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Kurzfassung

In der vorliegenden Arbeit werden die Suche nach punktférmigen und ausgedehn-
ten extragalaktischen TeV-v-Quellen und das Studium ihrer Eigenschaften be-
schrieben. Die Messungen wurden mit dem stereoskopischen HEGRA-Cherenkov-
Teleskopsystem durchgefiihrt, das wihrend seiner Betriebszeit bis zum Jahr 2002
das empfindlichste Instrument fiir die TeV-+-Astrophysik oberhalb von 500 GeV
gewesen ist. Die Analyse dieser Beobachtungen fiihrte zum Nachweis der Blazare
H 1426+428 und 1ES 19594650 sowie der Radiogalaxie M 87 als TeV-v-Quellen.
Ferner wurden Mefldaten von weiteren radiolauten extragalaktischen Objekten,
Galaxienhaufen, sogenannten Starburst-Galaxien sowie Gamma-Ray Bursts aus-
gewertet, aus denen aussagekréftige obere FluBgrenzen bestimmt werden konnten.

Der Blazar H 14264428 konnte in den HEGRA-Mefldaten aus den Jahren 1999
und 2000 erstmals mit grofler Signifikanz als die zu diesem Zeitpunkt am weite-
sten entfernte TeV-v-Quelle nachgewiesen werden. Dabei ergaben sich erstmalig
Hinweise auf eine ,spektrale Signatur”, die auf eine Extinktion der intrinsischen
TeV-vy-Strahlung aufgrund der Wechselwirkung der TeV-Photonen mit dem extra-
galaktischen Hintergrundlicht (EHL) zuriickgefithrt werden kann. In Anbetracht
dieses Ergebnisses wurde die Laufzeit des Teleskopsystemes um ein Jahr verlin-
gert, so daf} eine weitere tiefe Beobachtung von H 14264428 ermoglicht wurde.
Die Ausprigung der Signatur der EHL-Extinktion im gemessenen Spektrum be-
ruht insbesondere auf der sehr grofien Entfernung dieses Objektes. Zur Absiche-
rung dieser Interpretation wurde daher eine spektroskopische Beobachtung von
H 1426+428 am Calar-Alto-Observatorium beantragt und durchgefiihrt, aus der
die Entfernung iiber die spektrale Rotverschiebung verifiziert werden konnte.

In den Jahren 2000/2001 fiihrte eine tiefe Beobachtung zum ersten Nachweis
des Blazars 1ES 19594-650 mit einer Signifikanz oberhalb von 5. Im Jahr 2002
konnte zudem eine Reihe von unerwartet starken Ausbriichen beobachtet werden.
Die grofie Ereignisstatistik des Datensatzes erlaubt die Rekonstruktion des Spek-
trums von 1ES 1959+650 bei verschiedenen Fluiniveaus, wobei sich jedoch keine
spektrale Variation gezeigt hat. Das Spektrum im hohen Flufizustand kann mit
dem leptonischen SSC-Mechanismus beschrieben werden. Diese Modellierung
scheitert jedoch fiir den speziellen Fall eines wahrend einer gemeinsamen Meffkam-
pagne mit dem Whipple-Cherenkov-Teleskop beobachteten kurzzeitigen TeV-v-
Ausbruches, der nicht von einer FluBzunahme im Rontgenbereich begleitet wurde.

Die Radiogalaxie M 87 konnte mit einer Signifikanz von 4.9 ¢ erstmals als
TeV-y-Quelle nachgewiesen werden. Dieses Ergebnis wurde mittlerweile durch
Beobachtungen mit den H-E-S-S-Teleskopen bestétigt. M 87 ist damit der erste
Vertreter einer neuen Klasse von zweifelsfrei nachgewiesenen extragalaktischen
TeV-y-Quellen, die nicht zum Blazartyp gehoren. Ein wesentliches Meflergebnis
beruht auf dem Vergleich der mit den HEGRA- und den H-E-S-S-Teleskopen
bestimmten integralen Photonenfliisse, bei dem sich deutliche Hinweise auf eine
zeitlich variable TeV-y-Emission zeigen. Damit kann eine Reihe von Modellen zur
Erkldrung dieser Strahlung ausgeschlossen werden, die einen konstanten Fluf§ vor-
hersagen. Derzeit werden blazarartige leptonische und hadronische Modellierungs-
anséitze bevorzugt, die den Kern von M 87 als Emissionsregion annehmen.



Abstract

In this work the results of a search for point-like and extended extragalactic
TeV ~-ray sources and the investigation of their properties are presented. The
measurements have been performed with the stereoscopic HEGRA Cherenkov
telescope system being the most sensitive instrument for TeV v-ray astrophysics
until the end of its lifetime in the year 2002. The analysis of these observations
has lead to the detection of the blazars H 1426+428 and 1ES 1959+650 as well
as the radio galaxy M 87 as TeV y-ray sources. In addition, observations of other
radio-loud extragalactic objects, clusters of galaxies, so-called starburst galaxies
and gamma-ray bursts have been analysed. Scientifically reliable upper limits on
the integral photon flux have been determined from these measurements.

For the first time, the blazar H 1426+428 has been detected with high signifi-
cance in the HEGRA data from the years 1999 and 2000. H 1426+428 was then
the TeV y-ray source with the largest distance to Earth. Also for the first time,
indications for a “spectral signature” have been found in this data set possibly
caused by the extinction of the intrinsic TeV ~-radiation due to the interaction of
the TeV photons with the extragalactic background light (EBL). The lifetime of
the telescope system has been extended by one year due to the importance of this
result. The effect of the EBL extinction on the measured spectrum is especially
based on the large distance of this object. In order to support this interpretation
a spectroscopic observation of H 14264428 has been proposed and performed at
the Calar Alto Observatory. The object’s distance was then verified from the
redshift of the optical spectrum.

A deep observation of the blazar 1ES 1959+650 in the years 2000 and 2001
has lead to the first detection of this object with a significance above 50. In
the year 2002 a series of unexpectedly strong flares could be observed. The large
event statistics of the data set allows for the reconstruction of the spectrum of
1ES 19594650 at different flux levels. No spectral variation has been found in the
spectral analysis. The spectrum of the high flux level state can be described using
the leptonic SSC mechanism. In contradiction, this model fails for the special
case of a a short-term TeV ~-ray flare observed with the Whipple Cherenkov
telescope during a common observation campaign. This so-called orphan flare
was not accompanied by a flux gain in the X-ray energy range.

For the first time the radio galaxy M 87 has been detected as a TeV ~-ray
source with a significance of 4.9 0. This result has been confirmed by follow-up
observations with the H-E-S-S telescopes. Therefore M 87 is the first representative
of a new class of established extragalactic TeV ~-ray sources not belonging to the
blazar type. An essential result of the observations in the TeV energy range is
based on a comparison of the integral photon fluxes measured with the HEGRA
and the H-E-S-S telescopes showing clear indications for a temporally variable
TeV ~-ray emission. Thus a number of models predicting a constant TeV flux can
be ruled out due to this variability. At present blazar-like leptonic and hadronic
models are favoured for the explanation for the TeV ~-ray emission from M 87
assuming the core of M 87 as the emission region.
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Kapitel 1

Einleitung

Der Nachweis der sogenannten ,,Hohenstrahlung“ extraterrestrischen Ursprunges
durch V.F. Hess im Jahre 1912 stellt einen der Ausgangspunkte des Forschungs-
gebietes der Hochenergiephysik dar. Unter anderem wurden das Positron, das
Myon und das Pion als Wechselwirkungsprodukte dieses heute als primére kos-
mische Strahlung bezeichneten Teilchenstromes in der Erdatmosphére entdeckt.

Die im wesentlichen isotrop einfallende kosmische Strahlung besteht vor-
wiegend aus geladenen Teilchen, wobei Protonen und Heliumkerne den grofiten
Anteil stellen. Weitere Komponenten bilden schwere Atomkerne, Neutronen,
Elektronen und Photonen. Die geladenen Teilchen werden auf ihrem Weg zur
Erde durch galaktische Magnetfelder abgelenkt und verlieren so ihre urspriing-
liche Richtungsinformation. Dagegen wird die Flugbahn bei neutralen Teilchen
nicht beeinflufit, so daf in diesem Fall eine Bestimmung ihrer Herkunftsrichtung
moglich ist. Damit erweitert sich das Gebiet der Hochenergie-Astrophysik zur
Hochenergie-Astronomie, deren Ziel insbesondere in der Erforschung von Quellen
und Beschleunigungsmechanismen der geladenen kosmischen Strahlung liegt.
Wegen der begrenzten Lebensdauer von Neutronen und der &uflerst kleinen
Wechselwirkungsquerschnitte von Neutrinos eignen sich vor allem Photonen fiir
einen effektiven Nachweis.

Der Fluf} der geladenen kosmischen Strahlung nimmt mit steigender Energie
extrem stark ab, wobei das Energiespektrum auf einen nichtthermischen Ur-
sprung hindeutet. Aufgrund ihrer beschrinkten Groflen wird bei Energien von
etwa 10 eV die Nachweisgrenze von ballon- bzw. satellitengestiitzten Detektoren
erreicht. Dagegen wurden mit bodengestiitzten Instrumenten unter Verwendung
der Erdatmosphiire als Detektorvolumen Teilchenenergien von iiber 102° eV nach-
gewiesen. Die kosmische y-Strahlung weist im Vergleich zur geladenen kosmischen
Strahlung einen deutlich niedrigeren Flul auf, so da} die Nachweisgrenze von
direkten Messungen bereits bei etwa 10 GeV (1GeV = 10 ¢eV) liegt. Die Teil-
chen der kosmischen Strahlung l6sen jedoch in der Atmosphire Kaskaden von
sekundéren Teilchen (,ausgedehnte Luftschauer) aus, deren Untersuchung einen
Riickschlufl auf die Eigenschaften des Ausgangsteilchens erlaubt. Das beim Durch-
flug hochrelativistischer Teilchen in der Atmosphére emittierte Cherenkov-Licht
kann dabei mit sogenannten abbildenden atmosphérischen Cherenkov-Teleskopen
untersucht werden. Auf diese Meftechnik stiitzt sich das junge Forschungsgebiet
der TeV-v-Astrophysik, das einen Energiebereich von etwa 100 GeV bis 100 TeV
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(1TeV = 10'?eV) umfaBt. Dieses Intervall enthilt dabei die Photonen mit den
héchsten Energien, die bisher von einer etablierten Quelle nachgewiesen wurden.
Das Cherenkov-Teleskopsystem der HEGRA-Kollaboration (engl.: High Energy
Gamma Ray Astronomy), mit dem die experimentellen Ergebnisse der vor-
liegenden Arbeit erzielt wurden, war mit der dabei erstmals eingesetzten stereo-
skopischen Beobachtungstechnik oberhalb seiner Energieschwelle von 500 GeV bis
zu seinem Betriebsende im Jahre 2002 das weltweit sensitivste Instrument.

Die TeV-v-Astrophysik wurde im Jahre 1989 mit dem Nachweis des Crab-
Nebels zu einer wesentlichen Stiitze fiir das Studium des sogenannten nicht-
thermischen Universums. Dies dufert sich in der besonderen Bedeutung der Mef3-
ergebnisse aus dem TeV-Energiebereich fiir das Versténdnis der physikalischen
Vorgiinge in den jeweiligen Quellen. Beispielsweise wird der Supernova-Uberrest
Cassiopeia A aufgrund seines mit dem HEGRA-Teleskopsystem gemessenen TeV-
~v-Spektrums als ein sehr wahrscheinlicher Beschleuniger der geladenen kosmi-
schen Strahlung angesehen. Neben den TeV-v-Quellen in der Milchstrafle ist auch
die Untersuchung extragalaktischer Objekte von grolem Interesse und bildet die
physikalische Motivation dieser Arbeit. Dabei sind vor allem die sogenannten akti-
ven Galaxienkerne (kurz: AGN) vielversprechende Kandidaten. Die Beobachtung
dieser Objekte iiber den gesamten Bereich des elektromagnetischen Spektrums
bis hin zu TeV-Energien erlaubt insbesondere das Studium der bei vielen AGN
auftretenden relativistischen Plasmastrome (engl.: jets) und ihres Zusammen-
spieles mit den materieakkretierenden supermassiven Schwarzen Loéchern in
ihren Zentren. TeV-y-Strahlung extragalaktischen Ursprunges erfahrt ferner eine
Extinktion durch die Wechselwirkung mit dem extragalaktischen Hintergrund-
licht (EHL). Die Auswirkungen dieses Effektes auf gemessene AGN-Spektren
konnen dabei Hinweise auf die spektrale Energieverteilung des EHL geben.

Im Kapitel 2 dieser Arbeit werden zunéchst die astrophysikalischen Grund-
lagen der Emission von TeV-v-Strahlung, ihre moglichen Quellen sowie der Ein-
flul des EHL auf die auf der Erde gemessene Strahlung erldutert. Das Kapi-
tel 3 beschreibt die Mefitechnik fiir Photonen im GeV-/TeV-Energiebereich
mit Cherenkov-Teleskopen, wobei ein Schwerpunkt auf der stereoskopischen
Beobachtungstechnik und ihren Funktionsprinzipien liegt. Gegenstand des Kapi-
tels 4! sind die mef- und analysetechnischen Einzelheiten des HEGRA-Teleskop-
systemes. Dabei werden insbesondere die Schritte zur Datenreduktion und
Ereignisrekonstruktion, die fiir das Verstédndnis der Mefdaten erforderlichen
Monte-Carlo-Simulationsrechnungen sowie die im Rahmen der vorliegenden
Arbeit entwickelten Analyseverfahren detailliert erlautert. Die Ergebnisse der hier
erzielten Analysen werden in den Kapiteln 5 bis 8 beschrieben. Die wesentlichen
Resultate sind dabei der erstmals anhand von HEGRA-Meldaten mit grofier
Signifikanz erfolgte Nachweis des Blazars H 14264428 mit einem Hinweis auf eine
durch das EHL hervorgerufene ,spektrale Signatur® (Kapitel [5), der Nachweis
und die spéteren starken Ausbriiche des Blazars 1ES 19594650 (Kapitel [6) sowie
der im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals erfolgte Nachweis der Radio-
galaxie M 87 im TeV-Energiebereich (Kapitel 7). Die Arbeit schliefit mit einer
Zusammenfassung der Ergebnisse und einem Ausblick auf die Perspektiven von
neuen, sensitiveren Instrumenten beziiglich der hier untersuchten Objektklassen.



Kapitel 2

Hochenergie-Astrophysik mit
kosmischer TeV-~-Strahlung

Die Hochenergie-Astrophysik mit kosmischer y-Strahlung (auch als Hochenergie-
v-Astronomie bezeichnet) umfafit die bislang hochsten, fiir die Astrophysik zu-
ganglichen Photon-Energien des elektromagnetischen Spektrums. Dabei erstreckt
sich der untersuchte Energiebereich iiber viele Gréfenordnungen oberhalb von
etwa 1MeV (10%°eV). Die Erdatmosphire ist fiir 7-Quanten dieser Energien
undurchléssig, so dafl satellitengestiitzte Detektoren sowie neuartige Nachweis-
methoden fiir erdgebundene Beobachtungen entwickelt werden mufiten. In der
~v-Astronomie wird iiblicherweise zwischen zwei Energieintervallen unterschieden
(siche z.B. Ong (1998))). So wird der mit den Satellitenexperimenten erschliefl-
bare Bereich bis zu 10 GeV als ,,hochenergetisch® bezeichnet. Die Photonenfliisse
kosmischer ~-Quellen nehmen typischerweise zu hohen Energien hin stark ab,
wobei diese Abnahme mehrere Groflenordnungen pro Energiedekade betragen
kann. Da die Nachweisflichen von satellitengestiitzten Instrumenten aus Kosten-
griinden auf Werte unterhalb von 1m? beschrinkt sind, eignen sich derartige
Detektoren nicht mehr fiir die Untersuchung von Quellen bei hoheren Energien.
Das Intervall der ,sehr hochenergetischen“ (engl.: very high energy, kurz: VHE)
Photonenstrahlung oberhalb von 10 GeV kann daher nur noch vom Erdboden aus
erschlossen werden. Zur Anwendung kommt hier im wesentlichen die sogenannte
atmosphérische Cherenkov-Technik, wobei sich die ,,abbildenden atmosphérischen
Cherenkov-Teleskope® als sensitivste Detektoren etabliert haben. Das Prinzip
dieser Beobachtungstechnik ist Gegenstand des Kapitels 3.

