen Hintergrund zu erhalten und zu vermeiden, dass die Quellen selbst Beitrige
zu den zu untersuchenden Raten liefern. In Abbildung 5.8 ist anhand des Beispiels
PKS 2155-304 zu sehen, wie die gemessenen Ereignisse um die Mitte der Beobachtungs-
richtungen verteilt sind. Dabei sind die Koordinaten der Ereignisse in Deklination und
Rektaszension gegeneinander aufgetragen (s. Kapitel 4). Das Kreuz in der Mitte des
weifsen Kreises deutet die Position der Quelle an. Es handelt sich um eine Darstellung
aller Ereignisse, zusammengesetzt aus jedem auf PKS 2155-304 gerichteten Run. An-
hand der kreisférmigen Ausldufer oben, unten, links und rechts in der Abbildung kann
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Abbildung 5.7: Beobachtungsrichtungen der in dieser Arbeit verwendeten Daten. Die
Punkte zeigen die Positionen der Quellen aus Tabelle 5.1 in galaktischen Koordinaten.
Die Farbskala stellt die Elektronenrate der jeweiligen Quelle dar. (a) bezieht sich auf
den Energiebereich AF; und (b) auf AFEj5. Bei beiden Abbildungen handelt es sich um
Mollweide-Projektionen in galaktischen Koordinaten.

man sehen, dass die Teleskope wihrend der einzelnen Runs nie direkt auf die Quelle
gerichtet sind, sondern etwas versetzt in der oben beschriebenen wobble-Position. Cuts
A setzen sich zusammen aus Schnitten auf die Bildgrofe (engl. image size) der in den
H.E.S.S.-Teleskopen platzierten Kameras, gemessen in Einheiten von Photoelektronen
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Abbildung 5.8: Zusammengesetzte Ereignisse aller Beobachtungen von PKS 2155-304.
Dabei handelt es sich umn alle detektierten Ereignisse, also cosmic rays und Elektro-
nen. Die Koordinaten sind in Deklination und Rektaszension in Grad gegeneinander
aufgetragen.

(s. Kapitel 3.1) und die Entfernung der durch die gemessenen Ereignisse ausgelésten
Cherenkov-Lichtkegel zum Teleskop, dem in Kapitel 3.2 eingefiihrten Schauerabstand.
Cuts A sind in Tabelle 5.2 zusammengefasst. Der Schnitt von mindestens 200 p.e. wird
80 hoch angesetzt, damit die in Kapitel 3.2 eingefiithrten Hillas-Ellipsen gut ausgeprigt
sind (s. Egberts 2009). Der Schnitt auf den Schauerabstand ist so gew#hlt, dass die
Schauer noch hinreichend gut rekonstruiert werden kénnen, da die Rekonstruktion mit
groferen Schauerabstanden schlechter wird. In dieser Arbeit werden nur Daten verwen-
det, die in den festgelegten Energiebereich fiir Cuts A fallen. Die Positionen der Quellen
aus Tabelle 5.1 sind in galaktischen Koordinaten in Abbildung 5.7 zu sehen. Dabei sind
die Positionen mit der jeweiligen Elektronenrate der Beobachtungsrichtung farbskaliert.
Die Raten R; ¢ entsprechen den in Kapitel 6.2 definierten Gréfen aus Gleichung (6.9).
Der Index ¢ nummeriert die 29 Quellen (i = 1, ..., 29).

5.3 Effizienz

Durch Schnitte auf ¢ lassen sich die elektromagnetischen Ereignisse von den Protonen
der kosmischen Strahlung trennen (s. Kapitel 5.1). In dieser Arbeit wurden Elektronen
mit Ereignissen identifiziert, fiir die der (-Parameter einen Wert von ¢ > 0,9 annimmt,
und der Rest der kosmischen Strahlung (vor allem Protonen) mit ¢ < 0,1. Die Daten,
die durch (-Schnitte als Elektronen identifiziert wurden, haben noch einen Anteil an
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5.3 Effizienz

Tabelle 5.1: Fiir die Analyse verwendete Quellen und ihre Aquatorial- und galaktischen

Koordinaten.

‘ Quelle ‘ ra [°] ‘ dec |°] ‘ L°] ‘ b [°] ‘
H2356-309 359.7825 | -30.6275 | 12.8417 | -78.0352
PKS2155-304 329.7167 | -30.2256 | 17.7304 | -52.2456
1ES1101-232 165.9071 | -23.4919 | 273.1901 | 33.0796
PKS0548-322 87.6688 | -32.7711 | 238.0988 | -26.2894
1RXSJ101015.9-311909 | 153.1514 | -31.3193 | 267.3304 | 20.3580
1E504144-009 64.2183 1.0900 191.8142 | -33.1594
1ES0347-121 57.3467 | -11.9908 | 201.9267 | -45.7090
PKS2005-489 302.3558 | -48.8314 | 350.3733 | -32.6007
NGC253 11.8880 | -25.2883 | 97.3684 | -87.9641
3C273 187.2779 | 2.0524 289.9508 | 64.3600
1ES2343-151 356.4075 | -14.8194 | 68.4097 | -70.3537
ACOS85 11.1094 | -9.3333 117.2965 | -72.1284
CenA 201.3666 | -43.0192 | 309.5171 | 19.4170
rhoOphBcloud 246.7958 | -24.4750 | 353.1298 | 16.7341
NGC1399 55.4843 | -35.4500 | 236.6935 | -52.9327
PKS2316-423 349.7750 | -42.1133 | 348.4494 | -65.9414
KeplerSNR 262.6700 | -21.4864 | 4.5212 6.8225
AEAqr 310.0382 | -0.8709 45.2804 -24.4187
3C218 139.5238 | -12.7953 | 243.5327 | 24.6612
1ES0323+4-022 51.5579 2.4206 180.7470 | -42.4317
RBS1888 340.925 | -12.5183 | 52.6297 | -56.7380
NGC1068 40.6696 | -0.5130 | 172.6540 | -52.3019
Abell496 68.4075 | -13.2619 | 209.5868 | -36.4882
MB83 204.2533 | -29.8663 | 314.5829 | 31.9723
PKS0521-365 80.7417 | -36.4586 | 240.6077 | -32.7159
3C279 194.0461 | -6.2891 305.0728 | 56.5629
ScoX-1 244.2648 | -15.6433 | 358.6067 | 24.3092
PKS0558-504 89.9474 | -49.9475 | 257.4000 | -28.4902
PictorA 79.9570 | -45.7790 | 251.5969 | -34.6344

Tabelle 5.2: Cuts A.

Cuts A

Schauerabstand ‘ Bildgrofse

[ >200m

| > 200 pe. |

Protonen (e.r) und Photonen (e,). In Abbildung 5.9 sind fiir verschiedene Energiebe-
reiche die Verteilungen des (-Parameters und die einzelnen Beitridge von Protonen und
Elektronen gezeigt (s. Egberts 2009). Aus diesen Histogrammen wurden die Anteile der
Protonen an den mit Elektronen identifizierten Ereignissen (¢ > 0,9) fiir die jeweiligen
FEnergiebereiche ermittelt, da die Verteilungen auch bei ¢ > 0,9 noch einen Protonenan-
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teil aufweisen. Der Protonenanteil €., an den mit Elektronen identifizierten Ereignissen
ergibt sich zu €, = ner/(Ner + Mem ), Wobel ne, der Anzahl von Protonen, und ney, der
Anzahl von Elektronen und Photonen im Bereich ¢ > 0,9 entspricht. Zieht man den
Protonenanteil von der Gesamtzahl der Ereignisse mit ¢ > 0,9 (n¢s0,9) ab, so erhélt
man die elektromagnetischen Ereignisse, die zusatzlich mit einer Korrektur beziiglich
der Photonen versehen werden miissen, damit man die Anzahl an Ereignissen erhélt,
die den Elektronen entsprechen. Der Photonenanteil der elektromagnetischen Ereignis-
se wird mit e, bezeichnet. Der Elektronenanteil der elektromagnetichen Ereignisse ist
€l = 1 — €. Somit ist der Elektronenanteil schlieflich durch

el = (1 — €cr)€el Me>0,9 (5.1)

gegeben. (Die zur Bestimmung der Protonenanteile wichtigen Grofen sind in Tabelle
A3 zusammengefasst.)