Bei den bisherigen Detektoren bestand zwischen der oberen Grenze des sensi-
tiven Bereiches von Satelliteninstrumenten bei einigen 10GeV (z.B. im Falle
des EGRET-Detektors an Bord des CGRO-Satelliten (Thompson et al. [1993))
und den (unteren) Nachweis- bzw. Energieschwellen von Cherenkov-Teleskopen
bei etwa 250 GeV (wie beispielsweise beim franzosischen CAT-Teleskop (Barrau
et al.[1997)) ein grofler unerforschter Bereich des elektromagnetischen Spektrums.
Das EGRET-Instrument hat dabei zahlreiche MeV-/GeV-v-Quellen entdeckt,
von denen ein grofier Teil bislang noch nicht identifiziert werden konnte (Hart-
man et al.![1999). Im Gegensatz hierzu wurden mit den Cherenkov-Teleskopen
nur verhdltnisméBig wenige Objekte im GeV-/TeV-Energiebereich nachgewiesen.
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Der dritte EGRET-Katalog (E > 100 MeV)

RX J1713.7-3946 M87
SN 1006

Mrk-421  H1426+428

Centaurus X-3

1ES2344+514 .
TeVJ2032+4130 PSR B1706-44
/ -90° PKS 2155-304
NGC 253
& AGNs A GroRe Magellansche Wolke [] TeV—Gamma—QueIIen_
O Unidentifizierte EGRET-Quellen @ solare Aktivitat ohne EGRET-Nachweis
m Pulsare [] TeV-und EGRET-Quellen

@ nur von HEGRA nachgewiesene
TeV-Gamma—Quellen

Abbildung 2.1: Darstellung der im 3. EGRET-Katalog (Hartman et al.1999) ver-
zeichneten hochenergetischen und der von abbildenden atmosphdrischen Cherenkov-
Teleskopen bis zum Sommer 2003 nachgewiesenen sehr hochenergetischen MeV-/GeV-
bzw. GeV-/TeV-y-Quellen. Hierbei sind die Namen der mit dem stereoskopischen
HEGRA-Cherenkov-Teleskopsystem vermessenen Objekte im Fettdruck dargestellt. Die
beiden bisher ausschliefllich mit den HEGRA-Teleskopen signifikant nachgewiesenen
TeV-y-Quellen Cas-A und TeV J2032+4130 sind mit gefillten Kreisen markiert.

Unter Beriicksichtigung der hohen Sensitivitdt der Cherenkov-Teleskope deutet
dies darauf hin, dal es sich hierbei entweder um die hellsten y-Quellen ihrer
Art oder um Vertreter aus besonderen Objektklassen handelt." Eine Himmels-
karte der mit dem EGRET-Instrument sowie der mit Cherenkov-Teleskopen
bis zum Sommer 2003 (entsprechend einem Jahr nach dem Ende der HEGRA-
Betriebszeit) vermessenen 7-Quellen ist in Abbildung 2.1 dargestellt. Um die
spektrale ,,Beobachtungsliicke” zu schlielen, sind neue Satellitenexperimente
(z.B. das GLAST-Projekt (Allen et al.l2001)) geplant und Cherenkov-Teleskope
mit sehr groflen Spiegelflichen wie beispielsweise bei den MAGIC- und H-E-S-S-
Teleskopen gebaut worden (Mirzoyan et al. 2005, Hofmann et al.2005).

I Tatsichlich befindet sich unter den mit Hilfe von Cherenkov-Teleskopen nachgewiesenen
GeV-/TeV-v-Quellen ein groBerer Anteil von Objekten, die nicht im dritten EGRET-Katalog
als MeV-/GeV-Quellen verzeichnet sind. Dabei hiitten die Sensitivititen der entsprechenden
EGRET-Instrumente ausgereicht, um die aus Extrapolationen der jeweiligen GeV-/TeV-v-
Spektren erwarteten Fliisse nachzuweisen. Beobachtungen in den beiden Energiebindern be-
treffen daher offensichtlich zum Teil verschiedene Quelltypen des sogenannten nichtthermischen
Universums (sieche Abschnitt 2.3).
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Quantitative Messungen von Photonenfliissen und -spektren im GeV-/TeV-
Energiebereich koénnen bedeutende Erkenntnisse in verschiedenen Bereichen
liefern. In einer Unterteilung nach Vo6lkl (2004a) lassen sich drei Schwerpunkte
formulieren, bei denen die Astrophysik mit y-Strahlung besondere Beitrage liefern
kann. Hierbei handelt es sich um die Hochenergie-Astrophysik, die beobachtende
Kosmologie sowie um die Astroteilchenphysik. Im folgenden wird zunéchst das
Gebiet der (geladenen) kosmischen Strahlung behandelt, die den wesentlichen
Untergrund bei der Beobachtung von hochenergetischen Photonen darstellt. Im
Anschlufl folgt eine Beschreibung der Grundlagen der Erzeugung hochenerge-
tischer Photonen, wiahrend eine Einfithrung in die drei angesprochenen astro-
physikalischen Themen den Schwerpunkt dieses Kapitels bildet.

2.1 Die kosmische Strahlung

Die kosmische Strahlung ist eine hochenergetische Teilchenstrahlung, bei der
Teilchenenergien im Bereich von 10%eV bis iiber 10?°eV gemessen wurden.
Ihre Entdeckung ist dem oOsterreichischen Physiker Victor Franz Hess zu ver-
danken, der in den Jahren 1911 und 1912 bei Ballonfliigen in gréfleren Hohen
Ionisationsmessungen durchfiihrte. Hierbei wurde entgegen der urspriinglichen
Erwartung eine mit der Hohe zunehmende Intensitdt der sogenannten ,,durch-
dringenden Strahlung® entdeckt, die spéter auch als Hohenstrahlung bezeichnet
wurde (Hess1912). Selbst nach fast einem Jahrhundert intensiver Erforschung der
kosmischen Strahlung konnte ihr Ursprung bislang noch nicht zweifelsfrei geklért
werden.

2.1.1 Das astronomische Potential von einzelnen
Komponenten der kosmischen Strahlung

Die geladenen Teilchen der kosmischen Strahlung verlieren durch die Ab-
lenkung in den interstellaren Magnetfeldern der Milchstrale sowie bei extra-
galaktischer Herkunft durch intergalaktische Magnetfelder die Information {iber
ihre Herkunftsrichtung und breiten sich isotrop in der Galaxis aus. Ein Beobachter
kann daher anhand von Messungen dieser nahezu gleichverteilten Herkunfts-
richtungen keine Riickschliisse auf ihren Ursprung ziehen. Aus diesem Grund
ist bis zu Teilchenenergien von etwa 10'® eV der kleine Anteil elektrisch neutraler
Teilchen wie z.B. energiereicher Neutronen, Neutrinos und Photonen von be-
sonderem Interesse fiir die Hochenergie-Astrophysik, weil diese nicht durch die
Lorentzkraft abgelenkt werden. Bei deutlich hoheren Energien ist der Larmor-
radius von geladenen Teilchen dagegen grofler als die Dicke der galaktischen
Scheibe. Daher kann nun auch die geladene Komponente der kosmischen Strah-
lung aufgrund der jetzt nur noch geringen Ablenkungen bis zu einem gewissen
Grade fiir eine Riickverfolgung zu ihren Beschleunigern herangezogen werden
(siehe z. B. [Olintol (2004)).

Neutronen sind wegen ihrer Lebensdauer von etwa 887 s nur bei extrem hohen
Energien von etwa 10®eV und der damit verbundenen relativistischen Zeit-
dilatation in der Lage, die Scheibe unserer Galaxis zu durchqueren. Bei diesen
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Energien kommen Neutronen wegen der geringen Fliisse und ihres relativ kleinen
Anteils an der kosmischen Strahlung jedoch kaum fiir astronomische Zwecke in
Frage. Eine mogliche Ausnahme bilden hierbei der bislang unerforschte Ursprung
und die chemische Zusammensetzung der Teilchenkomponente mit den hochsten
Energien (vgl. Abschnitt 2.1.3), bei der ein stérkerer neutronischer Anteil nicht
ausgeschlossen werden kann (siehe beispielsweise Protheroe et al.l (2003)).

Neutrinos koénnen aufgrund ihrer sehr kleinen Wirkungsquerschnitte fiir
Wechselwirkungen mit Materie nur in extrem groflen Detektoren nachgewiesen
werden. Ein Beispiel hierfiir ist der am Siidpol der Erde geplante IceCube-
Neutrino-Detektor mit einem instrumentierten Volumen von etwa 1km3. Aller-
dings fithren Abschéatzungen der erreichbaren Sensitivitéit sogar fiir dieses Instru-
ment in Verbindung mit Modellvorhersagen iiber die Fliisse hochenergetischer
Neutrinos von moglichen Beschleunigern der kosmischen Strahlung zu einer eher
pessimistischen Erwartungshaltung. Die Moglichkeit eines detaillierten spektro-
skopischen Quellstudiums mit Hilfe von Neutrinos kénnen daher als recht gering
betrachtet werden (siehe z. B. [Alvarez-Muniz und Halzen/ (2002)).

Damit bildet derzeit die y-Strahlung von galaktischen und extragalaktischen
Quellen die Grundlage fiir die Hochenergie-Astrophysik mit satellitengestiitzten
und erdgebundenen Detektoren. Gewisse Einschréankungen der y-Astronomie sind
hierbei einerseits durch die insbesondere bei den sehr sensitiven Cherenkov-
Teleskopen beschriankten Gesichtsfelder gegeben (vgl. Abschnitt 4.3.4), wodurch
Beobachtungen besonders ausgedehnter Quellen und Himmelsdurchmusterungen
mit diesen Instrumenten erschwert werden. Zusétzlich kommt es aufgrund des
im Abschnitt 2.8.1 beschriebenen Extinktionseffektes durch die Paarbildungs-
wechselwirkung mit dem Extragalaktischen Hintergrundlicht (EHL) bereits bei
einer Energie von 1TeV zu einer Beschrinkung der Entfernung nachweisbarer
(extragalaktischer) ~-Quellen.

2.1.2 Das Energiespektrum der kosmischen Strahlung

Abbildung 2.2 zeigt das Energiespektrum der geladenen kosmischen Strahlung,
das insgesamt iiber etwa 15 Groflenordnungen der Teilchenenergie hinweg ver-
messen wurde und weitgehend einem Potenzgesetz folgt. Bis zu Energien von etwa
10*? eV kann das Spektrum mit ballon- bzw. satellitengestiitzten Instrumenten
direkt bestimmt werden. Der Bereich oberhalb einiger 100 GeV steht dagegen
den Luftschauerexperimenten mit ihren deutlich gréfleren effektiven Detektor-
flachen offen. Dieser Sensitivitdtsgewinn erlaubt schlieflich den Nachweis der
extrem niedrigen Teilchenfliisse bei den héchsten Energien.

Das differentielle All-Teilchen-Energiespektrum der kosmischen Strahlung laf3t
sich durch drei aufeinander folgende Potenzgesetze beschreiben:

dN

— ~ET (i€l,2 2.1

dE (Z 6 ? 73) ( )
Bis zum Abknicken des Spektrums bei einer Energie von einigen PeV wird ein
Spektralindex I'y = 2.7 gemessen; oberhalb dieses als ,,Knie“ der kosmischen

Strahlung bezeichneten Punktes verlauft die Energieverteilung stédrker abfallend
mit 'y = 3.1 und flacht bei einer weiteren Knickstelle mit einer Energie von
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Abbildung 2.2: Darstellung des differentiellen All-Teilchen-Energiespektrums der
kosmischen Strahlung tiber einen Bereich von 10 Gréfenordnungen der Energie (nach
Nagano und Watson (2000)). Das Energiespektrum zeigt bei einigen 10 eV ein als
LKnie“ bezeichnetes Abknicken und bei einigen 10'8 eV ein erneutes Abflachen, den
LKndéchel“. Oberhalb einer Energie von etwa 5-10'9 eV wird aufgrund intergalaktischer
Absorptionseffekte im Gegensatz zu einigen Beobachtungen ein Abbrechen des Spek-
trums, der sogenannte GZK-Cutoff erwartet (siehe Text).

einigen EeV (1EeV = 10" eV), dem sogenannten , Knochel“, wieder auf einen
Spektralindex I's &~ 2.7 ab.

Eine zusammenhéngende FErkldrung fiir diesen charakteristischen Verlauf
konnte bislang nicht gefunden werden. Es wird jedoch vielfach angenommen, dafl
die Teilchenpopulation mit Energien bis zur Knieposition durch eine Beschleuni-
gung an Schockfronten erzeugt wird, wie sie bei der Ausdehnung von Supernova-
Uberresten in das interstellare Medium entstehen (siche z. B. (V6lk/2004b) sowie
Abschnitt 2.5.1). Die sich anschliefende stéirkere Abnahme des Teilchenflusses
mit der Energie wird einem Nachlassen der Beschleunigungseffizienz zugeschrie-
ben, wiahrend die nachfolgend diskutierten hochsten Teilchenenergien oberhalb
des Knochels vermutlich einen extragalaktischen Ursprung haben.
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2.1.3 Kosmische Teilchen der héchsten Energien

Die sogenannten UHECR-Teilchen (engl.: wltra high energy cosmic rays) der
kosmischen Strahlung weisen mit £ > 10'®eV die hochsten Energiewerte ein-
zelner Partikel auf, die bislang in der Natur beobachtet wurden. Ihre Energien
iibertreffen die von Teilchenbeschleunigern auf der Erde erreichbaren Werte um
viele GroBenordnungen. Eine stetig wachsende Zahl von Teilchen wird dabei
von geeigneten Experimenten sogar mit Energien £ > 10?°eV registriert.
Das kosmische Teilchen mit der bislang hochsten rekonstruierten Energie von
3.2 - 10%eV wurde hierbei im Oktober 1991 vom amerikanischen Fly’s-Eye-
Detektor nachgewiesen (Bird et all1995).2 Eine umfassende Ubersicht zu den
astrophysikalischen Aspekten der UHECR-Teilchen findet sich bei Nagano und
Watson! (2000)).

Da der Larmorradius von geladenen UHECR-Teilchen die Dicke der galak-
tischen Scheibe deutlich {ibertrifft, wird allgemein ein extragalaktischer Ur-
sprung dieser Komponente der kosmischen Strahlung angenommen. Um eine
Abschétzung wichtiger physikalischer Parameter eines potentiellen UHECR-
Beschleunigers zu erhalten, konnen nach Hillas (1984) die fiir eine Mindestgrofie
einer Schockfront notwendige Ausdehnung der Quelle und die erforderliche Stérke
des lokalen Magnetfeldes herangezogen werden. Das in Abbildung 2.3/ verwendete,
sogenannte Hillas-Diagramm zeigt deutlich, dafl nur sehr spezielle Objekte als
Quellkandidaten geeignet sind. Hier sind die relativistischen Materiestrome (engl.:
jets) und gewisse Regionen starker nichtthermischer Emission (engl.: hot spots)
von groflen Radiogalaxien als extrem effiziente Teilchenbeschleuniger vorstell-
bar. Ferner kénnen auch Galaxienhaufen eine geeignete Parameterkombination
aufweisen, wobei es wegen der typischerweise sehr grofien Entfernungen dieser
Konstellationen allerdings unwahrscheinlich ist, dafl sie die einzigen Quellen der
beobachteten UHECR-Teilchen sind. Im Falle der aktiven Galaxienkerne (AGN,
siehe auch Abschnitt 2.6.1) steht im allgemeinen das ausgeprigte Strahlungs-
feld einer effizienten Beschleunigung und Auskoppelung der UHECR-Partikel
entgegen. Aufgrund von inelastischen Stofen wiirden die Partikel ihre Energie
hierbei vorzeitig wieder verlieren.

Bereits im Jahre 1964 wurde die nahegelegene Radiogalaxie M 87 von |Ginz-
burg und Syrovatskii als mogliche Quelle der in dieser Zeit erstmals nach-
gewiesenen hdochstenergetischen Ereignisse vorgeschlagen. Im Rahmen der vor-
liegenden Arbeit wurde M 87 erstmals signifikant als TeV-y-Quelle nachgewiesen.
Die Interpretationen dieser Entdeckung im Hinblick auf eine mégliche UHECR-
Teilchenbeschleunigung werden im Abschnitt 7.5.4 diskutiert.

Unter der vereinfachenden, aber nicht unrealistischen Annahme einer reinen
Protonenpopulation kann fiir den Fall eines extragalaktischen Ursprunges der
UHECR-Teilchen die Wechselwirkung mit der kosmischen 2.7 K-Mikrowellen-
Hintergrundstrahlung untersucht werden. Hierbei ergibt sich fiir Energien ober-
halb von 5 - 10 eV aufgrund der Photo-Pion-Produktionswechselwirkung ein
starker Absorptionseffekt. Aus den Berechnungen lafit sich eine mittlere freie

2 Die Teilchenenergie von 3.2-10%° eV des sogenannten Fly’s- Eye-Ereignisses entspricht einer
makroskopischen Energie von 51 J, die ausreichen wiirde, um eine 40 W-Gliihbirne fiir mehr als
eine Sekunde zu betreiben.
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Abbildung 2.3: Ausdehnung und magnetische Feldstirke von Kandidaten fir die
Beschleunigung von UHECR-Teilchen (Darstellung nach Horns (2000)). Nur Objekte
im Parameterraum oberhalb der durchgezogemen bzw. der gestrichelten Linie kom-
men grundsdtzlich als effiziente Teilchenbeschleuniger fiir Protonen bzw. Fisenkerne
in Frage, wobei die erwartete mittlere freie Wegldnge von etwa 30 Mpc als weitere
Einschrinkung zu beachten ist. Die hier verwendete Darstellung wird auch als Hillas-
Diagramm. (nach Hillas (1984)) bezeichnet.