Zur Bestimmung von e, wurde fiir ein 90% Konfidenzintervall die Xp,ax-Verteilung in
Abbildung 5.10 mit dem Verhéltnis von Elektronen zu Photonen als freiem Parameter
angepasst (s. Aharonian et al. 2008). Xpax entspricht dem Maximum des Luftschauers
(s. Kapitel 3.1). Der ermittelte Wert von e, liegt bei ca. 10%.

5.4 Systematische Effekte

Um den FEinfluss systematischer Fehler in die Analyse einzubeziehen, wurde vorerst
iiberpriift, ob eine Korrelation zwischen den Elektronenraten und den Raten der Ha-
dronen kosmischen Strahlung vorhanden ist. Der p-Wert gibt an, wie wahrscheinlich es
ist, dass eine Nullhypothese auf eine Stichprobe von beispielsweise gemessenen Daten
bestétigt wird (Press et al. 2007). Die Nullhypothese, die dem p-Wert in Abbildung
5.11 und Abbildung 5.12 zugrunde liegt, entspricht der Annahme, dass die Daten nicht
korreliert sind. Bei dem p-Wert handelt es sich um eine Wahrscheinlichkeit (also 0 <
p < 1). Abbildungen 5.11 und 5.12 zufolge liegt eine Korrelation vor, da der p-Wert
fiir den Energiebereich AE; (AE) mit p = 4,82 -107° (p = 4,75 -1073) sehr gering
ist. Aus der vorliegenden Korrelation kann darauf geschlossen werden, dass sich syste-
matische Fehler gleichermafen auf die cosmic ray- und Elektronenraten auswirken. Zur
Berechnung der Korrelation wurde die Spearman Rangkorrelation verwendet.
Betrachtet man die Histogramme in den Abbildungen 5.13 und 5.14, so stellt man fest,
dass auferdem die systematischen Fehler offensichtlich gaufisch verteilt sind, was eine
Voraussetzung dafiir ist, dass die x2-Methode (s. Kapitel 6.1) fiir die Analyse angewen-
det werden kann. In den Abbildungen ist histogrammiert, durch wieviele H.E.S5.S.-Runs
bestimmte Intervalle von Elektronen- bzw. cosmic ray-Raten gemessen wurden. In Ab-
bildung 5.13 (a) scheint die Streuung um den Erwartungswert p auf den ersten Blick
grofer zu sein als in (b). Betrachtet man aber die relativen Streuungen o/u, so stellt
man fest, dass die Streuung in (b) grofer als in (a) ist, was aufgrund von weniger Ereig-
nissen im Energiebereich AFy zu erwarten ist. Die Raten Ry o und Ry, entsprechen
den Raten der Elektronen und der cosmic rays der jeweiligen 540 H.E.S.S.-Runs (s.
Kapitel 5.2) und somit den Definitionen aus Gleichung (6.9) und (6.16) mit dem Unter-
schied, dass hier nicht die jeweiligen Gesamtraten der ¢ (= 1, ..., 29) Quellen, sondern
die Raten der einzelnen k (= 1, ..., 540) Runs betrachtet werden.
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Der systematische Fehler auf die Elektronenraten wird durch eine Methode abgeschitzt,
die im Folgenden erklirt wird. Der systematische Fehler auf die Elektronen- bzw. cosmic
ray-Raten ist durch Gleichung (6.12) bzw. Gleichung (6.19) definiert. Es wird angenom-
men, dass die Rate der hadronischen kosmischen Strahlung mit einer Signifikanz von 20
(95%) isotrop ist. Mithilfe von Tabelle 5.3 wird der Faktor eg bestimmt, welcher den
Wert von x? (= 41,34 fiir 28 Freiheitsgrade und 95% Wahrscheinlichkeit, dass das x?
kleiner ist, als dieser Wert) fiir die Rate der hadronischen kosmischen Strahlung liefert,
der mit dieser Annahme iibereinstimmt (s. Kapitel 6.1). In der Tabelle ist der relevante
Wert von x? hervorgehoben. Dieser Einfluss des systematischen Fehlers wird dann fiir
die Elektronenrate ibernommen.

Tabelle 5.3: Kritische Werte der y2-Verteilung. (Auszug aus einer Tabelle von http:
//www.itl.nist.gov/div898/handbook/eda/section3/eda3674.htm).
Wahrscheinlichkeit, dass x? hochstens
den angegebenen Wert annimmt.
Anzahl der Freiheitsgrade v | 0.90 0.95 0.975  0.99 0.999

27 36,741 40,113 43,195 46,963 55,476
28 37,916 41,337 44461 48278 56,892
29 39,087 42,557 45,722 49,588 58,301
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Abbildung 5.9: (-Verteilungen verschiedener Energiebereiche mit Cuts A (s. Tabelle
5.2). Die Abbildung stammt von Egberts (2009).
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Abbildung 5.10: Rekonstruierte Tiefe der Luftschauer-Maxima Xy, (s. Kapitel 3.1)
von H.E.S.S.-Ereignissen mit ¢ > 0,9 zwischen 1 und 4 TeV mit zwei Modellen: Kom-
bination von simulierten Elektronen und Protonen, sowie die Kombination simulierter
Elektronen und Photonen und die Verteilungen simulierter Elektronen und Photonen
(unkombiniert). Die Simulationen wurden mit SIBYLL durchgefiihrt (s. Text). Einge-
bettete Abbildung: Vergleich zwischen den Elektronendaten und photonenreichen Daten
einer Beobachtung 0,15° um eine Photonenquelle. Die Abbildung stammt von Aharoni-
an et al. (2008).
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Abbildung 5.12: Korrelation zwischen Elektronen und cosmic rays im Energiebereich

AFEs.
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Abbildung 5.13: Histogramme der Elektronenraten fiir die verschiedenen Energieinter-
valle. Gegeneinander aufgetragen ist jeweils die Anzahl der H.E.S.S.-Runs, deren Elek-
tronenraten Ry, o in einem bestimmten Ratenintervall auftauchen. Die 540 Runs werden
mit £ indiziert. Die griine Kurve entspricht einer Anpassung durch eine Gauffunktion.
(a): Fiir den Energiebereich AF; liefert die Anpassung einen Erwartungswert p von
4,86 - 1073 mit einer Standardabweichung o von 1,56 -1073. Die relative Streuung o/
ist 0,32. (b): Fiir den Energiebereich AE; ist = 2,61-107% und ¢ = 1,01 - 1073, Die
relative Streuung o/p ist 0,39.
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Abbildung 5.14: Histogramme der Raten hadronischer, kosmischer Strahlung fiir die
verschiedenen Energieintervalle. Die gegeneinander aufgetragenen Grofen sind analog
zu Abbildung 5.13 fiir die Hadronen der kosmischen Strahlung definiert. (a): Fiir den
Energiebereich AFE; liefert die Anpassung einen Erwartungswert p von 1,14 mit ei-
ner Standardabweichung o von 0,22. Die relative Streuung o/p ist 0,20. (b): Fiir den
Energiebereich AFs ist p = 2,37 und o = 0, 28. Die relative Streuung o/p ist 0,12.
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Kapitel 6

Suche nach Dipolanisotropien

6.1 Y>-Methode

Mit der x2-Methode ist es mdglich zu iiberpriifen, inwiefern gemessene Daten (z;, y;) mit

einem theoretischen Modell iibereinstimmen. Fiir N Messungen ist i = 1, ..., N. Dazu
wird die Abweichung experimentell gemessener Daten (y;) von einer Modellfunktion
y(xilai, ..., apr) mit M Parametern (a; mit j = 1, ..., M) bestimmt.

Unter der Annahme, dass die y; um y(x;) mit Standardabweichungen o; gaufisch nor-
malverteilt sind und in kleine, diskrete Intervalle Ay eingeteilt werden, ist die Wahr-
scheinlichkeit, dass die Messungen das angenommene Modell beschreiben, gleich dem
Produkt der Wahrscheinlichkeiten jedes einzelnen Punktes. Diese Wahrscheinlichkeit
P(Messung|Modell) wird durch die sogenannte Likelihood-Gleichung beschrieben:

¥ Ly
P(Messung|Modell) = H (exp [2 <yzy2>

o
i=1 v

Ay) . (6.1)

Durch Anpassung (engl. fit) der Parameter, welche die Wahrscheinlichkeit maximieren,
erhiilt man die beste Ubereinstimmung zwischen Modell und Messdaten. Die Maximie-
rung von Gleichung (6.1) ist dquivalent zu einer Minimierung von Gleichung (6.2), die
dem negativen natiirlichen Logarithmus von Gleichung (6.1) entspricht:

2

N
Zl (yi 2(352551))

N In Ay ist ein konstanter Term. Deshalb muss der Teil der Funktion minimiert werden,
der von den Parametern a; abhingt. Dieser definiert das Y2

—InP= — NlnAy. (6.2)

al | )’
Z xz al,..., M (63)

=1 Z

Betrachtet man die Grofe

AXQ :XQ(CLl,...,CLM)—XQ(G?,...,G(])\/[), (64)
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wobei x2(al, ...,al;) dem x?-Wert entspricht, der durch den angepassten Parameter-
Satz (al,...,a},) den kleinsten Wert annimmt', so ist es moglich, durch Variation der
Parameter um den Satz af, ..., a},, Konfidenzintervalle zu definieren, die durch Werte
von Ax? festgelegt sind. (Fiir eine ausfiihliche Erklirung s. Press et al. 2007). Hingt
Ax? nur von einem Parameter (M = 1) ab, so folgt Ax? einer Normalverteilung mit
einer Standardabweichung von 1. Daher erhilt man mit einer Wahrscheinlichkeit von
68,3% (1o-Konfidenzintervall) einen Wert von Ax? < 1. Fiir einige Konfidenzintervalle
und Beispiele fiir verschiedene Anzahlen anzupassender Parameter M sind die Werte
von Ax? in Tabelle 6.1 zusammengefasst. Die Anzahl der Freiheitsgrade v berechnet
sich aus der Anzahl der Messungen N und der Anzahl anzupassender Parameter M zu
v = N — M. Das Minimum von x? (x?(aJ, ...,a%;)), im Folgenden durch m abgekiirzt,
ist nach

m%_l . e_zm
f(m,v) = 2 T(%) (6.5)

um den Erwartungswert v mit einer Varianz von 2v verteilt, da das Minimum dem
wahrscheinlichsten Modell entspricht. Deshalb sollte eine gute Anpassung der a; Para-
meter einen Wert von x? ~ v liefern. Dabei entspricht I'(v/2) der Gamma-Funktion (s.
Bronstein und Semendjajew 2008) und m ist positiv, da die Summe von quadratischen
Termen, wie es in der Definition von x? der Fall ist, nicht negativ werden kann. Somit
sollte das reduzierte x? (x%, = x?/v) ungefihr 1 ergeben. Je mehr x2, > 1 von 1 ab-
weicht, desto wahrscheinlicher ist es, dass das angenommene Modell die Verteilung der
Messdaten nicht gut beschreibt. Ist dagegen Xsed < 1, so sind die Fehler wahrscheinlich
zu grokziigig abgeschitzt.

In Abbildung 6.1 sind Beispiele von Wahrscheinlichkeitsverteilungen von x? nach Glei-
chung (6.5) mit verschiedenen Freiheitsgraden gezeigt. Durch die Normierung der x?2-
Verteilung durch Gleichung (6.4) wird die Anzahl der Freiheitsgrade auf die Anzahl
anzupassender Parameter reduziert.

Tabelle 6.1: Ay? als Funktion von Konfidenzintervallen p und Anzahl anzupassender
Parameter M. Auszug einer Tabelle aus Press et al. (2007).

M

p 1 2 3 4 5 6

68,27% | 1,00 2,30 3,53 4,72 589 7,04

90% 2,71 461 625 7,78 9,24 10,6

95,45% | 4,00 6,18 8,02 9,72 11,3 128

99% 6,63 9,21 11,3 13,3 151 16,8

99,73% | 9,00 11,8 14,2 16,3 18,2 20,1

99,99% | 15,1 184 21,1 235 257 279
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Abbildung 6.1: Beispiele der Wahrscheinlichkeitsdichten von y?-Verteilungen mit unter-
schiedlicher Anzahl von Freiheitsgraden v.

6.2 Ergebnisse

Im Folgenden bezeichnet der Index i die beobachteten Quellen (insgesamt 29) und j die
Runs, die auf die jeweils gleiche Quelle gerichtet wurden. Sind Grofen nicht mit el oder
cr indiziert, so handelt es sich um die Grofen, die nur durch ¢ > 0,9-Schnitte (s. Kapitel
5.1) mit Elektronen identifiziert, aber noch nicht mit Korrekturfaktoren aus Tabelle 6.2
versehen wurden. Die gemessenen Raten und Fehler sind wie folgt definiert:

> 0
- ()
J

R mess = Ttw

J

(6.6)

'Das bedeutet, dass x?(al, ...,a%;) die wahrscheinlichsten Modellparameter liefert.
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r
J
O, mess,stat — Z Tj (67)
J
Z Ri,mess/UZmess
(R) mess = (6.8)

v
mess Z 1/Uz2,mess
)

R; mess entspricht der gemessenen Rate der Ereignisse mit ¢ > 0,9 ohne Abzug des
Beitrags von Hadronen und Photonen der kosmischen Strahlung. o; messstat entspricht
dem statistischen Fehler auf R; mess und (R) o ist die mit 0 mess gewichtete, mittlere
Gesamtrate (ohne oben genannte Korrekturfaktoren). Gemittelt wurde tiber die Raten
R; mess der beobachteten Quellen.

2 . . .
i mess stat T T mess.sys und setzt sich aus dem statistischen

Auferdem ist 0 mess = \/ o2
und dem systematischen Messfehler zusammen, wobei der systematische Fehler

O mess,sys = Esys - 1% mess 1st. Die Anzahl detektierter Ereignisse in der Beobachtungszeit
¢>0,9

t;; mit einem ¢-Wert > 0,9 wird mit n;; gekennzeichnet.

Tabelle 6.2: Definitionen wichtiger Grofen.
Definition
€cr Hadronenanteil von R; mess
fiir die Ereignisse mit ¢ > 0,9.
€el(= 1 — €y) | Elektronenanteil von € - R; mess-
€cr - Ri mess entspricht dem elektromagnetischen Anteil von R; mess-

o
b
o
=
@

€y Photonenanteil von €¢ - R mess-

Esys Faktor, der den systematischen Fehler liefert.

O mess,sys — Esys ° Ri,el'

Abgeschitzt aus der Rate der cosmic rays (¢ < 0,1).
(s. Kapitel 5.4.)

) Dipolamplitude (anzupassender Parameter).

Iz Winkelabstand zwischen Koordinaten der i-ten Quelle und dem
jeweils betrachteten Punkt auf der Himmelskugel (s. Kapitel 4.3).

Die Analyse wird, wie bereits in Kapitel 5.2 erwdhnt, flir zwei unterschiedliche Ener-
giebereiche AE; und AF5 durchgefiihrt, wobei AE; = (0,616 ; 1,047] TeV und AE,; =
[1,047 ; 14,454] TeV den jeweiligen Energieintervallen entspricht.