Weglinge von etwa 30Mpc fiir diese Teilchen abschétzen. Falls die UHECR-
Quellen kosmologisch homogen verteilt sind, ware daher ein scharfes Abknicken
(engl.: cutoff) des Spektrums oberhalb dieser Energie zu erwarten. Dieses Phéno-
men wird nach den Autoren der ersten entsprechenden Verdffentlichungen im
Jahre 1966 als Greisen-Zatsepin-Kuzmin-(kurz: GZK-)-Cutoff bezeichnet (siehe
z. B. Biermann und Sigl (2001)). Im Gegensatz zu dieser theoretischen Vorhersage
wird jedoch von einem der beiden Experimente mit der derzeit besten Ereignis-
statistik, dem japanischen AGASA-Projekt, kein deutliches Abknicken des Spek-
trums zu den hochsten Energien hin beobachtet. Dagegen sind die Ergebnisse des
amerikanischen HiRes-Detektors mit der Existenz des GZK-Cutoffs vertraglich.
Die MeBergebnisse dieser Instrumente erlauben jedoch aufgrund der jeweils im-
mer noch sehr ausgepragten statistischen Fehler und der grofien systematischen
Unsicherheiten bei der Energiebestimmung derzeit noch keine verlédflliche Inter-
pretation der Daten (siche z. B. De Marco et al.l (2003)).
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Um auf der Basis einer deutlich verbesserten Ereignisstatistik einen Nachweis
des GZK-Cutoffs oder aber eines jenseits der erwarteten Cutoff-Energie Eqzk
fortlaufenden UHECR-Spektrums zu fithren, sind empfindlichere Experimen-
te erforderlich. Zu nennen ist hier zunéchst vor allem das in der argenti-
nischen Pampa Amarilla im Aufbau befindliche Pierre-Auger-Observatorium
(Mantsch et al.2005). Dieses Experiment besteht aus einem Hybriddetektor mit
1600 Wasser-Cherenkovzéhlern und insgesamt vier Fluoreszenzdetektoren, die auf
einer Grundfliche von 3000 km? installiert werden. Als Erginzung des Experi-
mentes wird aulerdem eine Erweiterung auf der Nordhalbkugel diskutiert, um
die gesamte Himmelssphére untersuchen zu kénnen. Eine weitere Steigerung der
Sensitivitit von UHECR-Messungen kénnen prinzipiell auch satellitengestiitzte
Instrumente liefern, die das von UHECR-Teilchen in der Atmosphére hervorgeru-
fene Fluoreszenzlicht mit einer sehr groflen effektiven Nachweisflache aus grofier
Hohe nachweisen konnten. Ein Beispiel ist das zur Installation auf der Internatio-
nalen Raumstation (ISS) geplante Eztreme Universe Space Observatory (EUSO)
(Teshima et _al.l2003).

Sollte das Auftreten des GZK- Cutoffs nicht nachgewiesen werden kénnen, 148t
sich fiir einen extragalaktischen Ursprung der UHECR-Teilchen folgern, daf} sich
die gesuchten Quellen kosmologisch gesehen in der unmittelbaren Nachbarschaft
der MilchstraBe befinden.® Eine gleichmifig am Himmel verteilte Population von
moglichen Quellen entsprechend der bisher beobachteten, weitgehend isotropen
Herkunftsrichtungsverteilung der UHECR-Ereignisse ist in diesem Fall aufgrund
der geringen Zahl von potentiellen Kandidaten vermutlich nicht gegeben. Daher
wird auch die Moglichkeit einer einzigen Quelle diskutiert, wobei die isotrope
Verteilung der Ereignisse durch eine geeignete intergalaktische Magnetfeldstruk-
tur verursacht sein konnte. Ein derartiges Modell wurde beispielsweise von '/Ahn
et_al.l (1999) beschrieben. Hierbei erscheint wiederum die Radiogalaxie M 87 als
nahezu einziger Quellkandidat (siehe auch Abschnitt [7.5.4! sowie Biermann und
Medina Tancol (2003)). Alternativ zu diesen Modellen werden auch exotische
Phé&nomene wie beispielsweise eine Verletzung der Lorentz-Invarianz oder der
Kollaps von sogenannten ,, Topologischen Defekten* als Ursprung der UHECR-
Teilchen diskutiert. Eine Ubersicht zu derartigen ,, Top-Down-Szenarien“ geben
Bhattacharjee und Sigl (2001).

Unabhéngig von Untersuchungen der durch UHECR-Teilchen ausgeltsten
Luftschauer kann auch der Nachweis von TeV-~v-Strahlung aus der Richtung eines
Quellkandidaten bzw. aus der Himmelsregion um die rekonstruierte Herkunfts-
richtung eines UHECR-FEreignisses wertvolle Informationen iiber die in diesen
Objekten ablaufenden extremen Beschleunigungsprozesse liefern. Wahrend die
Suche nach TeV-Photonen aus der Richtung des Fly’s-Eye-Ereignisses bislang
erfolglos geblieben ist (Horns 2000), ergibt sich mit dem signifikanten Nach-
weis der Radiogalaxie M 87 ein erster Hinweis auf einen potentiellen UHECR-
Beschleuniger (siche Abschnitt [7.5.4).

3 Zusitzlich 148t bereits allein der Nachweis von Teilchen mit Energien oberhalb von 102° eV
wegen der geringen mittleren freien Weglinge der UHECR-Teilchen die Existenz von mindestens
einer nahegelegenen Quelle plausibel erscheinen (Biermann und Medina Tanco 2003).
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2.2 Mechanismen zur Erzeugung von
hochenergetischer v-Strahlung

Fiir die in den folgenden Abschnitten beschriebene TeV-v-Astrophysik sind vor
allem die Erzeugungsprozesse fiir Photonen mit Energien £, > 100GeV von
groffem Interesse. Die Modellierung der verschiedenen Objektklassen, die fiir die
Emission von sehr hochenergetischer v-Strahlung in Frage kommen, geht hierbei
von verschiedenen physikalischen Erzeugungsmechanismen aus. Hierbei wird in
den Modellen iiblicherweise angenommen, dafl die Photonen ihre Energie von
einer hoherenergetischen Teilchenkomponente erhalten. Entsprechend der jeweils
verwendeten Theorie wird dabei zwischen hadronischen und leptonischen Prozes-
sen unterschieden. Die in diesem Unterkapitel dargestellten Prozesse der Erzeu-
gung von y-Quanten aus dem 7°-Zerfall sowie durch Bremsstrahlung und inverse
Compton-Streuung spielen auch bei den ausgedehnten Teilchenschauern in der
Erdatmosphére eine wichtige Rolle, die im Abschnitt 3.1 erlautert werden.

2.2.1 TeV-Photonen aus hadronischen Prozessen

Im Zusammenhang mit der Beschleunigung von geladenen Teilchen an Schock-
fronten treten inelastische Stéfle mit dem umgebenden Gas sowie mit nahe-
gelegenen Molekiilwolken auf* (Da es sich bei den hochenergetischen Teilchen
im wesentlichen um Protonen handelt, werden im folgenden stets nur Protonen
angesprochen.) Schockbeschleunigungen werden beispielsweise bei Supernova-
Uberresten oder auch im Falle der energiereichen Jets von Radiogalaxien er-
wartet, wenn die ausgestoflene Materie auf das umgebende interstellare bzw. inter-
galaktische Medium trifft. Fiir die geladenen Teilchen ergibt sich bei der
Beschleunigung an einer Schockfront ein differentielles Energiespektrum, das
einem Potenzgesetz der Form dN/E ~ E~2 folgt. Dieses Spektrum setzt sich
bis zu einer Maximalenergie fort, die vom Larmorradius der Teilchen und der (im
wesentlichen aufgrund der begrenzten Ausdehnung eingeschriankten) Aufenthalts-
dauer in der Beschleunigungsregion abhéngt. Fiir Protonen reicht diese Grofie
fiir typische Regionen mit einem Radius von etwa 1pc und Magnetfeldern im
Bereich von 2 uG (entsprechend der Stérke des galaktischen Magnetfeldes) bis in
den PeV-Bereich hinein (Unsold und Baschek [1999).

Bei den inelastischen Stofireaktionen werden neutrale 7°-Mesonen erzeugt,
die wegen ihrer extrem kurzen Lebensdauer von nur (8.4 & 0.6) - 107!"s quasi
instantan und mit einer Wahrscheinlichkeit von (98.80 £ 0.04) % nahezu immer
in zwei Photonen zerfallen (Hagiwara et al.|2002):

p+p — X470 — X +9+7 (2.2)

Oberhalb der Ruheenergie des neutralen Pions von etwa 135 MeV bleibt dabei die
Form des priméren Protonenspektrums weitgehend erhalten, so dafl im Falle eines
Hadronenbeschleunigers aus einem gemessenen ~-Spektrum unmittelbar auf die
zugrundeliegenden physikalischen Parameter der Quelle geschlossen werden kann.

4 Der Teilchenbeschleunigung an Schockfronten liegt der Prozef der sogenannten Fermi-
Beschleunigung 1. Ordnung zugrunde (siehe z. B. [Pohll (2002))).
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Ferner kann bei der zum GZK-Cutoff (vgl. Abschnitt 2.1.3) fithrenden
Wechselwirkung ultrarelativistischer Protonen mit den Photonen der kosmi-
schen 2.7 K-Hintergrundstrahlung unter anderem eine 7%-Erzeugung stattfinden.
Diese Photomesonproduktion stellt oberhalb von 3 - 10?eV den dominieren-
den Prozef dar (Aharonian und Cronin/1994). Die in nachfolgenden Reaktionen
entstehenden, geladenen Sekundéirteilchen dieser Wechselwirkung kénnen prinzi-
piell sogenannte ,intergalaktische Kaskaden“ auslosen, in deren Folge TeV-v-
Strahlung entstehen wiirde. Die Suche nach TeV-Photonen aus solchen Kaska-
den mit den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen hat jedoch keinen Nachweis dieses
Effektes erbracht (Horns 2000).

2.2.2 TeV-Photonen aus leptonischen Prozessen

Hochenergetische Elektronen spielen aufgrund ihrer grofien Energieverluste und
der damit verbundenen geringen freien Weglédngen in der Gesamtenergiebilanz der
kosmischen Strahlung nur eine untergeordnete Rolle. Dagegen ist die Emission
von TeV-7-Strahlung auf der Basis von beschleunigten Elektronen fiir das Ver-
stdndnis der Quellen von grofler Bedeutung. Elektronen konnen dabei iiber
verschiedene Prozesse hochenergetische Photonen erzeugen. Fiir den GeV-/TeV-
Bereich sind die wesentlichen Wechselwirkungen dabei die Bremsstrahlung und
die inverse Compton-Streuung.

Bremsstrahlung:

Unter Anwesenheit einer hohen Nukleonendichte kann ein hochenergetisches Elek-
tron bzw. Positron im Coulombfeld eines Atomkernes abgebremst werden und
dabei ein Photon mit der Energie £, im GeV-/TeV-Bereich emittieren (siehe auch
Abschnitt 3.1.1). Von Bedeutung ist hierbei, dafi das Bremsstrahlungsspektrum
dieselbe spektrale Form wie seine relativistische Elektronen-Ausgangspopulation
erhéilt (Longair|[1994).

Inverse Compton-Streuung:

Trifft ein relativistisches Elektron oder Positron mit der Energie E, = v, - meco?
auf ein Photon mit einer niedrigeren Energie E, o, so gibt es einen groflen
Teil seiner Energie an das Photon ab. In einem isotropen Strahlungsfeld mit
verhéltnisméfig hoher Photonendichte betrdgt die mittlere Energie (E.) des
Photons nach der Streuung (Schlickeiser 2002):

4
<Ev> ~ 3 7e2  Eohot (2.3)

Der relative Energiegewinn des Photons héangt dabei quadratisch von der Energie
des relativistischen Elektrons ab. Fiir hochrelativistische Elektronen kann die
inverse Compton-Streuung im sogenannten Klein-Nishina-Regime beschrieben
werden. Die Energie F., des gestreuten Photons ndhert sich in diesem Fall der
Energie des Elektrons E, asymptotisch an. Im Grenzfall gilt hierbei:

1
E,~ FE. (fir Ephe > 4_1%_1 “MeCo?) (2.4)
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Der Prozefl der inversen Compton-Streuung spielt insbesondere bei dem
im Abschnitt 2.6.6/ erlauterten sogenannten Synchrotron-Self-Compton-(SSC)-
Modell eine Rolle. Hierbei emittiert eine relativistische Elektronenpopulation im
lokalen Magnetfeld des Beschleunigers Synchrotronstrahlung im Rontgenbereich.
Diese Synchrotronphotonen wirken dann als Streupartner derselben Elektronen-
population, so dafl neben der Rontgen- auch eine nachweisbare TeV-v-Strahlung
entsteht. Ein typischer Objekttyp, bei dem dieses Modell verbreitet fiir die Ent-
stehung hochenergetischer Photonen favorisiert wird, ist die Klasse der im Unter-
kapitel 2.6 diskutierten aktiven Galaxienkerne (AGN).

2.3 Hochenergie-Astrophysik mit
GeV-/TeV-v-Strahlung

Die Hochenergie-Astrophysik mit GeV-/TeV-v-Strahlung (im folgenden auch ab-
gekiirzt als TeV-v-Astrophysik bezeichnet) beschéftigt sich mit besonders energie-
reichen Emissionsprozessen im Universum. Diese Vorgénge lassen sich nicht durch
thermische Populationen — beispielsweise in Sternen — erklédren, bei denen eine
dem Planckschen Strahlungsgesetz folgende Schwarzkorperemission zu erwarten
wére. Astrophysikalische Untersuchungen im GeV-/TeV-Energiebereich lassen
daher einen tiefen Einblick in das sogenannte nichtthermische Universum er-
warten. Damit sind als geeignete Quellkandidaten der TeV-v-Astrophysik die-
jenigen Objekte von Interesse, die iiber effiziente Beschleunigungsmechanismen
nichtthermische Teilchenpopulationen erzeugen konnen.

Tabelle 2.1 enthélt eine Ubersicht zu den bis zum Sommer 2003 (entsprechend
einem Jahr nach dem Ende der HEGRA-Betriebszeit) nachgewiesenen TeV-y-
Quellen, wobei die in der Auflistung enthaltenen Objektklassen in den nach-
folgenden Abschnitten vorgestellt werden. Fiir die Tabelle wurde ungeachtet
der astrophysikalischen Entstehungsprozesse der TeV-y-Strahlung die Unter-
teilung in galaktische und extragalaktische Objekte gewéhlt. Im Hinblick auf
die besonders wichtige Frage nach den Beschleunigern der kosmischen Strah-
lung unterhalb des ,,Kno6chels® sind die im Abschnitt 2.5 beschriebenen galak-
tischen Objekte von groflem astrophysikalischem Interesse. Die Untersuchung des
Energiespektrums im TeV-Bereich kann hierbei Hinweise zu den in den Quellen
ablaufenden Beschleunigungsprozessen geben und erméglicht damit Riickschliisse
auf die Relevanz der jeweiligen Objektklassen fiir die Emission der geladenen
kosmischen Strahlung. Interessanterweise gehorte die Mehrheit der Objekte im
stetig wachsenden Katalog bekannter TeV-y-Quellen bis zum Beginn des H-E-S-S-
MeBbetriebes zu einer der extragalaktischen Klassen. Da die Suche nach TeV-+-
Strahlung von verschiedenen extragalaktischen Objektklassen den physikalischen
Schwerpunkt der vorliegenden Arbeit bildet, ist diesen Quellkandidaten in den
Unterkapiteln 2.6/ und 2.7 ebenfalls breiter Raum gewidmet.
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. Entdeckung EGRET-Quelle
Objekt (Instrument, Jahr) (3. Katalog) Grad
galaktisch:

Cas-A HEGRA, 2001 nein B
Cen X-3 Durham, 1999 ja C
Crab-Nebel Whipple, 1989 ja A
PSR 1706-44 (Plerion) | CANGAROO, 1995 nein A?
RX J1713.7-3946 CANGAROO, 1999 nein A
SN 1006 CANGAROO, 1997 nein A?
TeV J2032+4130 HEGRA, 2002 evtl. B
Vela-Plerion CANGAROO, 1997 nein B?
extragalaktisch:

1ES 1959+650 7 Tel. Array, 1999 nein A
1ES 23444514 Whipple, 1997 nein A
3C66A Crimean Obs., 1998 ja C~
BL Lacertae Crimean Obs., 2001 ja C-
H 1426+428 Whipple, 2001 nein A
M &7 HEGRA, 2003 nein B
Mrk-421 Whipple, 1992 ja A
Mrk-501 Whipple, 1995 nein A
NGC 253 CANGAROO-II, 2003 nein B?
PKS 2155-304 Durham, 1999 ja A

Tabelle 2.1: Katalog der bis zum Sommer 2003 nachgewiesenen TeV-y-Quellen nach
Horan und Weekes (2004). Aufgrund neuerer Ergebnisse wurde die Einteilung ein-
zelner Quellen entsprechend der im Abschnitt [2.4 erlduterten ,Weekes-Kriterien® ge-
dndert: Der Blazar 3C 66A wird entsprechend Fufinote 27 (Seite [7) allgemein nicht
als TeV-y-Quelle angesehen. Analog kann der Nachweis des Objektes BL Lacertae ent-
sprechend Fuf$note |25 (Seite|}4) nicht mehr als uneingeschrinkt vertrauenswiirdig gel-
ten. Im Gegensatz hierzu wurde der HEGRA-Nachweis der Radiogalazie M 87 mit hoher
Signifikanz durch die H-E-S-S-Teleskope bestitigt; ferner wurden die mit dem 3.8 m-
Teleskop der CANGAROO-Kollaboration entdeckten Supernova-Uberreste SN 1006 und
RX J1718.7-3946 mit dem 10m-CANGARQOOQO-II-Teleskop erneut nachgewiesen. Das
Plerion PSR 1706-44, der Supernova-Uberrest SN 1006 und die Starburst-Galazie
NGC 253, die ebenfalls mit dem CANGAROO-II-Teleskop als TeV-y-Quellen bestditigt
wurden, sowie das Vela-Plerion konnten dagegen durch Beobachtungen mit den sensi-
tiveren H-E-S-S-Teleskopen nicht nachgewiesen werden (Aharonian et al. |2005f1¢,d,
2006d). Fine endgiiltige Interpretation dieser Ergebnisse steht jedoch noch aus.