Tabelle 6.3: Werte der Korrekturfaktoren und der Einfluss systematischer Fehler.
Grofe | Wert

AE, AE;

Ecr 0,47 0,50

€el 0,9 0,9

Esys 0,126 0,069
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Da fiir diese Analyse die Elektronenraten benttigt werden, miissen die oben genannten
Korrekturfaktoren auf die Grofen aus Gleichung (6.9) bis Gleichung (6.12) angewendet
werden:

Z €el - (1 _ Ecr) . ngj>0,9
GL.(6.6) j

Ri,el = Zt" = €¢l * (1 - 6Cr) : Ri,mess (69)
ij
J
GL(6.7) \/ZJ: el (1 €ar) ngj>0’9
Oj.el,stat = = €el - (1 - 6cr) * 04, mess,stat (610)

2 tij
J
(R)o = a1+ (1 = €cr) * (R) s (6.11)

Ojel,sys — €Esys * €el (1 - 6cr) : Ri,mess = Cgys ° Ri,el~ (6'12)

Anhand der Histogramme in Abbildung 5.13 und Abbildung 5.14 wird die x2-Methode
zur Bestimmung méglicher Dipolamplituden gerechtfertigt, da die Raten annihernd
gaukisch verteilt sind. Die Dipolamplitude § ist durch

- Rmax — Rmin

B Rmax + Rmin
definiert (s. Gleichung (2.6) in Kapitel 2.3).
Betrachtet man die Modellfunktion y(v;|§) zur Berechnung von x? fiir die Elektronen
mit einer anzupassenden Dipolamplitude ¢ in Gleichung (6.21)

(6.13)

Y(vi]60) = (R)eus ~ €e1 - (1 — €cr) - (146 - cos 1), (6.14)
so ldsst sich zeigen, dass man durch Einsetzen von Gleichung (6.14) in Gleichung (6.13)
unter Beriicksichtigung von Rpyax = cosv; = 1 und Ry = cosy; = —1 die Dipolampli-

tude § erhilt:

ymax(Vi|5) - ymin(Vi|5)
ymax(Vi|5) + ymin(Vi|6)

=41 =—1
_ (R) ess €l - (I =€) - (140 -Cos ;) — (R) €l - (1 —€er) - (1 +0-Cosvy)
(R) ess * €el - (1 —€cr) - (1 + 8- cosv;) + (R) €l (1 —€er) - (140 cosv;)
=+1 =—1

mess

mess

_ €el (1 — 6CY) <R>mess } (1 +0- 1) B <R>mess i (1 +9- (_1))
e (1= €ar) (B ppess - (140 1) + () s - (140 (=1))
_ 2- <R>mess -0 _
2. <R>mess =9
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Suche nach Dipolanisotropien 6.2 Ergebnisse

Fiir die cosmic rays (von Protonen dominiert) wurden die Daten mit ¢ < 0,1 benutzt (s.
Kapitel 5.1) und folgendes x? berechnet, um den systematischen Fehler, wie in Kapitel
5.4 beschrieben, zu bestimmen:

2
o Q(Ri,mess,cr - <Rimess,cr) o1

i=1 Ui,mess,stat,cr + Ji,mess,sys,cr

:(Esys'Ri,mess,cr)2

Die Grofen in Gleichung (6.15) sind folgendermafen definiert:

(<0,1
2o ni;
Ri,mess,cr = ]Zt” (616)
ij
J
(<0,1
Ticrstat = —————— (6.17)
i,cr,sta Z ti
J
Z Ri,mess,cr/o'gmess7cr
(R) ess.cr = — (6.18)
e Z 1/0-1'2,mess,cr
i
Oj,cr,sys — 6sysRi,mess,cr- (619)

6.2.1 Bestimmung moglicher Dipolamplituden

Zur Bestimmung mdglicher Dipolamplituden in den Elektronenraten wird folgende Glei-
chung verwendet:

AP (8) = x*(8) = Xain- (6.20)
Dabei ist

X2(5) = egl ig: (Ri,mess ((1 _ ecr) _ <R>mess ) (1 - 6cr) : (1 + d - cos I/i))Q
=1

€el - (1 - 6cr) : Ui,mess,stat)2 +O-i2,el,sys
2 :Uzz,el,stat ) (621)
_ 2 2 (Ri,mess - <R>mess : (1 + 6 - cos l/l))
=¢€q - (1 —€a) Z 5 5 .
i=1 Uz’,el,stat + Ui,el,sys

:(Ui,e1)2

Da die H.E.S.S.-Teleskope (s. Kapitel 3.1) nur Daten aus Beobachtungen gewinnen, die
von einzelnen Quellen stammen, miissen die gemessenen Raten jeweils auf die Rich-
tungen der Himmelskugel (s. Kapitel 4.3) projeziert werden, die den gesamten Himmel
abdecken. Das geschieht durch den Faktor cosv; in Gleichung (6.21). Dabei steht v; fiir
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Suche nach Dipolanisotropien 6.2 Ergebnisse

den jeweiligen Winkelabstand zwischen den Richtungen der i Quellen und den abge-
bildeten Richtungen der Himmelskugel. Der Winkelabstand zwischen zwei Richtungen
wird nach Gleichung (4.4) berechnet.

Ein Beispiel fiir die Verteilung von x2(4) ist in Abbildung 6.2 (a), und ein Beispiel fiir den
Verlauf von Ax?(8) in Abbildung 6.2 (b) zu sehen. x2 . entspricht dem Wert von x?(dp).
An dieser Stelle besitzt x2(8) ein Minimum. dy entspricht der Dipolamplitude in diesem
Minimum und liefert den wahrscheinlichsten Wert einer méglichen Dipolamplitude. Fir
die Betrachtung der Signifikanz dieser Amplitude wird eine zweite Grofe definiert, an
der man ablesen kann, wie weit das Minimum von dem Fall einer nicht vorhandenen
Dipolamplitude (6 = 0) abweicht:

Axp(6) = x*(6) = x*(6 = 0) (6.22)
Dabei ist
29 ) . 2
X2(5 — 0) Gl.(g.Ql) 631 . (1 _ Ecr)2 . Z (Rl,mess 2<R>mess) . (623)
i=1 Ji,el

x2(6 = 0) steht fiir das Modell, dass keine Dipolanisotropie vorhanden ist, da die Di-
polamplitude § = 0 ist. Der Betrag des Minimums von Gleichung (6.23) wird der Si-
gnifikanz der bestimmten Dipolamplitude nach Tabelle 6.1 zugeordnet. In Abbildung
6.2 (c) ist ein Beispiel fiir den Verlauf von Ax3(§) zu sehen. Die Minima von Ay2(d)
sind in Abbildung 6.3 (a) fiir AE; und (b) fiir AEs mit der Farbskala fiir jede Rich-
tung der Himmelskugel gekennzeichnet. Die weifsen Kreise entsprechen den Positionen
der beobachteten Quellen, wobei der Umfang jeweils mit der Beobachtungsdauer (s.
Tabelle A.1 und Tabelle A.2) skaliert ist. Zusatzlich sind die Positionen naheliegender
Pulsare (s. Kapitel 2.3) angezeigt. Das globale Minimum kennzeichnet die Richtung auf
der Himmelskugel, in der der Betrag des Minimums am groften ist. Der Wert von 4 in
dieser Richtung liefert jeweils die wahrscheinlichste Dipolamplitude fiir den betrachte-
ten Energiebereich. Vergleicht man die Werte der globalen Minima (s. Tabelle 6.5) von
AFE; und AFE, mit Tabelle 6.1, so ist zu erkennen, dass die Signifikanz einer Dipolam-
plitude fiir AE; =~ 90% (= 1,50) und fiir AEy ~ 67% < 68% (= 1) entspricht. Diese
Signifikanzen sind sehr gering, daher ist eine Dipolanisotropie in den Elektronenraten
mit dieser Analyse nicht mit hinreichender Sicherheit zu bestétigen. Aus diesem Grund
sollen im Folgenden obere Grenzen fiir mégliche Dipolamplituden bestimmt werden.

6.2.2 Bestimmung oberer Grenzen moglicher Dipolamplituden

Die oberen Grenzen moglicher Dipolamplituden werden mit dog gekennzeichnet. Fiir
die oberen Grenzen wird ein Konfidenzintervall von 95,45% (20) festgelegt. Das be-
deutet, dass eine mogliche Dipolamplitude mit einer Wahrscheinlichkeit von 95,45%
kleiner als dog ist. Gleichung (6.20) ermdglicht es, die oberen Grenzen von § an der
Stelle Ax2(6) = 4 abzulesen. Denn der Bereich, der von Ax?(§) = 4 nach unten be-
grenzt wird, entspricht nach Tabelle 6.1 dem Konfidenzintervall (20), welches fiir die
oberen Grenzen der Dipolamplituden gew#hlt wurde (s. Abbildung 6.2 (b)). In Abbil-
dung 6.4 (a) sind fir AE; und in (b) fiir AFE; die jeweiligen oberen Grenzen d,, der
Dipolamplituden mit der Farbskala fiir jede Richtung der Himmelskugel gekennzeichnet.
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Suche nach Dipolanisotropien 6.2 Ergebnisse

In dieser Abbildung entsprechen die weilen Kreise ebenfalls den Positionen der beob-
achteten Quellen und haben einen mit der Beobachtungsdauer skalierten Umfang. Auch
hier sind die Positionen naheliegender Pulsare angezeigt. Die kleinsten oberen Grenzen
der Dipolamplituden (dog,min) in den Energieintervallen AE; und AEs, sind in Tabelle
6.4 zusammengefasst. Sie stehen fiir die beste Sensitivitdt auf eine mogliche Dipolam-
plitude mit dem festgelegten Konfidenzintervall von 2¢. Die Abbildungen 6.3 und 6.4
stellen jeweils Mollweide-Projektionen (s. Kapitel 4) der Himmelskugel in galaktischen
Koordinaten dar.

Tabelle 6.4: Die kleinsten oberen Grenzen auf mogliche Dipolamplituden in den betrach-
teten Energiebereichen AF; und AFEs.
| AE,  AFE,

Jog,min | 0,054 0,058

In Abbildung 6.5 (a) und (b) ist R;e/ (R), mit den Fehlern o; ¢/ (R), gegen cosv;
fiir AE] bzw. AEs aufgetragen. In (¢) und (d) sind die systematischen (statistischen)
Fehler getrennt mit blauen (orangenen) Fehlerbalken dargestellt. Die systematischen
und statistischen Fehler liegen in etwa in derselben Gréfenordnung. Die Anzahl der
Freiheitsgrade (engl. degrees of freedom, Abk. d.o.f.) ist 28 und wird berechnet aus der
Differenz der Messwerte zur Berechnung von x? und der Anzahl anzupassender Para-
meter. In dieser Analyse entspricht das 29 — 1 fiir 29 beobachtete Quellen und einem
anzupassenden Parameter, der Dipolamplitude §. Das in Kapitel 6.1 eingefiihrte redu-
zierte X% (x%4) ist gleichbedeutend mit x?/d.o.f.. Die Abbildungen 6.5 (a) und (c) (b
und d) beziehen sich auf das globale Minimum von Ax3(8) im Bereich AE; (AFEs). Da
die Werte von dp in den globalen Minima die hdchste Signifikanz aufweisen, stehen diese
fiir die beste Anpassung (engl. best fit) einer moglichen Dipolamplitude. Es ergeben sich
fiir die Dipolamplituden der besten Anpassung die in Tabelle 6.5 zusammengefassten
Werte. In Abbildung 6.5 wurden die Dipolamplituden mit einer Geraden angepasst.
Anhand der positiven Steigung ist zu sehen, dass fiir jede Richtung die Annahme ge-
macht wurde, dass von ihr aus das Maximum einer mdéglichen Dipolamplitude zu sehen
wire. Der Cosinus eines sehr kleinen Winkels ist in etwa 1. Da cosv; dem Cosinus des
Winkelabstands zwischen der i-ten Quelle und der betrachteten Richtung auf der Him-
melskugel ist, heikt das, dass in der Abbildung jeweils die Quelle, die am néchsten an
der betrachteten Richtung in der Himmelskugel liegt, auf der z-Achse auch den Wert
annimmt, der am néchsten an 1 ist. Das liegt an der Definition der Modellfunktion
y(vi]0) (s. Gleichung (6.14)), in der eine mogliche Dipolamplitude zu der gewichteten,
mittleren Gesamtrate addiert wird. Wiirde man sie davon subtrahieren, so wiirde man
fiir jede betrachtete Richtung das Minimum einer Dipolamplitude annehmen. Die Wahl
der Annahme ist beliebig und es wurde sich auf die erstgenannte festgelegt.
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Suche nach Dipolanisotropien 6.2 Ergebnisse

Tabelle 6.5: Die beste Anpassung der Dipolamplituden und Werte der globalen AyZ-
Minima in den Energiebereichen AF; und AFEs.

Grolse Wert

AE, AFE,
do (beste Anpassung) 0,097 0,049
Ax3 (globales Minimum) | -2,696 -0,931

Axg (6,) =—0.931
. 8,=0.049

0.00 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25

Abbildung 6.2: Normierungen von x? fiir verschiedene Zwecke anhand von Beispielen im
Energiebereich AFs: (a) bis (¢) beziehen sich auf die Richtung des globalen Minimums
von Ax3(8o). (a) zeigt den unnormierten Verlauf von x?(d). (b) zeigt den Verlauf von
Ax?(5). Dabei tritt die obere Grenze der Dipolamplitude (Jo) bei Ax?(5) = 4 auf.
In (c) ist der Verlauf von Ax2(8) zu sehen. Dabei ist am Betrag des Minimums die
Signifikanz abzulesen.
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(b) AEy = [1,047 ; 14,454] TeV

Abbildung 6.3: Minima der Ax3-Verteilungen fiir jede Richtung der Himmelskugel und
die verschiedenen Energieintervalle. Die Werte der AyZ-Minima sind mit der Farbs-
kala dargestellt. Die weifen Kreise kennzeichnen die Positionen der mit den H.E.S.S.-
Teleskopen beobachteten Quellen und die Umfénge sind mit der jeweiligen Beobach-
tungsdauer skaliert (s. Tabelle A.1 fiir (a) im Energiebereich AFE; und Tabelle A.2 fiir
(b) im Energiebereich AF5). Mit angezeigt sind die Positionen von Vela, Geminga und
Monogem (rote Dreiecke). Die Richtungen der jeweiligen globalen Minima von A2 sind
mit den griinen Kreisen gekennzeichnet. (a) und (b) sind Mollweide-Projektionen der
Himmelskugel und die Positionen sdmtlicher Objekte sind in galaktischen Koordinaten
angegeben (s. Kapitel 4.1).
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Monogem
Geminga

6.2 Ergebnisse

0
0.054 0.236

(a) AE;, = [0,616 ; 1,047 TeV

0.058 0.168

(b) AEy = [1,047 ; 14,454] TeV

inga

Abbildung 6.4: Obere Grenzen (95,45%-Konfidenzintervall) auf die Dipolamplituden der
Elektronenraten fiir jede Richtung der Himmelskugel und die verschiedenen Energiein-
tervalle. Die Werte der oberen Grenzen von Dipolamplituden sind mit der Farbskala dar-
gestellt. Die weiflen Kreise kennzeichnen die Positionen der mit den H.E.S.S.-Teleskopen
beobachteten Quellen und die Umfénge sind mit der jeweiligen Beobachtungsdauer ska-
liert (s. Tabelle A.1 fiir (a) im Energiebereich AE; und Tabelle A.2 fiir (b) im Ener-
giebereich AFE»). Mit angezeigt sind die Positionen von Vela, Geminga und Monogem
(rote Dreiecke). (a) und (b) sind Mollweide-Projektionen der Himmelskugel und die
Positionen siamtlicher Objekte sind in galaktischen Koordinaten angegeben (s. Kapitel