2.4 Nachweisklassifikation von TeV-v-Quellen

Im Hinblick auf die Vielzahl von verschiedenen Instrumenten in der TeV-v-
Astrophysik stellt sich das Problem einer Vergleichbarkeit bzw. Bewertung von
publizierten Meflergebnissen. Hier bietet sich eine von T.C. Weekes vorgeschla-
gene Rangordnung an, die die einzelnen Quellen in die Wertigkeitsklassen A, B
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und C einteilt (siehe z. B. [Horan und Weekes (2004)).

Hierbei werden als A-Quellen diejenigen Objekte betrachtet, die von min-
destens zwei verschiedenen Instrumenten signifikant nachgewiesen wurden. Um
tatsdchliche Signale statistisch sicher von méglichen fluktuativen Uberschiissen®
zu trennen, wurde von A. E. Chudakov bereits im Jahre 1971 ein verhéltnisméafig
harter Grenzwert fiir die statistische Signifikanz eingefiihrt. Ein Signal gilt dem-
nach als gesichert, wenn es sich um mindestens 5 Standardabweichungen (50)
vom Untergrundniveau abhebt (vgl. Weekes (2000)). Die mit dem Grad A be-
legten Quellen kénnen demnach auch als zweifelsfrei nachgewiesen betrachtet
werden.

Als B-Quellen gelten Objekte, die bisher nur von einem Teleskop mit einer
Signifikanz von mindestens 5o nachgewiesen wurden. Eine Bestédtigung sehr
schwacher Signale kann hierbei aufgrund der sehr unterschiedlichen Sensitiviti-
ten der einzelnen Instrumente (vgl. Tabelle 3.3) teilweise sehr schwierig sein.
So wére ein unabhéngiger Nachweis der mit einer Beobachtungszeit im Bereich
von 100h mit dem HEGRA-Teleskopsystem entdeckten TeV-y-Quellen Cas-A
und TeV J2032+4130 beispielsweise mit dem Whipple-Teleskop aufgrund der not-
wendigerweise extrem langen Beobachtungszeiten kaum realisierbar.

Der Bewertungsgrad C wird schliefllich den erstmals verdffentlichten TeV-
Signalen mit einer Signifikanz S < 50 verliehen. Zu dieser Objektklasse gehorte
beispielsweise die in der vorliegenden Arbeit erstmals mit Spc = 4.9 0 nachgewie-
sene Radiogalaxie M 87 bis zu ihrer mit hoher Signifikanz erfolgten Bestéitigung
durch das H-E-S-S-Teleskopsystem (sieche Kapitel [7).

Die in Tabelle 2.1 aufgelisteten, bislang nachgewiesenen TeV-vy-Quellen
wurden unter Beriicksichtigung dieser sogenannten ,,Weekes-Kriterien“ klassifi-
ziert. Erfreulicherweise gehort die Hélfte aller Objekte zur Kategorie A, was die
insgesamt erreichte Vertrauenswiirdigkeit der TeV-+-Astrophysik verdeutlicht.

2.5 Galaktische Quellen von TeV-v-Strahlung

2.5.1 Supernova-Uberreste vom Schalentyp

In der Spétphase der Entwicklung eines massereichen Sternes kommt es nach
dem Ende des sogenannten Wasserstoff- und Heliumbrennens zu einer raschen
Folge von weiteren nukleosynthetischen Prozessen, in denen die schwereren
Elemente erzeugt werden. Sind alle nuklearen Energiequellen des Sternes ver-
braucht, kommt es aufgrund des fehlenden Strahlungsdruckes zu einem gravita-
tiven Kollaps des Systemes. Hierbei kann die d&uflere Schale explosionsartig abge-
stoflen werden. Bei einem solchen Ausbruch einer Supernova wird eine kinetische
Energie von etwa 10* Joule freigesetzt®, die sich unter Ausbildung einer Schock-
front in das umgebende Medium ausbreitet. Ein derartiger Supernova-Uberrest

5 Derartige Effekte konnen bei Cherenkov-Teleskopen beispielsweise durch besondere atmo-
sphérische Einfliisse oder unerkannte technische Detektorprobleme verursacht werden.

6 Die Energie von 10** J entspricht 10°! erg. Die in der Astrophysik iibliche Einheit erg findet
im folgenden bei allen Angaben zu Fliissen bzw. Luminosititen Anwendung.
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(engl.: supernova remnant, kurz: SNR) ist energetisch in der Lage, als effizienter
Teilchenbeschleuniger zu wirken.

TeV-y-Strahlung kann in SNRs prinzipiell sowohl durch leptonische als auch
durch hadronische Prozesse erzeugt werden. Die Entdeckung eines Hadronen-
beschleunigers kénnte hierbei die noch immer offene, grundsétzliche Frage nach
den Beschleunigern der kosmischen Strahlung aufklaren. Ein solcher Nachweis ist
beispielsweise auf der Basis eines durch leptonische Prozesse nicht zu erkliren-
den TeV-y-Spektrums denkbar. Alternativ wiirde auch die Beobachtung eines
durch die hadronischen Wechselwirkungen hervorgerufenen Neutrinoflusses auf
einen Hadronenbeschleuniger hinweisen, wobei ein solcher Nachweis derzeit auf-
grund der zu kleinen Sensitivitdten der Neutrinoexperimente als unwahrscheinlich
erscheint.

Aufgrund der begrenzten Ereignisstatistik und der schmalen Spektralberei-
che konnte bei den bislang im TeV-Energiebereich nachgewiesenen Supernova-
Uberresten vom Schalentyp auf der Basis der gemessenen Energiespektren
noch kein endgiiltiger Riickschlufl auf die Natur der jeweils wirkenden TeV-v-
Emissionsprozesse gezogen werden. Das mit dem HEGRA-Teleskopsystem nach-
gewiesene Objekt Cassiopeia A (kurz: Cas-A; Supernova-Explosion vermutlich im
Jahr 1680) ist hierbei die einzige Quelle in der nérdlichen Hemisphére (Aharonian
et al. 2001a).

In einem detaillierten Modell wurde jiingst von Berezhko et al. (2003) unter
Beriicksichtigung der zeitlichen Entwicklung des Supernova-Uberrestes Cas-A
und anhand der vorhandenen Mefidaten aus dem Radio-, optischen und Réntgen-
bereich eine Vorhersage fiir das y-Spektrum dieses derzeit jiingsten SNRs in
der Milchstrafle gemacht. Hierbei stellt sich heraus, dal der von der HEGRA-
Kollaboration gemessene TeV-Flufl ausschlieflich mit Hilfe von TeV-~-Strahlung
aus dem 7%-Zerfall und damit als Folge der Existenz eines Hadronenbeschleunigers
verstanden werden kann. Eine endgiiltige experimentelle Bestétigung dieses
Modelles kann jedoch nur eine unabhéngige Bestitigungsmessung in Verbindung
mit einer genauen Vermessung der spektralen Eigenschaften iiber einen weiten
Bereich des elektromagnetischen Spektrums liefern.

2.5.2 Pulsare

Pulsare sind &uflerst schnell rotierende Neutronensterne mit starken Magnet-
feldern und Periodendauern im Bereich von Millisekunden bis Sekunden, die
nach einem Supernova-Ausbruch aus dem kollabierten Uberrest eines massiven
Vorgéangersternes entstanden sind. Da insbesondere junge Pulsare sehr starke
Magnetfelder von bis zu 10'¥ G aufweisen, wird durch verschiedene Szenarien
die Emission von «-Strahlung vorhergesagt, die bis in den TeV-Energiebereich
reichen konnte (Harding 2001). Die derzeit favorisierten Theorien sind dabei das
sogenannte Polar-Cap-Modell (Teilchenbeschleunigung im Bereich der Polkappen
in der Ndhe der Pulsaroberfliche) und das Quter-Gap-Modell, bei dem die gelade-
nen Teilchen aufgrund von grofien elektrischen Potentialdifferenzen in der dufe-
ren Magnetosphére auf hohe Energien beschleunigt werden. Die resultierenden
Photonenfliisse fallen zu hohen Energien typischerweise stark ab und weisen ins-
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besondere im Rahmen des Polar-Cap-Modelles wegen der am Magnetfeld ab-
laufenden Paarerzeugungsprozesse einen steilen Abbruch bei GeV-Energien auf.
Daher erscheint es nicht verwunderlich, daB mit den bisherigen Instrumenten
kein Nachweis eines Pulsars im TeV-Bereich gelungen ist (siehe z. B. [Aharonian
et al. (2002a)).

Da die v-Strahlung entsprechend der Modellvorstellungen vermutlich nur
aus einem kleinen Emissionsgebiet stammt, sollte ein entfernter Beobachter ein
periodisches Signal wahrnehmen. Wahrend mit dem EGRET-Detektor gepulste
Strahlung von verschiedenen Pulsaren (Crab, Geminga und Vela) nachgewiesen
wurde (Fierro et alll1998), haben Beobachtungen im TeV-Bereich bislang noch
keine Hinweise auf eine periodische Komponente erbracht (siehe beispielsweise
Aharonian et al.l (1999b, 2004a)).

2.5.3 Supernova-Uberreste vom Pleriontyp

Die Konstellation eines jungen Pulsars, der bei einem vorausgegangenen Super-
nova-Ausbruch entstanden und wegen seiner Materieemission von einer nebel-
artigen Komponente umgeben ist, wird auch als ,,Plerion” oder ,,Pulsarwindnebel“
bezeichnet. In diesen Objekten konnen durch Schockbeschleunigung von Elek-
tronen im Wechselwirkungsbereich des Pulsarwindes mit der bei der Supernova-
Explosion ausgeworfenen Materie TeV-Photonen erzeugt werden. Das Energie-
spektrum von Plerionen kann iiber viele Groflienordnungen der Energie durch das
SSC-Modell (siehe Abschnitt 2.6.6) beschrieben werden, wobei fiir eine Reihe von
Kandidaten ein mefbarer TeV-Flufl vorhergesagt wird. Bislang wurde lediglich
der Crab-Nebel mit dem Bewertungsgrad A zweifelsfrei als TeV-y-Quelle nach-
gewiesen (Weekes et al. 1989, Aharonian et al. 2000, 2004al).

Der Crab-Nebel? ist der Uberrest einer im Jahre 1054 ausgebrochenen Super-
nova und weist im TeV-Bereich ein zeitlich konstantes Flufiniveau und Spek-
trum auf. In Ermangelung einer unabhéngigen Eichquelle stellt der Crab-Nebel
aufgrund seines verhéltnisméflig starken TeV-Flusses fiir die TeV-vy-Astrophysik
die ,Standardkerze” in der Nordhemisphére dar. Unter etwas ungiinstigeren
Sichtbarkeitsbedingungen ist der Crab-Nebel auch von der siidlichen Erdhalb-
kugel sichtbar und kann insbesondere fiir die neuen Instrumente H-E-S-S und
CANGAROQOO-III ebenfalls als Kalibrationsquelle dienen.

Das differentielle Photonenspektrum des Crab-Nebels im TeV-Bereich wurde
von der HEGRA-Kollaboration mit hoher Genauigkeit vermessen (Aharonian
et al.2004a). Das Spektrum folgt dabei einem Potenzgesetz der Form

4o,

dE

E -
= (2.83 4 0.044ta; £ 0.64y5) - 107 (m) phot.cm 257! TeV~! (2.5)

mit einem differentiellen Spektralindex von I' = 2.62 £ 0.024,; + 0.054ys. Dies

7 Der Crab-Nebel wird im Deutschen oft als Krebsnebel bezeichnet. Diese Namensgebung
verweist jedoch félschlicherweise auf die Sternkonstellation Krebs, wiahrend der Crab-Nebel im
Sternbild Stier nahe des hellen Sternes (-Tauri gelegen ist. Da der Name ,Krabbennebel“ als
korrekte Ubertragung des Namens im deutschen Sprachgebrauch eher uniiblich ist, wird hier
generell der englische Name als terminus technicus verwendet.
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Abbildung 2.4: Die spektrale Energieverteilung des Crab-Nebels fiir Energien oberhalb
von 30 MeV (ungepulste ~-Strahlung). Die Abbildung zeigt Mefpunkte des EGRET-
Instrumentes, der drei nicht-abbildenden Cherenkov-Detektoren CELESTE, GRAAL
und STACEE sowie des HEGRA-Teleskopsystemes (Darstellung nach [Aharonian
et _al.! (2004d)). Die sehr lange Beobachtungszeit von fast 400h erlaubt hierbei die
Bestimmung des Crab-Spektrums im Bereich von 0.5 bis 80 TeV. Die durchgezogenen
Linien geben Modellkurven fiir Synchrotron- und Invers-Compton-Strahlung wieder.

entspricht einem integralen Photonenflul von

E —1.62
P, (E > Ey) =1.75-107" (ﬁ) phot. cm 2571 (2.6)
e

oberhalb einer Energieschwelle Ej, die im Bereich um 1TeV liegt. Der integrale
Photonenflufl entsprechend Gleichung 2.6 wird bei allen in der vorliegenden
Arbeit durchgefiithrten Flufumrechnungen von der Angabe in Einheiten des Crab-
Flusses in absolute Einheiten verwendet (vgl. Abschnitt 4.9.1)). Hierzu wird als
FluBeinheit entsprechend die Grofle ,,1 Crab “ verwendet.

Das Spektrum des Crab-Nebels konnte unter Beriicksichtigung aller Mef3daten
des HEGRA-Teleskopsystemes mit einer Dauer von nahezu 400h im Bereich
von 500 GeV bis etwa 80 TeV mit grofer Signifikanz vermessen werden (siehe
Abbildung 2.4). Der erstmalige Nachweis dieses Objektes oberhalb von 50 TeV
mit einer Signifikanz von mehr als 50 macht den Crab-Nebel zu der etablier-
ten y-Quelle mit den hochsten bislang gemessenen Photon-Energien. Gleichzeitig
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wurde mit dieser HEGRA-Beobachtung zum ersten Mal die spektrale Vermes-
sung einer TeV-y-Quelle iiber einen Bereich von mehr als zwei Gréenordnungen
in der Photon-Energie mit einem einzelnen Instrument erreicht. Ein Vergleich des
mit dem EGRET-Detektor und den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen gemessenen
hochenergetischen Photonenspektrums des Crab-Nebels und der Vorhersage eines
anhand von Messungen vom Radio- bis zum Rontgenbereich skalierten SSC-
Modelles zeigt in einem weiten Bereich eine gute Ubereinstimmung.

2.5.4 Rontgen-Doppelsternsysteme

Rontgen-Doppelsternsysteme bestehen aus einem sehr kompakten Objekt, das als
Neutronenstern oder Schwarzes Loch angesehen wird, und einem sehr massiven
Begleitstern. Wegen der Drehimpulserhaltung sammelt sich die vom Begleitstern
auf das kompakte Objekt iiberflieBende Materie zunéchst in einer sogenannten
Akkretionsscheibe, die sich aufgrund von innerer Reibung auf besonders hohe
Temperaturen aufheizt und die Emission von ultravioletter und Rontgenstrahlung
hervorruft. Im Rahmen verschiedener Modelle wird fiir geeignete Quellkandidaten
die Emission von TeV-v-Strahlung vorhergesagt. Beispielsweise konnten auch bei
diesem Objekttyp auf der Basis von hadronischen Wechselwirkungen bei der
Beschleunigung an Schockfronten iiber den 7%-Zerfall TeV-Photonen entstehen.

In zwei am Hamburger Institut fiir Experimentalphysik durchgefiihrten
Diplomarbeiten wurden Beobachtungen von Rontgen-Doppelsternsystemen mit
den HEGRA-Cherenkov-Teleskopen ausgewertet. Die Suche nach TeV-Photonen
aus der Richtung der Objekte Hercules X-1 (Beilicke/2001) sowie Cygnus X-1 und
Cygnus X-3 (Schiricke/2002) hat dabei nicht zu einem Nachweis dieser Objekte
gefithrt. Dagegen wurde das am Siidhimmel stehende Objekt Centaurus X-3 mit
dem Mark-6-Teleskop der Durham-Universitét als bislang einzige y-Quelle dieses
Typs mit schwacher Signifikanz oberhalb von 400 GeV nachgewiesen (Chadwick
et al.[1998, 2000).