4.1).
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6.2 Ergebnisse
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Abbildung 6.5: (a) und (c) beziehen sich auf die Richtung des globalen Minimums von
Ax3 im Energiebereich AE; und (b) und (d) im Energiebereich AFs. Gegeneinander
aufgetragen sind die auf den Mittelwert normierten Elektronenraten R; i/ (R), gegen
den Cosinus der Winkelabstiande (cosv;) der jeweiligen Quellenpositionen zur Rich-
tung des globalen Minimums von Ax2. Die griine Linie entspricht der Anpassung einer
Geraden durch die Messpunkte. Die Anpassung liefert den jeweils besten Wert einer
Dipolamplitude dg. Im Energiebereich AFE; ist dg = 0,097 und im Energiebereich AFs
ist dp = 0,049. In (a) und (b) entsprechen die roten Fehlerbalken den auf den Mittelwert

. . _ 2 2 . .
normierten Fehlern o;¢1/ (R), mit o; ¢ = \/Ui,el,stat + 0} o 5y und in (¢) und (d) sind

die systematischen (statistischen) Fehlerbalken getrennt in blau (orange) zu sehen.
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Kapitel 7

Interpretation und Ausblick

In dieser Arbeit wurde nach mdéglichen Dipolanisotropien in dem Elektronenanteil der
von den H.E.S.S.-Teleskopen gemessenen Ereignissen der kosmischen Strahlung gesucht.
Durch die Berechnung der y2-Verteilungen und unter der Annahme, dass sich in der je-
weils betrachteten Richtung der Himmelskugel eine positive Dipolamplitude finden l&sst,
wurden die Wahrscheinlichkeiten durch die Abstinde der Minima der y2-Verteilungen
von dem Modell, dass keine Dipolamplitude vorhanden ist, ausgerechnet. Die Ergebnisse
deuten darauf hin, dass keine Dipolanisotropie in den Elektronenraten zu vorhanden ist,
da in den beiden betrachteten Energiebereichen keine signifikanten Amplituden gefun-
den wurden. Daher wurden obere Grenzen méglicher Dipolamplituden berechnet. Die
besten oberen Grenzen liegen im Energiebereich AF; bei 5,4% und im Bereich AFE5 bei
5,8%. Abhéngig von der betrachteten Richtung in der Himmelskugel, erstrecken sich
die Werte der besten Anpassungen dp im Energiebereich AFE; (AFE3) bis zu Werten von
23,6% (16,8%). Fiir die in Kapitel 2.4 vorgestellten Szenarien, beziiglich der Elektronen-
beitrédge durch Pulsare, ist es von besonderem Interesse, die oberen Grenzen in Richtung
der Pulsare zu untersuchen. Im Anhang A.4 sind die oberen Grenzen in Richtung des
Pulsars Monogem in Abhingigkeit des systematischen Fehlers und des angenommenen
Konfidenzintervalls berechnet worden. Verglichen mit bisherigen oberen Grenzen in Ka-
pitel 2.3 sind die in dieser Arbeit berechneten oberen Grenzen sehr hilfreich, da die
oberen Grenzen von ca. 10% aus Ackermann et al. (2010) in etwa in der Grofenordnung
erwarteter Dipolamplituden durch Beitrdge von Annihilationsprodukten von Teilchen
dunkler Materie oder von einzelnen Pulsaren liegen. Die oberen Grenzen, die in dieser
Arbeit ermittelt wurden, kénnen daher zum Ausschluss einiger dieser Szenarien dienen,
da sie unterhalb der erwarteten Beitrige zur Dipolanisotropie von Pulsaren (wie zum
Beispiel Monogem) liegen. Die obere Grenze fiir die Dipolamplitude nach der in dieser
Arbeit verwendeten Methode liegt in Richtung von Monogem im Energiebereich AE»
bei dog = 7,4%. Wie im Anhang A.4 zu sehen ist, wiirde eine etwas konservativere Ab-
schétzung des systematischen Fehlers, etwa fiir e5ys = 10%, immer noch eine verglichen
mit bisherigen oberen Grenzen gute Einschrénkung der Dipolamplitude von dog = 9,2%
darstellen. Die besten Dipolamplituden §p = 9,7% (AE;) und 6y = 4,9% (AE;) in den
in den jeweiligen Richtungen der globalen Minima der Ax2-Verteilungen (s. Abbildung
6.3) wurden unabhingig von der y2-Methode jeweils durch Anpassungen von Geraden
an die gemessenen Raten (s. Abbildung 6.5) ermittelt. Somit wurde bestétigt, dass diese
beiden Methoden die gleichen Ergebnisse liefern.
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Interpretation und Ausblick

Die Bestimmung oberer Grenzen auf mogliche Dipolamplituden soll in naher Zukunft
verbessert werden, indem die H.E.S.S.-Messungen hinzugefiigt werden, die nach den
Messungen der in dieser Arbeit verwendeten Daten gemacht wurden. Die Daten aus
dieser Arbeit stammen von Messungen aus dem Jahr 2004 bis 2008. Die vorliegende
Arbeit hat eine Grundlage geboten, die Dipolamplituden in Zukunft besser einschrén-
ken zu kénnen. Dazu wurden erste Vergleiche mit dem gleichen Datensatz aber einer
anderen Methode gemacht. Dieser Vergleich lieferte gleiche Ergebnisse fiir die oberen
Grenzen der Dipolamplituden. Betrachtet man Abbildung 6.5 (d), so stellt man fest,
dass die statistischen Fehler einen etwas groferen Einfluss haben als die systematischen
Fehler. Daher wird als néchster Schritt die Hinzunahme der H.E.S.S.-Daten ab 2008
folgen. Die statistischen Fehler sollten damit geringer werden und man erhofft sich ei-
ne bessere Einschrinkung der Dipolamplituden und damit einhergehende Ausschliisse
von Urspriingen des Elektronen- und Positroneniiberschusses im Spektrum hochenerge-
tischer Elektronen.
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Kapitel 8

Zusammenfassung

Die von verschiedenen Experimenten beobachteten Abweichungen des Spektrums hoch-
energetischer Elektronen der kosmischen Strahlung vom vorhergesagten Spektrum in
Kombination mit dem beobachteten Anstieg des Positronenanteils ab ca. 10 GeV (s.
Kapitel 2.2) wurden schon in vielen Versffentlichungen zum Anlass genommen, nach
Quellen zu suchen, die dafiir verantwortlich sein kénnten. Es wird davon ausgegangen,
dass nur einzelne Quellen zu dem gemessenen Uberschuss an Elektronen beitragen, wes-
halb zu erwarten ist, dass die Elektronen anisotrop auf die Erde treffen. Dazu wurden
bereits obere Grenzen von Fermi-LAT auf Dipolamplituden moglicher Anisotropien be-
rechnet (Ackermann et al. 2010). Die Messungen der Fermi-LAT Kollaboration reichen
bis zu ca. 1 TeV. Die oberen Grenzen liegen im Bereich von ca. 60 GeV bis 480 GeV bei
etwa 0,5% bis 10%.

In der vorliegeden Arbeit wurden Daten des H.E.S.S.-Experiments benutzt, die einen
Energiebereich von 0,6 TeV bis 14,5 TeV abdecken. Nachdem die Suche nach Dipolam-
plituden ergeben hat, dass in keiner Richtung der Himmelskugel eine hohe Signifikanz
vorliegt, wurden fiir diesen Energiebereich obere Grenzen berechnet. Die oberen Grenzen
von Dipolamplituden § wurden iiber die gesamte Himmelskugel bestimmt und nehmen
Werte zwischen 5,4% und 23,6% im Energiebereich AFE; an. Im Energiebereich AFE,
nehmen die oberen Grenzen, abhingig von der Richtung in der Himmelskugel, Werte
zwischen 5,8% und 16,8% an. Besonders interessant ist die Sensitivitat auf mogliche
Dipolamplituden in Richtungen naheliegender Pulsare, wie zum Beispiel Monogem, die
im Energieintervall AF5 bei 7,4% liegt. Durch Hinzunahme mehrerer Messdaten wird in
naher Zukunft angestrebt, mogliche Dipolanisotropien zu entdecken oder zu verwerfen,
um zu bestitigen oder auszuschliefen, dass einzelne Pulsare oder Annihilationsszenari-
en von Teilchen dunkler Materie fiir den gemessenen Uberschuss im Energiespektrum
hochenergetischer Elektronen der kosmischen Strahlung verantwortlich sind.
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Anhang A

Anhang

A.1 Raten der beobachteten Quellen

In den Tabellen A.1 und A.2 sind detaillierte Angaben zu den Messungen der jeweiligen
Quellen zusammengefasst. n§;°’1§<>°’9 steht fiir die Anzahl der gesamten detektierten
Protonen (n&~""') und Elektronen (ngf 0.9y Dabei ist die Anzahl der Elektronen durch
die in Kapitel 5.3 eingefiihrten Korrekturen bestimmt und auf ganzzahlige Werte ge-
rundet worden. Die Raten R, und R entsprechen den in Kapitel 6.2 eingefiihrten
Protonen- und Elektronraten. Die Beobachtungsdauern der einzelnen Quellen sind mit

t in der Tabelle gekennzeichnet.
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A.2 Bestimmung der Protonenanteile im Bereich ¢ > 0,9

Aus den Histogrammen in Abbildung 5.9 wurde die Anzahl von Protonen n.. und Elek-
tronen (und Photonen) nem im Bereich ¢ > 0,9 bestimmt und somit der Protonenanteil
€cr = Ner/ (Ner+Nem ) ausgerechnet. Dazu wurden die Ereignisse der jeweiligen Energiein-
tervalle AE; und AFE5 aufaddiert. Die Ergebnisse sind in Tabelle A.3 zusammengefasst.

Tabelle A.3: Grofen zur Bestimmung der Protonanteile im Bereich ¢ > 0,9.
‘ AFE |GeV] ‘ Nem ‘ Ner ‘ €cr [0 ‘

616 - 1047 4387 | 3945 | 0,47

1047 - 14454 | 2347 | 2331 | 0,50

A.3 Umsetzung der Methode

Um die in Kapitel 6.2 vorgestellten Ergebnisse zu berechnen, wurden folgende Schritte
durchgefiihrt, indem ein Programmcode in Python geschrieben wurde. Zuerst wurde
ein Programm geschrieben, mit dem der Datensatz mit den in Kapitel 5.2 beschrie-
benen Schnitten versehen wurde. Dazu wurde eine Schleife iiber die ROOT-Dateien (s.
Kapitel 5.2) programmiert, in deren Durchlédufen jeweils ein Array erstellt wurde, in des-
sen Spalten sdmtliche Informationen, wie der Energie, den Koordinaten, dem (-Wert,
dem Schauerabstand etc., die fiir die Schnitte notig sind, gespeichert wurden. Diese
Informationen wurden fiir jedes detektierte Ereignis in einer eigenen Zeile gespeichert.
Danach wurden die Bedingungen fiir die Schnitte zeilenweise abgefragt. Zuerst muss-
ten die Koordinaten der jeweiligen Runs den beobachteten Quellen zugeordnet werden.
Diese Zuordnung wurde realisiert, indem verglichen wurde, ob Koordinaten der Quelle
innerhalb eines Radius von 2° von der Beobachtungsrichtung des Runs liegen, da diese
wegen der wobble-Position bis zu 1,5° von der beobachteten Quelle entfernt ist (s. Kapi-
tel 5.2). Die Ereignisse wurden in die Energiebereiche AF; und AFE; eingeteilt und die
weiteren Schnitte fiir beide Energiebereiche separat durchgefiihrt. Simtliche Ereignisse,
die in einem Radius von 0,4° um die jeweilige Quelle detektiert positioniert sind, wurden
verworfen. Ein Beispiel fiir alle Ereignisse, die lediglich nach dem Quellenschnitt noch
vorhanden sind, ist in Abbildung A.1 zu sehen. Dabei sind die Koordinaten der jewei-
ligen Ereignisse in Rektaszension und Deklination in Grad gegeneinander aufgetragen.
Die Mitte der Kreisstruktur, die durch die Grenze der abgebildeten Koordinaten de-
tektierter Ereignisse (rote Punkte) gebildet wird, entspricht der Richtung, die wihrend
des H.E.S.S.-Runs beobachtet wurde. Die Abbildung zeigt, wie sich die in Kapitel 5.2
erklarte wobble-Position auf die Verteilung der Ereignisse um die Mitte der Beobach-
tungsrichtung auswirkt. In (a) und (b) sind zwei unterschiedliche Positionen anvisiert
worden, die sich etwas vom Mittelpunkt der betrachteten Quelle entfernt befinden. Die
Quelle befindet sich in der Mitte der ausgeschnittenen (weifen) Kreisregion an der Po-
sition des blauen Kreuzes. Fiir diese Abbildung wurden Beispielereignisse der Quelle
PKS 2155-304 verwendet.

Des Weiteren wurden die Cuts A angewendet, indem die nach den bisherigen Schnitten
verbliebenen Ereignisse mit einer Bildgréfse > 200 p.e. und einem Schauerabstand <
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200 m weiter verwertet wurden. Alle Ereignisse, die nach diesen Schnitten iibrig ge-
blieben sind, wurden dann jeweils eingeteilt in Ereignisse, deren ¢-Wert > 0,9 ist und
solche, deren (-Wert < 0,1 ist. Dadurch sind die cosmic ray- und Elektronenereignisse
voneinander getrennt!.

In einem zweiten Programm wurden die y2-Verteilungen fiir die korrigierten Elektronen-
raten fiir jede mogliche Richtung auf der Himmelskugel berechnet. Dazu wurde jeweils
der Cosinus des Winkelabstands von jeder Richtung zu den 29 Quellen berechnet und
in einem Array gespeichert. Dann wurden die y?-Verteilungen in Abhiingigkeit der Di-
polamplitude ¢ (s. Gleichung (6.21)) berechnet. Dafiir wurde ein Array As angelegt,
welches j diskrete Werte von § enthiilt?. Um die Minima der Verteilungen zu finden,
wurden die Werte von x%(As(j + 1)) = X§+1 mit x2(45(5)) = XJQ' verglichen, indem die
Differenz von X? 1 X? ausgerechnet wurde. Somit wurden die Parabeln von § = 0 (also
j = 0) ausgehend abgetastet. Solange die Differenz negativ ist, hat man das Minimum
noch nicht erreicht. Sobald die Differenz positiv ist, wird der Wert von § an dieser Stelle
in dem Array als Dipolamplitude des Minimums der x2-Verteilung festgelegt. Zur Be-
stimmung der Signifikanz der Amplitude im Minimum wurde dann die Normierung der
x2-Verteilung aus Gleichung (6.22) benutzt (s. Abbildung 6.2). Das Minimum von Ax3
(also Ax3(dp)) tritt nach wie vor jeweils an der Stelle auf, an der der beste Wert fiir die
Dipolamplitude ¢ herauskommt. Es handelt sich bei Gleichung (6.22) lediglich um eine
Verschiebung der x2-Verteilung auf der y-Achse. Der Wert von & an der Stelle Ax2(dp)
+ 1 entspricht (s. Tabelle 6.1) der (10) oberen Grenze (68,3% - Konfidenzintervall) und
an der Stelle Ax3(do) + 4 der (20) oberen Grenze (95,45% - Konfidenzintervall). Der
Vorteil ist, dass der Betrag des Minimums nach dieser Normierung der Signifikanz zu-
geordnet werden kann (s. Kapitel 6.1).