2.5.5 Die unidentifizierte TeV-~v-Quelle TeV J2032+44130

Die mit dem HEGRA-Teleskopsystem mit einer Signifikanz von mehr als 7o
nachgewiesene y-Quelle TeV J2032+4130 war das erste unidentifizierte Objekt
der TeV-7y-Astrophysik (Aharonian et al.2002c, 2005¢). Die mit einem Radius
von 0.103° &£ 0.020 °gar £ 0.015 °gys recht wahrscheinlich ausgedehnte Emissions-
region des etwa 0.5° nordlich von Cygnus X-3 stehenden Objektes 14t auf die
Beobachtung eines in der Milchstrafle gelegenen Objektes schlieffen. Ein mogli-
cher Zusammenhang zwischen dem Objekt TeV J20324-4130 und der umgeben-
den Stern-Assoziation Cygnus OB2, die eine sehr aktive Region der Galaxis mit
vielen massiven Sternen und starken Sternwinden darstellt, kénnte auf einen
Beschleuniger der geladenen kosmischen Strahlung hindeuten. Da diese Quelle
jedoch bislang noch nicht in einem anderen Wellenldngenbereich identifiziert
werden konnte, kann aus der Emission von TeV-Photonen zunéchst lediglich auf
die Existenz einer auf Multi-TeV-Energien beschleunigten, geladenen Teilchen-
komponente geschlossen werden. Zusétzlich kénnen aus dem mit den HEGRA-
Teleskopen gemessenen TeV-Spektrum Riickschliisse auf die zugrundeliegenden
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Beschleunigungsprozesse und die beteiligten Magnetfelder gezogen werden. Das
Spektrum von TeV J2032+4130 kann hierbei sowohl mit Hilfe von leptonischen
als auch mit hadronischen Modellen beschrieben werden (Aharonian et al.2005¢).

Eine Suche nach weiteren, zuvor unerkannten TeV-Quellen im gesamten
Datensatz des HEGRA-Teleskopsystemes hat zunéchst nicht zum Auffinden
starkerer Signale mit Signifikanzen oberhalb einer Grenze von 5 o gefiihrt (Piihl-
hofer et al. 2003a). Erste Beobachtungen mit dem erheblich empfindlicheren
H-E-S-S-Teleskopsystem haben jedoch gezeigt, dafl mit den Instrumenten der
neuen Generation zufillige Nachweise einer groflen Zahl von weiteren, teil-
weise sogar unidentifizierten Objekten zu erwarten sind (siehe z.B. [Aharonian
et al. (2006b)) bzw. Beilicke (2006)).

2.6 Aktive Galaxienkerne als extragalaktische
TeV-v-Quellen

Bei den fiir die TeV-y-Astronomie bedeutenden extragalaktischen Objekten
handelt es sich wegen ihrer groffen Entfernungen nicht um stellare Konstellationen
wie beispielsweise Supernova-Uberreste oder Rontgen-Doppelsternsysteme. Viel-
mehr stehen grofe Ensembles wie aktive Galaxienkerne® (engl. active galactic
nuclei, kurz: AGN), verschiedene Typen von normalen Galaxien sowie Galaxien-
haufen im Zentrum der Untersuchungen. Bis auf den moglichen Nachweis einer
sogenannten Starburst-Galaxie” sind bislang alle extragalaktischen TeV-v-Quellen
dem AGN-Typ zuzuordnen. Als Beispiele fiir weitere mogliche extragalaktische
TeV-y-Quellen werden im nachfolgenden Unterkapitel 2.7/ die physikalischen
Eigenschaften von Galaxienhaufen und Gamma-Ray Bursts erlautert, die bei
diesen Objekten zur Emission von hochenergetischer v-Strahlung fithren kénn-
ten.

2.6.1 Die physikalischen Eigenschaften von AGN

AGN gehoren zu den leuchtkraftstéirksten kompakten Objekten im Universum.
Beobachtungen charakteristischer Groflen von AGN und ihren Wirtsgalaxien
(engl.: host galazies) deuten darauf hin, daf sich in den Zentren von AGN super-
massive Schwarze Licher von bis zu 10'° Sonnenmassen (M) befinden. Mittler-
weile hat sich mit Hilfe von Messungen der Geschwindigkeitsdispersion gezeigt,
daf} vermutlich jede Galaxie in ihrem Zentrum ein supermassives Schwarzes Loch
besitzt, dessen Masse mit der Gesamtmasse der jeweiligen Wirtsgalaxie korreliert
ist (Ferrarese/2002). In der Umgebung dieser Schwarzen Locher wirken besonders

8 Aktive Galaxienkerne werden in der deutschen Fachliteratur zuweilen auch als Kerne akti-
ver Galaxien bzw. sprachlich weniger genau (jedoch aufgrund der N&he zu dem englischen
Begriff populiir) als ,Aktive Galaktische Kerne* bezeichnet.

9 Der Begriff Starburst-Galaxie bezeichnet normale Spiralgalaxien, deren Leuchtkraft durch
eine Phase intensiver Sternentstehung (engl.: starburst) dominiert wird. Typische Vertreter
dieser Objektklasse sind die Galaxien M 82 und NGC 253 (siehe auch Unterkapitel 8.3). Es wird
allgemein angenommen, dafl die Phase einer hohen Sternentstehungsrate durch die Gezeiten-
wechselwirkung bei der Begegnung zweier Galaxien ausgeldst wird (Unsdld und Baschek [1999).
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starke Gravitationskréfte, wobei die Zentralobjekte jedoch im Falle von norma-
len Galaxien wie beispielsweise der Milchstrale nicht mehr oder nur sporadisch
schwach mit Materie versorgt werden. Im Gegensatz dazu finden bei den AGN
starke Akkretionsprozesse statt. In der abhéngig von der Massenzufiihrung teil-
weise verhédltnisméflig unstetigen Materieakkretion wird ein moglicher Grund fiir
die in vielen Energiebereichen beobachtete starke Variabilitdt von AGN gesehen.

Die durch die Gravitationskraft des supermassiven Schwarzen Loches im
Zentrum eines AGN angezogene Materie sammelt sich wie bei den Réntgen-
Doppelsternsystemen (vgl. Abschnitt 2.5.4) zunéchst in einer Akkretionsscheibe.
Ein bei sehr vielen AGN beobachtetes Phdnomen ist die Ausbildung relativisti-
scher Plasmastrome (,,Jets*) senkrecht zur Ebene dieser Scheibe.

AGN treten in verschiedenen Formen in Erscheinung und zeichnen sich unter
anderem durch eine starke Kontinuumsemission aus, die sich vom Radio- iiber
den optischen bis in den Rontgen- und teilweise auch ~-Energiebereich hinein
erstreckt. Die Luminositét eines aktiven Galaxienkernes kann hierbei die Leucht-
kraft seiner Wirtsgalaxie bis zu hundertfach iibertreffen. Die Objekte weisen in
der Regel eine ausgeprigte Fluflvariabilitéit in vielen Energiebereichen auf.

Auf der Basis von jahrzehntelangen Beobachtungen sehr vieler Objekte
im gesamten elektromagnetischen Spektrum wurde ein vereinheitlichtes Modell
zur Beschreibung des AGN-Phéanomens entwickelt (Urry und Padovani 1995,
Urry 2004). Abbildung 2.5 illustriert die im folgenden beschriebenen fundamenta-
len Eigenschaften von AGN sowie ihr vom Sichtwinkel des Beobachters abhéngiges
Erscheinungsbild. Die wesentlichen gemeinsamen Eigenschaften aller AGN lassen
sich hierbei folgendermaflen zusammenfassen:

e cin zentrales supermassives Schwarzes Loch (Masse My = 10° bis 1019 M)

e cine Akkretionsscheibe und Korona (starke Emission von optischen bis zu
Rontgenwellenlédngen aufgrund von freigesetzter Gravitationsenergie)

e cin das Schwarze Loch und gegebenenfalls die vorhandene Akkretions-
scheibe umschlieender Torus aus Gas und Staub, der die ndher am Zentrum
gelegenen AGN-Komponenten unter gewissen Blickwinkeln verdeckt

e Emission breiter bzw. schmaler Linien durch ionisierte Gaswolken"

e cin zumindest in allen radio-lauten!’ AGN nachweisbarer relativistischer
Plasmajet, der innerhalb einer Distanz von etwa 100 Schwarzschildradien
vom Schwarzen Loch senkrecht zur Akkretionsscheibe und zum Torus ge-
bildet wird und teilweise bis zu einigen Mpc weit verfolgt werden kann; bei
vielen AGN ist auch ein entgegengesetzter zweiter Jet sichtbar

10 Die durch den Gas- und Staubtorus umschlossene Region schneller Gaswolken verursacht
ein Emissionsspektrum breiter Spektrallinien (engl.: broad-line region), wihrend in einiger Ent-
fernung vom Torus langsamere Gaswolken die sogenannte ,narrow-line region® mit schmalen
Emissionslinien hervorrufen.

11 Ein AGN gilt als radio-laut (gelegentlich auch als radio-aktiv bezeichnet), wenn seine
Emission im Radiobereich diejenige im optischen iibertrifft. Ublicherweise wird hierzu als
Kriterium ein Verh#ltnis der Fliisse bei 5 GHz und bei 500 nm entsprechend der Beziehung
Fsanz > 10 - F500 nm gefordert.
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Abbildung 2.5: Schematische Darstellung eines radio-lauten aktiven Galaxienkernes
(AGN) nach Prahl (1999b). Dabei verlassen relativistische Plasmagets das Objekt ent-
lang der Symmetrieachse eines dicken Torus aus Gas und Staub. In Abhdngigkeit von
der Orientierung des AGN zur Sichtlinie des Beobachters gibt der Torus die leuchtkraft-
starke Kontinuumsemission der ,broad-line region® aus der Umgebung des zentralen
supermassiven Schwarzen Loches und der Akkretionsscheibe frei oder verdeckt sie. Das
sogenannte ,relativistische Beaming“ (siehe Abschnitt 2.6.4) erzeugt eine sichtwinkel-
abhingige Erscheinung des Objektes als Blazar, Quasar oder Radiogalaxie.

Die Entstehung und Auspriagung der relativistischen Plasmajets von AGN wird
iiblicherweise in Zusammenhang mit dem Drehimpuls des Schwarzen Loches,
der Beschaffenheit der Akkretionsscheibe sowie der Stédrke und Struktur des im
Zentrum vorherrschenden Magnetfeldes gebracht. Unter Beriicksichtigung dieser
wesentlichen Systemparameter kann beispielsweise die Entwicklung und Kollima-
tion von Jets im Rahmen von magnetohydrodynamischen Modellen modelliert
werden (siehe z. B. [Sauty et al.| (2002)).

Die spektrale Energieverteilung von AGN kann iiber weite Bereiche vom
Radio- bis in den Réntgenbereich durch ein Potenzgesetz der Form vF, ~ p=t!
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Radioemissions- | optische Eigenschaften (Spektrallinien) | Dreh-

eigenschaften schmal ‘ breit ‘ spezielle Typen impuls

radio-leise Seyfert 2 Seyfert 1 klein
IR-Quasare | Quasare BAL-Quasare mittel

radiolaut FRI- und BLRG Blazare: FSRQ arof
FRII-RG | u. (FS)RQ | u. BL Lac-Objekte

. . grof klein auferst klein
Blickwinkel © 1 /5~ 900y | (1 bis 20°) | (© < 1°)

Tabelle 2.2: Klassifikationsschema und Nomenklatur von AGN nach | Urry und Pado-
vani (1995). Die verwendeten Abkiirzungen bedeuten hierbei: IR = Infrarot, BAL =
,Broad Absorption Line“, BLRG = ,Broad-Line Radio Galaxy“, FR = Fanaroff-Riley
(siehe auch Abschnitt 2.6.3), FSRQ = ,Flat-Spectrum Radio Quasar®, RG = Radio-
galazie. Die Entwicklung von den radio-leisen zu den radio-lauten Quellen wird in ver-
schiedenen Modellen in Verbindung mit der Grdfie des Drehimpulses des Schwarzen
Loches gebracht. Die Tabelle stellt nur eine Auswahl der vielfiltigen Objektbezeichnun-
gen im Rahmen der AGN-Nomenklatur dar (siehe Text).

beschrieben werden, wobei die Grofie F, die StrahlungsflufSidichte bei der Fre-
quenz v angibt. Der Spektralindex « liegt typischerweise im Bereich zwischen den
Werten 0 und 1. Eine derartige nichtthermische Verteilung kann auf Synchrotron-
strahlung von Elektronen zuriickgefiihrt werden.

2.6.2 Die phinomenologische Kategorisierung von AGN

Ein geeignetes Kriterium zur phidnomenologischen Kategorisierung von AGN
bieten die Emissionseigenschaften im Radio-, optischen und Rontgenbereich,
aus denen mit Hilfe geeigneter Modelle auf den Winkel zwischen der Sicht-
linie zu dem entsprechenden Objekt und den Jetachsen geschlossen werden
kann. Tabelle 2.2/ listet nach dem vereinheitlichten Schema von Urry und Pado-
vani (1995) eine Reihe der gingigsten Objektbezeichnungen auf!? Da hoch-
energetische y-Strahlung bisher nur von radio-lauten AGN nachgewiesen wurde,
sollen im folgenden speziell diese Objektklassen nédher beschrieben werden. Es
wird in diesem Zusammenhang allgemein angenommen, dafl ausgepréigte radio-
laute Zusténde lediglich eine besondere Phase in der zeitlichen Entwicklung von
aktiven Galaxienkernen darstellen.

Je nach dem Blickwinkel, unter dem ein radio-lauter AGN fiir den Beob-
achter sichtbar ist, erscheint das Objekt fiir den Beobachter als Radiogalaxie
bzw. als sogenannte Broad-Line Radio Galaxy (BLRG), als Flat-Spectrum Radio
Quasar (FSRQ) oder als BL Lac-Objekt. Hierbei bewirkt der grofe Sichtwinkel

12 Die Vielzahl von verschiedenen Bezeichnungen fiir astrophysikalisch eng verwandte Objekt-
klassen beruht auf den urspriinglich unabhéngig voneinander betrachteten Resultaten aus Beob-
achtungen in verschiedenen Spektralbereichen sowie aus verschiedenen Kategorisierungsmetho-
den. Da sich auch das vereinheitlichte AGN-Schema nach Urry und Padovani| (1995) auf be-
stimmte Merkmale beschréinken mu$, sind die Ubergiinge zwischen den Objektklassen flieBend.
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| Eigenschaft | FRI | FRII |
absolute Luminositéit | gering hoch
Zentrum hell dunkel
Jetsichtbarkeit deutlich schwach
Jetoffnung weit u. variabel | stark kollimiert
Jetende diffuse Wolke sradio lobes*
Auflenbereiche dunkel hell (,hot spots“)
Variabilitat stark schwach
prominentes Beispiel | Centaurus A Cygnus A

Tabelle 2.3: Phdnomenologisches Klassifikationsschema von Radiogalaxien des NLRG-
Typs nach Fanaroff und Riley (1974) (siehe auch Klein (1999)). Die Unterscheidung in
Radioquellen geringer und hoher absoluter Luminositdt erfolgt bei einer Frequenz von
178 MHz beziiglich eines Grenzwertes von 2 - 10% W Hz™' sr='. Im Falle des Fanaroff-
Riley-Typs I (FR 1) sind im pc-Bereich in der Nihe des Zentrums typischerweise nur
einseitige Jets sichtbar, wihrend im kpc-Bereich Jetpaare auftreten konnen.

im Falle der Radiogalaxien eine Verdeckung der Emission des eigentlichen Ker-
nes durch den Torus aus Gas und Staub, der das supermassive Schwarze Loch
und die Akkretionsscheibe umgibt. Damit erreicht den Beobachter nur die Strah-
lung aus der ,,narrow-line region”, so daf§ die Radiogalaxien im Englischen auch
als Narrow-Line Radio Galazies (NLRG) bezeichnet werden. Bei deutlich klei-
neren Blickwinkeln wird zunéchst die Strahlung der ,,broad-line region’ sichtbar,
bis schliellich auch die Emission des Zentralbereiches vermessen werden kann.
Im Falle einer besonders hohen Luminositit des AGN wird die Wirtsgalaxie von
dieser nahezu punktformigen Quelle in ihrem Zentrum véllig iiberstrahlt. Diese
Erscheinung wurde daher historisch zunéchst als ,,Radiostern”, spéater auch als
Quasar (engl.: quasi stellar radio source) bezeichnet.

In den weiteren Abschnitten dieses Unterkapitels werden mogliche Emissions-
mechanismen fiir hochenergetische ~-Strahlung von AGN erldautert. Da die
Emission von TeV-v-Strahlung bislang lediglich im Falle von Radiogalaxien des
NLRG-Typs und von Blazaren nachgewiesen wurde, werden diese beiden Objekt-
klassen zunéchst ndher beschrieben.

2.6.3 Radiogalaxien vom NLRG-Typ

Die Radiogalaxien vom NLRG-Typ werden nach einem Schema von Fanaroff
und Riley| (1974) entsprechend ihrer morphologischen Emissionseigenschaften im
Radiobereich klassifiziert. Die typischen Eigenschaften der beiden nach diesen
Autoren benannten Hauptklassen FRI und FRII sind in Tabelle 2.3 aufgelistet.
Hierbei ist wiederum zu beachten, dafl die Grenzen zwischen den Klassen flieBend
sind und in der Literatur dementsprechend auch Zwischenwerte zur Charakterisie-
rung einzelner Objekte angegeben werden. Die Radiogalaxie M 87 wird beispiels-
weise héufig als ,FR .5 klassifiziert (siehe auch Unterkapitel [7.1)).