Fiir die Berechnung der oberen Grenzen wurden die y?-Verteilungen nach folgender-
mafen normiert:

Axzg(8) = x*(8) = x*(%0) — 4 (A1)

Der Verlauf von Axgg(é) ist in Abbildung A.2 zu sehen. Die Verschiebung nach Glei-
chung (A.1) ist so gewihlt, dass die Verteilung bei x2(8o) +4 = 0 ist. In diesem Fall
schneidet die Verteilung die x-Achse dort, wo 6 den Wert der oberen Grenze d,4 an-
nimmt. Somit konnen die jeweiligen oberen Grenzen d,s der Dipolamplitude fiir jede
Richtung in der Himmelskugel ermittelt werden, indem die jeweiligen Nullstellen der
Axgg(é)—\/erteilungen gefunden werden. Dazu wurde eine Funktion in Python definiert,
die Gleichung (A.1) entspricht und ein Startwert bei §; = d = 0 und 6y = 6 = 1 festge-
legt. Der Wert der Funktion ist bei 6 = 1 positiv. Nun wird iiberpriift, ob der Wert in
der Funktion in der Halfte h; des Intervalls von den §-Startwerten positiv oder negativ
ist. Ist der Wert negativ, so wird der Wert von d1 heruntergesetzt auf die Stelle hq. Ist
der Wert hingegen positiv, so wird § auf die Stelle 1 hochgesetzt. Dann wird wieder
iiberpriift, ob die Funktion in der Hélfte ho des neuen Intervalls positiv oder negativ ist

'Die somit als Elektronen identifizierten Ereignisse sind noch nicht mit den Korrekturfaktoren aus
Kapitel 6.2 versehen.
*Werte (j) von 0 bis 1 in 0,001-Schritten.
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und die Grenzen des Intervalls werden je nach Ergebnis wieder entweder vom oberen
oder unteren Ende auf die Stelle hy verschoben. Diese Prozedur wird solange wieder-
holt, bis der Betrag des resultierenden positiven oder negativen Wertes der Funktion
kleiner ist als 10™*. Dieser Wert gibt die Genauigkeit der Methode an. Die Genauigkeit
ist beliebig optimierbar und wurde im Programmcode auf 10~ festgelegt.

A.4 Abhangigkeiten der oberen Grenzen

In diesem Abschnitt sollen noch einige Abhéngigkeiten der oberen Grenzen der Di-
polamplituden diskutiert werden. Dafiir wird der Energiebereich AFs betrachtet. In
Tabelle A.4 ist die Abhéngigkeit der oberen Grenze von verschiedenen Werten von egys
(s. Kapitel 6.2) in Richtung des Pulsars Monogem zusammengefasst. In Abbildung A.3
ist esys gegen die resultierenden oberen Grenzen d,, aufgetragen. Das angenommene
Konfidenzintervall ist dabei auf 20 festgelegt. Wie zu erwarten ist, werden die oberen
Grenzen schlechter, je grofer der Einfluss des systematischen Fehlers wird. Der blaue
Stern in der Abbildung représentiert den Wert von egys, der in dieser Arbeit ermittelt
und fiir die Berechnung der Ergebnisse verwendet wurde. Die oberen Grenzen fiir die
gesamte Himmelskugel sind analog zu Abbildung 6.4 mit €55 = 10% in Abbildung A.5
zu sehen.

Auferdem wurde die Abhangigkeit von der Wahl des Konfidenzintervalls iiberpriift. Fiir
die in der Arbeit prisentierten oberen Grenzen der Dipolamplituden wurde ein Konfi-
denzintervall von 20 festgelegt. In Tabelle A.5 sind die oberen Grenzen (ebenfalls fiir
die Richtung von Monogem) in Abhéngigkeit einiger Konfidenzintervalle zusammenge-
fasst und in Abbildung A.4 gegeneinander aufgetragen. Der Einfluss des systematischen
Fehlers ist hierbei auf esys = 0,069 festgelegt. Das entspricht dem Wert, der in der Ana-
lyse ermittelt und verwendet wurde. Der blaue Stern in der Abbildung représentiert das
Konfidenzintervall (20), das in dieser Arbeit fiir die Berechnung der Ergebnisse ange-
nommen wurde. In Abbildung A.6 (a), (b) und (c) sind jeweils die oberen Grenzen fiir
die gesamte Himmelskugel fiir Konfidenzintervalle 1o, 20 und 30 zu sehen.

Tabelle A.4: Obere Grenzen d,s in Abhéngigkeit von egys.
’ Esys ‘ dog (Monogem) ‘ dog (Minimum) ‘

0,04 | 0,060 0,048
0,05 | 0,064 0,052
0,06 | 0,069 0,055
0,07 | 0,074 0,059
0,08 | 0,080 0,063
0,09 | 0,086 0,067
0,10 | 0,092 0,071
0,11 | 0,098 0,075
0,12 | 0,105 0,080
0,13 | 0,111 0,084
0,14 | 0,118 0,089
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Tabelle A.5: Obere Grenzen dos in Abhéngigkeit vom Konfidenzintervall.
| o | 8og (Monogem) | dog (Minimum) |

1] 0,027 0,020
2 10,074 0,058
300,123 0,007
410,173 0,136
5| 0,223 0,175
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o
O
w
0 -31
-32
Gesamtanzahl der
Ereignisse:
_33 4109
328 329 330 331 332
RA[°]

(a) Beobachtung etwas unterhalb der betrachteten
Quelle (PKS 2155-304).

Gesamtanzahl der
Ereignisse:

= 6502

328 329 330 331 332

RA[°]

(b) Beobachtung etwas oberhalb der betrachteten
Quelle (PKS 2155-304).

Abbildung A.1: Alle Ereignisse eines Beispiel-Runs, der auf die Quelle PKS 2155-304
gerichtet wurde nach dem Quellenschnitt. In (a) liegt die Beobachtungsrichtung etwas
unterhalb der Quelle. In (b) liegt die Beobachtungsrichtung etwas oberhalb der Quelle.
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0.00 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25

0

Abbildung A.2: Verteilung von Axgg(é). Der Wert der oberen Grenze von 9§ liegt dort, wo
die z-Achse geschnitten wird. Somit kann man den Wert durch Nullstellenbestimmung
ermitteln.
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Abbildung A.3: Obere Grenze der Dipolamplitude ¢, in Richtung von Monogem in

Abhéngigkeit des Einflusses systematischer Fehler egys. Der blaue Stern kennzeichnet
den in dieser Arbeit verwendeten Wert von egys.
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0.25

R L T e

4, (Monogem)

0.00

Abbildung A.4: Obere Grenze der Dipolamplitude ¢, in Richtung von Monogem in
Abhéngigkeit des angenommenen Konfidenzintervalls. Der blaue Stern kennzeichnet das
in dieser Arbeit angenommene Konfidenzintervall.

Mo(noc em
>erminga

Galactic

)

og
0.071 0.188

Abbildung A.5: Beispiel der oberen Grenzen (20-Konfidenzintervall) mit egs = 10%.
Alle abgebildeten Inhalte entsprechen den gleichen Definitionen wie in Abbildung 6.4.
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Maonogem
Geminga

Galactic
g
0.020 0.108
(a) AEl
O5g
0.097 0.230
(b) AE,
MRGa
Galactic
Oog
0.136 0.293
(C) AEQ

Abbildung A.6: Beispiel der oberen Grenzen (esys = 6,9%) mit (a): lo-
Konfidenzintervall, (b): 30-Konfidenzintervall und (c): 40-Konfidenzintervall. Alle ab-
gebildeten Inhalte entsprechen den gleichen Definitionen wie in Abbildung 6.4.
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