Wihrend die Jets von FRI-Radiogalaxien in der Regel in einer diffusen
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Abbildung 2.6: Radiobeobachtung der FR II-Radiogalaxie Cygnus A mit dem Very
Large Array (VLA) bei einer Wellenlinge von 6 cm (Carilli und Barthel ' 1996). Das
Gesichtsfeld der hier negativ dargestellten Aufnahme hat die Ausmafe 2.3'x 1.3 mit
einer Auflosung von 0.5”. Deutlich zu erkennen sind die ausgeprigten Radiowolken
( ,radio lobes®), mit den gréfiten Luminosititen an den Rindern (,hot spots®), wihrend
die beiden Jets eine vergleichsweise verschwindend geringe Helligkeit aufweisen. Die
zentrale Radioquelle fallt mit dem Zentrum der im optischen Bereich nur schwach leuch-
tenden elliptischen Galazie zusammen.

Emissionswolke ohne erkennbare Struktur enden, kénnen im Falle von energie-
reichen relativistischen Jets bei den Objekten vom Typ FRII in einer grofien Ent-
fernung vom Zentrum (typischerweise einige 100kpc) groBraumige, sogenannte
yradio lobes* beobachtet werden. Diese ausgepréigten Radiowolken weisen eine
Ausdehnung auf, die ungefdhr ihrem Abstand vom Zentrum entspricht (vgl. z. B.
Abbildung 2.6 oder [7.6). Die Emission der radio lobes entsteht hochstwahrschein-
lich bei Schockbeschleunigungsprozessen der im Jet vorhandenen schnellen Teil-
chen bei ihrem Zusammentreffen mit dem interstellaren Medium der Wirtsgalaxie
bzw. mit dem intergalaktischen Medium. Ein typisches Beispiel fiir eine FRII-
Radiogalaxie ist das Objekt Cygnus A (Abbildung 2.6)), bei dem im Rahmen der
vorliegenden Arbeit mit dem HEGRA-Teleskopsystem nach Anzeichen fiir eine
Emission von TeV-Photonen gesucht wurde (siehe Abschnitt [8.1)).

Superluminale Bewegung:

Insbesondere bei Radiogalaxien wurde durch zeitaufgeloste Beobachtungen im
Radio- und optischen Spektralbereich schon friih die Bewegung von markanten
Strukturen — z. B. von hellen ,Knoten* in den Jets — verfolgt. Wird aus der beob-
achteten transversalen Komponente der Bewegung eine scheinbare Geschwindig-
keit vgepein berechnet, so kénnen sich hierbei Werte ergeben, die iiber dem Wert der
Vakuumlichtgeschwindigkeit ¢y liegen. Dieses zunéchst offenbar widerspriichliche
Phénomen wird als ,superluminale Bewegung“ bezeichnet (siche z.B. Urry und
Padovani (1995)). Die Erklarung fiir diese Situation liegt in der Beobachtung
einer Emissionsregion, die sich mit einer relativistischen, jedoch subluminalen
Geschwindigkeit bewegt. Ist diese Bewegung teilweise auf den Beobachter gerich-
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tet, so ,verfolgt* die Emissionsregion die von ihr ausgesandten Photonen. Das
vom Beobachter wahrgenommene Zeitintervall zwischen zwei Ereignissen wird
auf diese Weise verkiirzt, so daB sich der Eindruck einer Uberlichtgeschwindigkeit
ergibt. FEin Beispiel fiir die Beobachtung von superluminaler Bewegung im Jet
der Radiogalaxie M 87 gibt Abbildung [7.2. Die Beobachtung von superlumina-
ler Bewegung kann dazu genutzt werden, relativistische Materiestrome in AGN-
Jets nachzuweisen und Abschitzungen fiir den Lorentzfaktor I' und den Winkel
zwischen Jetachse und Sichtlinie zu gewinnen (siehe beispielsweise Abschnitt 7.2.1
sowie Abbildung/A.1)). Im Anhang Alsind die fiir die Auswertung von Beobachtun-
gen superluminaler Bewegung wesentlichen Formeln zusammengestellt.

2.6.4 Die AGN-Subklasse der Blazare

Wiéhrend die Jets von Radiogalaxien in der Regel unter grofien Winkeln zur
Sichtlinie ausgerichtet sind, zeigen die Jetachsen der sogenannten Blazare nahezu
direkt auf den Beobachter. Der Begriff Blazar® ist hierbei ein Komposit aus den
Bezeichnungen ,, BL Lac-Objekt” und Quasar und fafit die AGN vom BL Lac-Typ
und die Flat-Spectrum Radio Quasars (FSRQs) zusammen.'® Die gemessenen
Spektren dieser Quellen werden dabei im wesentlichen durch die Emission des
Jets dominiert. Daher erscheint speziell diese Objektklasse als besonders geeig-
net, wichtige Hinweise auf die noch immer offene Frage nach der Entstehung
der Jets und nach den in ihrem Inneren ablaufenden physikalischen Prozessen
zu liefern. Die Wirtsgalaxien von Blazaren konnen aufgrund der hohen AGN-
Luminositét in ihrem Zentrum h&ufig nur mit grofen Schwierigkeiten beobachtet
werden. In der Regel handelt es sich jedoch um helle elliptische Galaxien (Urry
und Padovani 1995).

Die AGN-Unterklasse der BL Lac-Objekte wurde nach ihrem ersten Vertreter
— dem aktiven Kern der Galaxie BL Lacertae — benannt. Diese Objekte zeichnen
sich im optischen Bereich durch ein Kontinuum aus, dessen Spektrum keine oder
nur sehr schwach ausgepriigte Emissions- bzw. Absorptionslinien aufweist.}* Die
Abgrenzung der BL Lac-Objekte zu den FSRQs erfolgt {iber die Breite der beob-
achteten Spektrallinien. Objekte ab einer Linienbreite von 0.5 nm werden dabei zu
den FSRQs gerechnet, die typischerweise zusétzlich zu den BL Lac-Eigenschaften
auch ausgepriigte breite Emissionslinien aufweisen (siehe Abbildung 2.7).%* Die
BL Lac-Objekte zeichnen sich ferner durch eine sehr kompakte Radioemission
sowie durch polarisierte Strahlung im Radio- und optischen Spektralbereich aus,
die auf die Emission von Synchrotronstrahlung hinweist. Die Rontgenspektren
dieser Objekte fallen zu hohen Energien hin typischerweise relativ stark ab.

13 Die Schreibweise des Begriffes Blazar bezieht sich ferner auf das englische Wort blaze, das
unter anderem eine lodernde Flamme beschreibt und damit als Anspielung auf das typische
Emissionsverhalten der Blazare verstanden werden kann.

14 Aufgrund der sehr schwachen Ausprigung von Emissions- und Absorptionslinien gestaltet
sich die Analyse der optischen Spektren und damit beispielsweise die Bestimmung der Rot-
verschiebung von BL Lac-Objekten hiufig als sehr schwierig (siehe z. B. Abschnitt [5.2)).

15 Wegen des gleichzeitigen Auftretens von ausgepriigten breiten Emissionslinien und eines
BL Lac-typischen kontinuierlichen Emissionsspektrums werden die Objekte des Typs FSRQ
entsprechend Tabelle 2.2 nur teilweise den Blazaren zugeordnet (Urry und Padovani [1995).
Hier zeigt sich wiederum der flieBende Ubergang zwischen den einzelnen Objektklassen.
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Abbildung 2.7: Optische Emissionsspektren von zwei Blazaren, die im Rahmen
des Deep X-Ray Radio Blazar Surveys (DXRBS) aufgezeichnet wurden (Darstel-
lung nach |Landt (2003)). Oben: Nahezu konturloses Spektrum des BL Lac-Objektes
WGAJ0449.4-4349. Unten: Spektrum des Quasars WGAJ1306.6-2428 mit ausgeprig-
ten Emaissionslinien.

Insbesondere AGN vom BL Lac-Typ weisen zeitlich stark variable Fliisse auf,
wobei Verdopplungszeiten von Bruchteilen einer Stunde gemessen wurden. Aus
den entsprechenden Zeitskalen kénnen unter Beriicksichtigung des nachfolgend
beschriebenen ,relativistischen Beamings‘ Schlufolgerungen auf die Grofle der
Emissionsregion gezogen werden (siehe Formel 2.12). Die Lichtkurven von AGN
bieten damit eine weitere wichtige Beobachtungsgrofie, die Hinweise auf die den
Jets zugrundeliegenden physikalischen Prozesse liefern kann.

Aufgrund von statistischen Vergleichen verschiedener Parameterverteilungen,
die speziell auf Radiobeobachtungen beruhen, wird eine enge Beziehung zwischen
den FRI-Radiogalaxien und den BL Lac-Objekten einerseits sowie den FRII-
Radiogalaxien und den FSRQs andererseits vermutet (Urry und Padovani/[1995).

Der Effekt des ,relativistischen Beamings“:

Im Falle von kleinen Winkeln 1 zwischen der Sichtlinie und der Flugrichtung
ergeben sich bei der relativistischen Bewegung einer Emissionsquelle besondere
beobachtbare Eigenschaften, die auf das sogenannte ,relativistische Beaming*
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zuriickzufiihren sind. Die wesentliche Grofle ist hierbei der relativistische Doppler-
faktor 0, der unter Verwendung des Geschwindigkeitsmafles § = v/co und des
Lorentzfaktors I' = (1 — 32)71/2 definiert wird (Urry und Padovani1995):

B 1
- I'(1 - Bcos(v))

5 (2.7)

Der Dopplerfaktor ¢ nimmt mit abnehmendem Sichtwinkel und steigendem
Lorentzfaktor stark zu, so daf§ insbesondere bei mitbewegten Emissionsregionen
in den relativistischen Jets von Blazaren alle von ¢ abhéngigen Groflen extreme
Werte annehmen kénnen. Hierbei verbindet der Dopplerfaktor die intrinsischen
mit den beobachteten Eigenschaften der Quelle. Speziell bei Bewegungen, die in
Richtung des Beobachters verlaufen, ergibt sich eine Verstéirkung der spektralen
Intensitit I,(v), die auch als ,, Doppler Boosting* bezeichnet wird:1®

L) =8 I'(v") (2.8)

Der Dopplerfaktor 6 kann dabei aus einer geeigneten Modellierung der spektralen
Energieverteilung der beobachteten Quelle abgeschétzt werden (siehe z. B. Urry
und Padovanil (1995)).

Aufgrund der Blauverschiebung einer sich auf den Beobachter zubewegenden,
isotrop emittierenden Quelle wird der {iber ein Frequenzintervall dv integrierte,
gemessene Flufl /' nach der folgenden Vorschrift transformiert:

F=¢6 F' (2.9)

Das relativistische Beaming erhoht daher die Wahrscheinlichkeit, die in den Jets
von AGN vorhandenen Emissionsregionen beobachten zu kénnen. Insbesondere
ist anzunehmen, dafl durch diesen Effekt der Nachweis von TeV-vy-Strahlung aus
der Richtung von Blazaren deutlich erleichtert wird.

In allen Energiebereichen wurde bei Blazaren eine starke Variabilitéit der beob-
achteten Fliisse festgestellt. Die Stiarke AF/At dieser Variabilitat wird durch den
Einflul des relativistischen Beamings stark modifiziert:

g:(si AF”
At At’

(2.10)

Als Zeitmaf t,, fiir die Variabilitéit einer Quelle kann die Verdopplungszeit t4 oder
die sogenannte e-folding-Zeit t. verwendet werden (Urry und Padovani/1995):

ty = (F)- @—f)_l bow. = (dldntF>_1 (2.11)

16 Die gestrichenen GroBen (z. B. I, v') beziehen sich dabei im folgenden auf das Ruhesystem
der Quelle, wahrend die ungestrichenen Gréflen vom Beobachter wahrgenommen werden. Im
Falle einer sich entfernenden Quelle tritt neben einer entsprechenden Rotverschiebung der Strah-
lung analog zu der hier aufgefithrten Beziehung nach Formel [2.8| eine starke Abschwichung der
Intensitdt auf. Dies ist vermutlich der Grund dafiir, daf3 bei vielen radio-lauten AGN bislang
kein Gegenjet beobachtet wurde (z. B. im Falle der Radiogalaxie M 87, vgl. Unterkapitel [7.1)).
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Die raumliche GroBenordnung r’ der Emissionsregion kann aus der beobachteten
Zeitvariabilitit der Quelle abgeschétzt werden:

70/ f, COtvar'

—— 2.12

1+2 ( )
Bei dieser Berechnung wird die durch das relativistische Beaming verursachte
Zeittransformation ¢’ = 0 - t beriicksichtigt, die dazu fithrt, dal die auf den Beob-
achter zubewegte Quelle fiir diesen deutlich kompakter als in ihrem Ruhesystem
erscheint.

2.6.5 Die spektrale Energieverteilung von Blazaren

Die spektrale Energieverteilung'” (engl.: spectral energy distribution, kurz: SED)
von Blazaren weist eine typische ,Doppelhiigel“-Struktur auf (siche Abbil-
dung 2.8). Die gesamte niederenergetische Komponente vom Radio- bis in den
Rontgenbereich wird hierbei in den meisten Modellen als Synchrotronstrahlung
einer hochenergetischen Elektronenpopulation des Jets interpretiert. Das nieder-
frequente Maximum der SED wird daher in der Regel als ,,Synchrotronmaximum®
bezeichnet und liegt in einem Spektralbereich, der sich vom nahen Infrarot bis
zu Rontgenenergien erstreckt. Die zweite Komponente der Blazar-SED erstreckt
sich vom Rontgen- bis in den v-Spektralbereich, wobei speziell die Erzeugung
dieser hochenergetischen Strahlung Gegenstand der aktuellen Forschung ist. In
dem von vielen Autoren favorisierten SSC-Modell wird diese Komponente als
Invers-Compton-Strahlung interpretiert, so dal das zweite Maximum der SED
héufig auch als ,Invers-Compton-Maximum® bezeichnet wird. Das SSC-Modell
wird zusammen mit alternativen hadronischen Modellen fiir die Erzeugung hoch-
energetischer y-Strahlung in den nachfolgenden Abschnitten néher erlautert.

Auf der Grundlage eines umfangreichen Objektkataloges wurde von Fossati
et al.l (1998) die sogenannte Blazarsequenz aufgestellt (Abbildung 2.8). Die einzel-
nen Quellen werden hierbei entsprechend ihrer absoluten Leuchtkraft in verschie-
dene Klassen unterteilt. Das Synchrotronmaximum von Objekten mit geringer
Luminositét liegt dabei im ultravioletten bzw. niedrigen Rontgen-Energiebereich,
wihrend sich das Invers-Compton-Maximum bei GeV-/TeV-Energien befindet.
Diese Blazare vom sogenannten HBL-Typ (engl.: high frequency peaked blazars)
weisen jeweils ungefahr denselben Energiefluf in beiden Teilen ihrer SED auf. Bei
zunehmender bolometrischer Luminositdat verschieben sich die beiden Maxima
der SED zu niedrigeren Frequenzen, wobei der Energieflufl im Bereich des Invers-
Compton-Maximums typischerweise iiberproportional anwéchst. Diese Objekte
werden aufgrund der Lage ihres Synchrotronmaximums dem LBL-Typ (engl.: low
frequency peaked blazars) zugerechnet. Als Kandidaten mit der hochsten absoluten
Leuchtkraft zeigen sich in dieser Sequenz die Blazare vom FSRQ-Typ, wahrend
die HBL- und LBL-Objekte in der Regel zum BL Lac-Typ gehoren.

17 Die spektrale Energieverteilung wird iiblicherweise in Form der Flufigrée v F), als Funktion
des Logarithmus der Frequenz v graphisch dargestellt. Der Vorteil dieses Diagrammes besteht
darin, dafl die Fldche unter der Kurve direkt dem emittierten Energieflul in dem jeweiligen
(logarithmischen) Frequenzintervall entspricht und der Betrachter auf diese Weise einen un-
mittelbaren Eindruck von den spektralen Emissionseigenschaften der Quelle erhélt.
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Abbildung 2.8: Gemittelte spektrale Energieverteilungen (SED) eines Blazarkataloges
nach Fossati et all (1998). Die hier gezeigte Abbildung stammt von/Donato et al. (2001)
und wurde von den Autoren um gemittelte harte Rontgenspektren im Bereich von 2 bis
10keV erginzt. Die durchgezogenen Linien verdeutlichen die Verldufe einer phdno-
menologischen Beschreibung der Blazar-SED, die die typische ,,Doppelhiigel“-Struktur
mit dem Synchrotronmazimum bei niedrigen und dem Invers-Compton-Maximum bei
hohen Energien erkennen ldjfst.

Die Kernpunkte einer von [Fossati et al. (1998) vorgeschlagenen und von
Donato et al! (2001) iiberarbeiteten Parametrisierung der SED auf der Basis
der untersuchten Blazarsequenz (siehe Abbildung 2.8) kénnen folgendermafien
zusammengefaflt werden:

e die gesamte bolometrische Luminositét eines Blazars verhilt sich propor-
tional zum beobachteten Energieflufl im Radiobereich bei 5 GHz

e die Lage des Synchrotronmaximums héngt ebenfalls vom Radioflufy ab

e das Verhiltnis zwischen den Frequenzen des Invers-Compton- und des
Synchrotronmaximums besitzt einen nahezu konstanten Wert von 5 - 108

Zusammen mit weiteren Annahmen iiber die physikalischen Zusammenhénge
sowie unter Verwendung einer empirischen Parametrisierung des SED-Verlaufes
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konnte ein phdnomenologisches Modell entwickelt werden, das fiir Vorhersagen
eines mittleren Flufiniveaus bestimmter Objekte dienen kann.'® Das Modell kann
hierbei aufgrund seiner statistischen Grundlagen nicht die gegebenenfalls starke
Flufivariabilitit eines einzelnen untersuchten Blazars beriicksichtigen.

2.6.6 Extreme BL Lac-Objekte als TeV-vy-Quellen

Der Nachweis von TeV-Photonen aus der Richtung von BL Lac-Objekten (siehe
auch Abschnitt 2.8.2) hat den untersuchten Spektralbereich dieser Objekte
stark vergroflert. Da der TeV-Bereich zur Zeit das hochenergetische Ende der
vermessenen spektralen Energieverteilungen darstellt, kommt einer mdglichst
genauen Bestimmung der TeV-Spektren eine grofie Bedeutung zu, da sie wichtige
Eingangsgrofien fiir alle theoretischen Emissionsmodelle darstellen.

Bemerkenswert ist dabei, dafl nur zwei der insgesamt sechs etablierten
TeV-Blazare (A- bzw. B-Quellen entsprechend Tabelle 2.1) auch im GeV-
Energiebereich mit dem EGRET-Detektor an Bord des CGRO-Satelliten nach-
gewiesen wurden (vgl. Abbildung 2.1). Es handelt sich hierbei um die Objekte
Mrk-421 und PKS2155-304, wiahrend beispielsweise der Blazar 1ES 19594650
entgegen einer in einer Reihe von Veroffentlichungen publizierten Meinung keine
EGRET-Quelle ist (siehe Hartman et al. (1999)). Die deutlich verschiedene
Héaufigkeit von Blazarnachweisen mit dem EGRET-Instrument oberhalb von
100 MeV (66 Quellen) und mit den Cherenkov-Teleskopen oberhalb von 250 GeV
(6 Quellen) 148t sich anhand der zuvor erldauterten Blazarsequenz verstehen.
Da hierbei nur Objekte mit relativ niedriger bolometrischer Leuchtkraft ein
Invers-Compton-Maximum bei Energien im GeV-/TeV-Bereich aufweisen, reicht
in diesem Fall die EGRET-Sensitivitdt in der Regel nicht mehr fiir einen Nach-
weis im MeV-/GeV-Bereich aus, wihrend sich das Maximum der SED fiir die
leuchtkraftstarkeren EGRET-Blazare bereits so weit zu niedrigeren Energien ver-
schoben hat, dafl umgekehrt die Empfindlichkeit der Cherenkov-Teleskope nicht
mehr ausreichend grof3 ist. Aufgrund der phdnomenologischen Beschreibung von
Fossati et_al.l (1998) und der hier angestellten Uberlegungen wird deutlich, daB
als gute Kandidaten fiir den Nachweis von TeV-Emission von Blazaren diejeni-
gen Objekte in Frage kommen, deren Synchrotronmaximum bei einer Frequenz v,
im Rontgenbereich liegt (vs > 1keV, siehe auch Abbildung 2.8)). Diese Objekte
werden als ,extreme BL Lac-Objekte bezeichnet (Costamante et al.2001).

Im Falle der im TeV-Bereich nachgewiesenen BL Lac-Objekte wurde bei vielen
gleichzeitigen Beobachtungen in verschiedenen Frequenzbereichen'” eine enge
Korrelation zwischen der zeitlichen Entwicklung des Rontgen- und des TeV-~-

18 Da die phinomenologische Parametrisierung der Blazar-SED durch Fossati et al. (1998)
insbesondere die frithen Nachweise von BL Lac-Objekten im TeV-Bereich einschlieit, sind auf-
grund der noch geringeren Sensitivititen der verwendeten Instrumente in der Regel hohere
TeV-FluBniveaus (engl.: high states) beriicksichtigt worden. Die aus der Parametrisierung ge-
wonnenen TeV-Flufivorhersagen sind daher als Richtwerte fiir solche high states zu betrachten.

19 Koordinierte gemeinsame Beobachtungen eines Objektes in verschiedenen spektralen
Bereichen (z.B. Radio-, optische, Rontgen- und TeV-Energien) werden iiblicherweise unter
Verwendung des englischen Fachbegriffes als ,, Multi- Wavelength-Kampagne“ bezeichnet (siehe
beispielsweise Abschnitt [6.4.2)).
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Abbildung 2.9: Synchrone Messungen der spektralen Energieverteilung des Blazars
Mrk-501 mit dem RXTE-Satelliten und dem HEGRA-Teleskopsystem wdhrend eines
starken Ausbruches im Juni 1998 (gefillte Kreise) sowie wdhrend eines voran-
gegangenen niedrigen Flufniveaus (offene Kreise). Die Kurven entsprechen Emissions-
spektren gemdfS dem SSC-Modell (Darstellung nach|Sambruna et al. (2000)).

Flusses festgestellt (siehe z.B. Sambruna et al. (2000)). Abbildung 2.9 zeigt
das Resultat einer derartigen Multi- Wavelength-Kampagne, bei der der Blazar
Mrk-501 im Juni 1998 wéhrend einer ruhigen Phase sowie wihrend eines nach-
folgenden starken Ausbruches gleichzeitig mit dem Rontgensatelliten RXTE und
dem HEGRA-Teleskopsystem beobachtet wurde. Hierbei wurden neben der zeit-
lichen Korrelation der Fliisse in den beiden Spektralbereichen auch Hinweise
auf eine Verschiebung der SED-Maximumspositionen festgestellt. In Zustéinden
groflerer Aktivitdt verschieben sich demnach die Maxima ebenfalls zu hoheren
Frequenzen, was beispielsweise als Zufuhr von hochenergetischen Teilchen in die
Emissionsregion des Blazars gedeutet werden kann. Sowohl das Spektrum des
niedrigen als auch des hohen Flufiniveaus (engl.: low bzw. high state) kénnen in
diesem Beispiel gut mit dem SSC-Modell (siehe unten) beschrieben werden.

Die Emission hochenergetischer Photonen bis in den TeV-Bereich hinein
148t sich grundsétzlich auf der Basis von zwei verschiedenen Ausgangsprinzipien
modellieren.? Leptonische Modelle sagen hierbei hochenergetische Strahlung auf
der Basis des inversen Compton-Effektes voraus. In hadronischen Modellen wird

20 Fin umfangreicher Uberblick zur hochenergetischen Emission von AGN wurde beispiels-
weise von [Tavecchiol (2004) publiziert.
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die y-Strahlung dagegen bei verschiedenen Wechselwirkungen von Protonen mit
Materie bzw. Photonen oder dem Magnetfeld in ihrer Umgebung produziert. Im
folgenden werden exemplarisch einige leptonische und hadronische Emissions-
modelle zur Beschreibung der hochenergetischen y-Strahlung von Blazaren vor-
gestellt.

2.6.7 Das SSC-Modell

In den leptonischen Emissionsmodellen wird der niederenergetische Teil der
Blazar-SED vom Radio- bis zum Rontgenbereich als Synchrotronstrahlung einer
relativistischen Elektronenpopulation angesehen. Der hochenergetische Teil ent-
steht dagegen nach dem populdren Synchrotron-Self-Compton-Modell (kurz:
SSC) aus der inversen Compton-Streuung von niederenergetischen Photonen
an denselben relativistischen Elektronen, die bereits die Synchrotronstrahlung
erzeugt haben. Die ,Saat“-Photonen fiir die Invers-Compton-Komponente der
SED stammen hierbei aus der schon vorhandenen Synchrotronstrahlung selbst.
Das SSC-Modell kann in vergleichbarer Form auch zur Beschreibung von anderen
Objekttypen verwendet werden. Als Beispiel ist hier die Modellierung der spek-
tralen Energieverteilung von Plerionen zu nennen, die in Abbildung 2.4 fiir den
Fall des Crab-Nebels illustriert ist.

Im Gegensatz dazu dient in den sogenannten FEzxternal-Compton-Modellen
(kurz: EC) ein externes Photonenfeld als Streupartner der relativistischen Elek-
tronen zur Erzeugung der Invers-Compton-Komponente. Als externe Photonen-
quellen kommen bei AGN beispielsweise die Akkretionsscheibe, die ,,broad-line
region’ oder der den zentralen Bereich umschliefende Gas- und Staubtorus
in Betracht (vgl. Abbildung 2.5). Da speziell bei BL Lac-Objekten keine aus-
gepragten Emissionslinien auftreten, wird dies als Hinweis darauf angesehen,
daBl externe Photonenfelder bei diesem Objekttyp eine geringere Bedeutung
haben und das SSC-Modell somit gegeniiber dem EC-Modell wahrscheinlicher
wird. Einen weiteren Hinweis zur Unterscheidung zwischen einem SSC- und
einem EC-Modell kann die Zeitdifferenz zwischen einem kurzzeitigen Ausbruch
(engl.: flare) im Bereich des Synchrotron- und des Invers-Compton-Maximums
liefern. Fiir ein SSC-Modell werden hier sehr kleine Werte erwartet, da der
Einschufl einer neuen hochenergetischen Elektronenpopulation unmittelbar zu
Synchrotron- und IC-Emission fiithren sollte, wihrend in einem EC-Modell die
Ausbreitungsgeschwindigkeit der Elektronen bis zum Saatphotonenfeld fiir eine
lingere Zeitdauer sorgt. Eine Ubersicht zu den leptonischen Emissionsmodellen
in Verbindung mit zahlreichen Referenzen zu diesem Thema wird unter anderem
von Krawczynski (2004) geliefert.

2.6.8 Hadronische Emissionsmodelle

Wiéhrend der niederenergetische Teil der Blazar-SED in der Regel auch in hadro-
nischen Emissionsmodellen als Synchrotronstrahlung relativistischer Elektronen
gedeutet wird, existiert in diesem Fall eine Vielzahl von Varianten fiir den mégli-
chen Erzeugungsprozefl der hochenergetischen Photonen. Als Ausgangsteilchen-
komponente wird jedoch stets eine relativistische Protonenpopulation angenom-
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men. Die y-Strahlung kann hierbei vor allem iiber die 7%-Photoproduktion (p +
v — 7%+ X)) und eine sich aufgrund des praktisch instantanen 7%-Zerfalls ausbil-
dende elektromagnetische Kaskade (vgl. Abschnitt 3.1.1) erzeugt werden. Einen
weiteren Produktionsprozef fiir TeV-y-Strahlung stellt die Synchrotronstrahlung
von duflerst hochenergetischen Protonen und Myonen dar. Im Gegensatz zu den
leptonischen AGN-Emissionsmodellen wird die ,,Doppelhiigel“-Struktur der SED
bei den hadronischen Modellen demnach nicht von derselben Teilchenpopulation
erzeugt. Es ist jedoch anzunehmen, daff die Beschleunigungsprozesse im Jet so-
wohl auf die Elektronen als auch auf die Protonen wirken und ein gemeinsamer
Ursprung beider Teilchenkomponenten vorausgesetzt werden kann. Dabei ist zu
beachten, dafi eine starke Kiihlung der Elektronen durch Synchrotron- und Brems-
strahlung stattfindet, die zu rdumlichen Unterschieden in der Teilchendichte der
beiden Komponenten fiihrt.

Gewisse Schwierigkeiten werden grundsétzlich bei der Anpassung von hadro-
nischen Emissionsmodellen an zeitaufgelost vermessene SEDs erwartet?!, weil die
engen zeitlichen Korrelationen zwischen Rontgen- und TeV-y-Strahlung mit Hilfe
dieser Modelle nur schwer zu beschreiben sind (Krawczynski 2004). Hadronische
Erzeugungsprozesse sollten ferner stets von einer hochenergetischen Neutrino-
emission begleitet werden, deren Intensitédt jedoch mit gegenwértigen oder ge-
planten Neutrinodetektoren vermutlich nicht nachgewiesen werden kann.

In der Literatur ist eine Vielzahl von im Detail verschiedenen hadroni-
schen Blazar-Emissionsmodellen zu finden. Einige prominente Vertreter sind
in Tabelle 2.4/ aufgelistet. Die hadronischen Emissionsmodelle werden bei der
theoretischen Beschreibung der spektralen Energieverteilungen von Blazaren als
sehr attraktiv empfunden, weil sie typischerweise mit der Beschleunigung von
UHECR-Teilchen (siehe Abschnitt 2.1.3) verbunden sind. In diesem Zusammen-
hang wurde insbesondere dem sehr umfangreichen Synchrotron-Proton-Blazar-
Modell (SPB) in letzter Zeit eine groflere Beachtung zuteil (Miicke et al. 2003).
Das SPB-Modell kann hierbei die nicht-simultan vermessene SED der Radio-
galaxie M 87 einschliefilich der im Kapitel 7/ beschriebenen Messung des Flusses
im TeV-Bereich mit dem HEGRA-Teleskopsystem prinzipiell beschreiben (siehe
Abbildung [7.13)) und stiitzt gleichzeitig die Vermutung, dafl es sich bei M 87 um
eine UHECR-Quelle handeln kénnte (vgl. Abschnitt [7.5.3).

2L In vielen Fallen sind fiir ein bestimmtes Objekt keine simultanen MefSwerte aus dem
gesamten Spektrum vom Radio- bis in den Rontgen oder sogar 7-Bereich vorhanden. Eine
Modellierung der in dem Objekt stattfindenden physikalischen Prozesse kann daher nur auf der
Basis einer zeitlich gemittelten SED erfolgen. Simultan gemessene SEDs erfordern einen sehr
grofien organisatorischen Aufwand zur Koordination einer Multi- Wavelength-Kampagne wie sie
beispielsweise zur Beobachtung des Blazars 1ES 19594650 im Sommer 2002 durchgefiihrt wurde
(siehe Abschnitt [6.4.2 bzw. Krawczynski et al.| (2004)).
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die den Jet kreuzen

rel.atlmstlsche Reaktionspartner Modell und Referenz
Teilchenkomponente

Gaswolkgn s .der »Hadronic-Collider-Modell“,
Protonen »broad-line Region”,

Dar und Laor/ (1997)

Elektron-Proton-
Plasma

interstellares
Medium (ISM)

,, Blast- Wave-Modell“,
Pohl und Schlickeiser| (2000)

UHECR-Protone

n ISM-Photonenfeld

,Proton-Blazar-Modell*
Mannheim' (1993)

UHECR-Protone

sehr starkes

H Magnetfeld im Jet

,Proton-Synchrotron-Modell*,
Aharonian (2000)

Elektron-Proton-

Synchrotron- und

,Synchrotron-Proton-Blazar-

Plasma (Protonen: ISM-Photonenfelder | Modell* (SPB),
bis zu UHECR-Energien) | + starkes Magnetfeld | Miicke et al. (2003)

Tabelle 2.4: Ubersicht zu hadronischen Emissionsmodellen fiir Blazare. Eine hoch-
energetische Teilchenkomponente des Jets tritt hierbei jeweils in Reaktion mit der sie
umgebenden nichtrelativistischen Materie, dem im Jet vorhandenen Photonenfeld (beim
SPB-Modell ist dies unter anderem beispielsweise die Synchrotronstrahlung der mitbe-
schleunigten Elektronen) oder dem Magnetfeld des Jets.

2.7 Weitere extragalaktische Objektklassen als
mogliche TeV-~v-Quellen

2.7.1 Radiogalaxien als neuer Typ von TeV-v-Quellen

Nach [Urry und Padovani (1995) werden Radiogalaxien und Blazare als eng ver-
wandte Vertreter derselben AGN-Subklasse angesehen (vgl. Abschnitt 2.6.4). Da
speziell die FR I-Radiogalaxien iiber den Sichtwinkel relativ zur Jetachse in Be-
ziehung mit den BL Lac-Objekten zu stehen scheinen, liegt es nahe, auch Radio-
galaxien als mogliche TeV-y-Quellen zu betrachten. Bei der Ubertragung eines
der zuvor diskutierten Emissionsmodelle auf die Radiogalaxien ist vor allem das
aufgrund des deutlich groferen Sichtwinkels erheblich schwichere relativistische
Beaming zu beriicksichtigen. Die leptonischen bzw. hadronischen Modellierungen
der Radiogalaxie M 87 durch Bai und Leel (2001) sowie Protheroe et al.l (2003)
basieren beispielsweise auf der Annahme, dafl es sich bei dem HEGRA-TeV-
Signal um einen Emissionsproze3 handelt, der demjenigen der BL Lac-Objekte
vergleichbar ist.?* Die Vermessung von Radiogalaxien mit hochauflésenden Instru-
menten hat ferner in vielen Energiebereichen zu einer Unterscheidung einzelner
Bestandteile des Jetsystemes gefiihrt. Hierbei wurde festgestellt, dafi sich bei
Radiogalaxien in kleinrdumigen Bereichen des Jets in geringer Entfernung vom
supermassiven Schwarzen Loch sowie in der Kernregion selbst eine starke nicht-
thermische Emission ausbilden kann, aus der auf lokale Teilchenbeschleunigungs-

22 Aufgrund dieser eng verwandten Emissionsprozesse werden die FRI-Radiogalaxien in der
Literatur leider unpassenderweise hiufig als , misaligned BL Lac objects* bezeichnet.
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prozesse geschlossen werden kann (Perlman et al. 2001, Wilson und Yang 2002).

Ein alternatives Emissionsmodell bezieht sich auf die groffirdumige Jetstruktur
mit einer Entfernung der Groéflenordnung von einigen Kiloparsec zum Zentrum
des AGN (Stawarz et al. 2003). Demnach sind FRI-Radiogalaxien gute Kandi-
daten fiir die Emission von TeV-v-Strahlung, da ihre Jets hochenergetische
Elektronen enthalten. Der Nachweis dieser relativistischen Elektronenpopula-
tion wird in diesem Zusammenhang durch die Beobachtung von Synchrotron-
strahlung im Rontgenbereich gefiihrt, wie sie beispielsweise in den hellen ,,Knoten*
des Kiloparsec-Jets von M 87 auftritt (vgl. Abschnitt 7.2.1). Hochenergetische
Photonen koénnten dabei aufgrund von inverser Compton-Streuung der Elek-
tronen an vorhandenen Photonenfeldern entstehen. Diese Felder konnten ent-
sprechend dem SSC-Modell aus der eigenen Synchrotronstrahlung der Elektronen
sowie nach dem EC-Modell aus der elektromagnetischen Strahlung des AGN,
der Wirtsgalaxie oder aus der kosmischen Mikrowellen-Hintergrundstrahlung be-
stehen. Das Modell sagt eine nachweisbare GeV-/TeV-Emission fiir die promi-
nente Radiogalaxie Centaurus A voraus und kann den mit dem HEGRA-
Teleskopsystem gemessenen Flufl von M 87 gut beschreiben. Die Winkelauflosung
von stereoskopischen Cherenkov-Teleskopsystemen ist mit Ausnahme von sehr
nahegelegenen Radiogalaxien nicht hoch genug, um den Emissionsort von TeV-
Photonen dem Parsec- oder Kiloparsec-Bereich eines Jets zuordnen zu konnen.
Daher kann in diesem Fall derzeit nur das genaue Studium von Variabilitétszeits-
kalen Hinweise zur Differenzierung der Modelle liefern, wobei im Falle von grof3-
rdumigen Jetstrukturen deutlich langsamere FluBverdnderungen erwartet werden.

Einen ginzlich anderen Emissionsmechanismus fiir TeV-y-Strahlung aus der
Richtung von Radiogalaxien haben Pfrommer und Enfilin' (2003) vorgeschlagen:
Nach diesem Modell gehen hochenergetische Protonen aus der kosmischen Strah-
lung der elliptischen Wirtsgalaxie hadronische Wechselwirkungen mit dem dich-
ten interstellaren Medium ein. Beim Zerfall der hierbei entstehenden 7%-Mesonen
kénnen Photonen im TeV-Energiebereich emittiert werden. Die Aussendung von
TeV-Photonen ist auflerdem als Synchrotron- und inverse Compton-Strahlung
von sekundéren Elektronen vorstellbar. Diese Erzeugungsprozesse konnen effi-
zient ablaufen, weil die Aufenthaltsdauer der hochenergetischen Protonen in der
Radiogalaxie ausreichend grof ist, um eine diffuse Verbreitung iiber das gesamte
interstellare Medium zu erreichen. Gleichzeitig verhindert das entsprechende
galaktische Magnetfeld zusétzlich, dafl die Protonen die Radiogalaxie verlassen.
Dieses Modell schliefit wiederum die Beobachtung eines variablen TeV-v-Flusses
aus, so dafl Hinweise auf Variabilitdt zu einer weitgehenden Einschrinkung der
Protonendichte in der kosmischen Strahlung einer Radiogalaxie fithren kénnen.
Ferner wird abhéngig von der rdumlichen Grofle und der Entfernung der jeweili-
gen beobachteten Radiogalaxie eine gewisse Ausdehnung der TeV-Emission vor-
ausgesagt, die als Folge eines der zuvor beschriebenen Mechanismen nicht er-
klarbar wére. Die Veroffentlichung des Emissionsmodelles von Pfrommer und
Enflin (2003) erfolgte als Reaktion auf die Publikation des HEGRA-TeV-Signales
aus der Richtung von M 87 (siehe [Aharonian et al. (2003b) bzw. Kapitel [7) und
behandelt eine direkte Modellierung dieser Radiogalaxie anhand der HEGRA-
Ergebnisse.
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Neben M 87 wurde bereits durch Beobachtungen in den Jahren 1972 bis 1974
unter Verwendung eines sogenannten optischen Intensitétsinterferometers in
Narrabri (Australien) auch die Radiogalaxie Centaurus A oberhalb einer Energie-
schwelle von etwa 300 GeV mit einer Signifikanz von 4.6 o nachgewiesen (Grindlay
et _al. (1975), siehe auch Abschnitt [7.5.6). Allerdings fanden diese Beobachtun-
gen noch nicht unter Verwendung der besonders sensitiven abbildenden atmo-
sphérischen Cherenkov-Technik (siche Abschnitt 3.3.2) statt. Dennoch lassen die
ersten positiven Beobachtungsresultate der Radiogalaxien Centaurus A und M 87
im TeV-Energiebereich weitere Entdeckungen mit den Instrumenten der neuen
Generation (vgl. Abschnitt 3.6) erwarten. Insbesondere wird sich durch neue
Beobachtungen kléren lassen, ob nur die FRI-Radiogalaxien als direkte Ver-
wandte der BL Lac-Objekte oder auch die Objekte vom Typ FRII als v-Quellen
etabliert werden konnen.

2.7.2 Galaxienhaufen als moégliche TeV-~v-Quellen

Galaxienhaufen (engl.: clusters of galaxies) sind die grofiten gravitativ gebunde-
nen Objekte im Universum. Von groflem Interesse sind hierbei die sogenannten
yreichen” Galaxienhaufen, die mehr als 100 einzelne Galaxien umfassen. Abbil-
dung 2.10/ zeigt hierzu exemplarisch einen Ausschnitt des prominenten Coma-
Galaxienhaufens, der mit dem Hubble Space Telescope aufgenommen wurde.
Reiche Galaxienhaufen zeichnen sich insbesondere durch eine ausgepréigte Leucht-
kraft im Rontgenbereich aus, die auf das Vorkommen von heiflem und sehr dich-
tem, angeregtem Gas zuriickgefithrt werden kann. Dieses Gas fiillt dabei das
gesamte Volumen des Galaxienhaufens aus und wird daher als ,Intracluster-
Medium“ (ICM) bezeichnet. Aufgrund des grofien Gravitationspotentiales von
Galaxienhaufen findet bei diesen Objekten kaum Materieaustausch mit dem rest-
lichen Universum statt.

Eine der besonderen Eigenschaften von Galaxienhaufen ist die grofle Dichte
nichtthermischer Teilchen im ICM. Eine deutliche Signatur fiir die Anwesenheit
relativistischer Elektronen und damit hochstwahrscheinlich auch Protonen ist
hierbei die Beobachtung einer diffusen Radioemission, die sich iiber die gesamte
Ausdehnung des Haufens erstreckt. Der Energiegehalt der kosmischen Strah-
lung in Galaxienhaufen kann nach |Atoyan und Volk (2000) einen signifikanten
Anteil an der gesamten zur Verfiigung stehenden kinetischen Energie eines Hau-
fens darstellen. Die Aufenthaltsdauer der nichtthermischen Teilchenpopulation
in Galaxienhaufen ist unter Beriicksichtigung typischer raumlicher Gréflen und
Magnetfelder fiir Energien bis zu 10" eV grofier als das Alter des Universums.
Daher konnen auch diese Teilchen einen Galaxienhaufen praktisch nicht verlas-
sen und stellen somit eine wertvolle kosmologische Informationsquelle fiir das
Verstéindnis der Evolution dieser Objekte dar.

Die nichtthermische Teilchenpopulation in einem Galaxienhaufen kann ins-
besondere mit Hilfe von hochenergetischer y-Strahlung untersucht werden. Diese
~v-Strahlung wird dabei wiederum im wesentlichen bei inelastischen Proton-
Proton-Sté8en mit dem ICM iiber den ProzeB des nachfolgenden m°-Zerfalles
erzeugt. Als untergeordnete Prozesse sind jedoch auch die Bremsstrahlung und
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NGC 4881
Coma Cluster

HST - WFPC2

ST Scl OPO PF95-07 - January 1995 - W. Baum (U.WA}, NASA

Abbildung 2.10: Ausschnitt des Coma-Galaxienhaufens um die elliptische Galazie
NGC 4881, aufgenommen im Jahre 1994 mit dem Hubble Space Telescope (siehe
http://hubblesite.org/newscenter /newsdesk /archive /releases /1995 /07 /text)).

die inverse Comptonstreuung zu beachten (Miniati 2003).

Die Untersuchung des Spektrums sowie der Morphologie eines im TeV-
Energiebereich nachgewiesenen Galaxienhaufens kann wichtige Hinweise auf die
vorliegenden astrophysikalischen Gegebenheiten liefern. Im Rahmen der vor-
liegenden Arbeit wurden die zentralen Bereiche einer Reihe von prominenten
Galaxienhaufen untersucht (siehe Abschnitt [8.2).

2.7.3 Gamma-Ray Bursts als mogliche TeV-v-Quellen

Gamma-Ray Bursts (GRBs) sind kurze, auflerordentlich starke Ausbriiche von
elektromagnetischer Strahlung, die hauptséchlich im Sub-MeV-Bereich emittiert
wird. Nach der Entdeckung dieser extraterrestrischen Erscheinung durch die Vela-
Satelliten in den 60er Jahren des 20. Jahrhunderts (Klebesadel et al.[1973)) begann
das intensive Studium dieses Phdnomens mit der Inbetriebnahme des CGRO-
Satelliten im Jahre 1991. Der CGRO-Satellit war mit einem speziellen All-Sky-
Monitor, dem BATSE-Instrument (engl.: burst and transient spectrometer experi-
ment) zur permanenten GRB-Suche am gesamten Himmel ausgeriistet. BATSE
hat wahrend seiner gesamten Betriebszeit 2704 GRB-Positionen mit einer mitt-
leren Genauigkeit von einigen Grad bestimmt. Abbildung 2.11! zeigt die isotrope
Verteilung dieser Himmelspositionen, aus der auf einen extragalaktischen Ur-
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Abbildung 2.11: Himmelskarte aller 2704 mit dem BATSE-Instrument aufgezeich-

neten Gamma-Ray Bursts (Briggs et al.|l2001). Die Darstellung erfolgt dabei in galak-
tischen Koordinaten.

sprung der GRBs geschlossen werden kann (Meegan et al.[1992).

Da der Energiebereich von BATSE auf das Intervall von 20keV bis etwa
2MeV beschrankt war, wurden Anstrengungen unternommen, GRBs nach ihrer
Entdeckung so schnell wie méglich mit weiteren Instrumenten auch in anderen
Energiebereichen zu beobachten. Hierzu wurde das sogenannte Global Coordinate
Network (GCN) als schnelles System zum weltweiten Informationsaustausch ein-
gerichtet (Barthelmy et al.2000). Im Laufe der Zeit wurden zusétzlich auch GRB-
Meldungen von einer Reihe weiterer Instrumente iiber das GCN verbreitet. Hierzu
gehoren insbesondere die Satelliten BeppoSAX, RXTE, INTEGRAL, HETE-2
und Swift sowie verschiedene Raumsonden, die ihre Triggerinformationen {iber
ein interplanetarisches GRB-Netzwerk (IPN) austauschen, so dal durch Triangu-
lation Riickschliisse auf mogliche GRB-Positionen gezogen werden kénnen.

Vor allem die Beobachtung eines , Nachglithens* (engl.: afterglow) von GRBs
im Rontgenbereich durch den BeppoSAX-Satelliten hat es aufgrund der besonders
guten Richtungsauflosung dieses Instrumentes ermdoglicht, den Afterglow bei ver-
schiedenen GRBs auch im optischen und im Radiobereich zu beobachten (Costa
et al.[1997). In diesen Energiebereichen konnte damit auch eine Suche nach den
Wirtsgalaxien der entsprechenden GRBs durchgefithrt werden. Uber die Ver-
messung von rotverschobenen Absorptionslinien war es schlieflich moglich, den
extragalaktischen Ursprung des GRB-Phinomens endgiiltig zu bestétigen.?® Ab-

23 Wegen der Expansion des Universums dient die Rotverschiebung z = A\/)q von Spektral-
linien weit entfernter Objekte als Ma#B fiir ihre Entfernung r. Fiir nicht zu grole Werte von z gilt
die sogenannte Hubble-Beziehung r = ¢o/Hp - In(1 + 2) (co: Vakuumlichtgeschwindigkeit, Ho:
Hubblekonstante). Als Wert von Hy wird hier der derzeit favorisierte Wert von 72 kms~! Mpc~*
eingesetzt (Freedman et al.[2001) Bennett et all2003). Fiir Entfernungsangaben wird iiblicher-
weise die Einheit 1pc ~ 3.1 -10'® m ~ 3.3 Lichtjahre verwendet.
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Abbildung 2.12: Verteilung der Rotverschiebungen von 29 GRB-Wirtsgalaxien. Die
Zusammenstellung der Mefidaten ist auf der Basis der Publikationen von [Dar und
De Rugula (2004) sowie |Greiner (2004]) erfolgt. Aufgrund des Fehlens geeigneter
Spektrallinien im optischen Bereich sind im Intervall 1.8 < z < 2.5 vermutlich bis-
lang deutlich zu wenige Rotverschiebungen vermessen worden. Die gestrichelte vertikale
Linie markiert die Grenze des fiir die Cherenkov-Teleskope der bisherigen Generation
beobachtbaren Rotverschiebungsbereiches bei z =~ 0.2 (siehe Text).

bildung 2.12 zeigt die Verteilung aller von 1997 bis 2003 gemessenen Rotverschie-
bungen von GRB-Wirtsgalaxien.

Der Ursprung der GRBs ist Gegenstand der aktuellen Forschung mit einer
Vielzahl von verschiedenen Ansétzen zur Beschreibung dieses Phdnomens. Hierbei
ist es insbesondere notwendig, die gewaltigen Energieausstofle innerhalb von sehr
kurzen Zeitrdumen zu modellieren. Unter Verwendung der ,Fluenz“-Verteilung
von GRBs (die Fluenz bezeichnet den iiber die gesamte Zeitdauer des Ereignisses
integrierten Energieflufl; umgerechnet auf eine sphérische Emission) ergibt sich
eine typische abgestrahlte Energiemenge von etwa 10% erg. Als Beispiel fiir eine
Theorie, die eine relativ gute Beschreibung von GRBs unter Beriicksichtigung
der Afterglow-Beobachtungen liefern kann, sei an dieser Stelle das sogenannte
Fireball-Modell genannt (siehe z.B. Piran (2000)). Die in diesem Fall in alle
Richtungen emittierte «-Strahlung entsteht dabei durch Synchrotronstrahlung
von schockbeschleunigten Elektronen. Da das Fireball-Modell jedoch einige wich-
tige Beobachtungen wie beispielsweise die starke Polarisation der ~-Strahlung
nicht beschreiben kann, wurde von Dar und De Rujulal (2004) das alternative
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Cannonball-Modell vorgeschlagen. Hierbei wird angenommen, dal nach einer
Supernova-Explosion ein einem radio-lauten AGN &hnliches Objekt entsteht, das
ein Schwarzes Loch und Jets ausbildet. Entlang der Jetachsen werden Klumpen
aus spontan akkretierter Materie wie Kanonenkugeln (engl.: cannonballs) ausge-
stoflen. Beim Zusammenstofl dieser Gebilde mit den Photonen der abgestoflenen
Supernova-Hiille wird iiber den Prozefl der inversen Compton-Streuung schliellich
~v-Strahlung im MeV-Energiebereich erzeugt.

Im Hinblick auf deutlich héhere Energien wurde bislang kein Abbruch eines
GRB-Spektrums im hochenergetischen Teil beobachtet. Das EGRET-Instrument
hat eine Reihe von GRB-Ereignissen im Energiebereich bis zu 20 GeV beob-
achtet (Dingus2001). Da die Emission von mefibarer v-Strahlung im GeV-/TeV-
Bereich ferner in verschiedenen Modellen moglich erscheint (siehe beispielsweise
Dermer und Chiang (1999)), haben viele Observatorien nach ~-Strahlung in
diesem Energiebereich gesucht.

Bislang konnte bei Beobachtungen oberhalb von 300 GeV kein gesicherter
Nachweis fiir TeV-v-Strahlung aus der Richtung von Gamma-Ray Bursts erbracht
werden. Schwache Hinweise auf TeV-Signale folgen aus Beobachtungen der Ereig-
nisse GRB 920925¢ oberhalb von 16 TeV mit dem HEGRA-ATROBICC-Detektor
(A-Priori-Signifikanz S,p, = 5.4 0, Padilla et al. (1998)) sowie GRB 970417a ober-
halb von 650 GeV mit dem Milagrito-Detektor (Spc = 3.2 o, /Atkins et al.| (2003)).
Unter Beriicksichtigung der Zahl der untersuchten Quellpositionen in den jeweili-
gen Analysen ergeben sich jedoch deutlich niedrigere resultierende Signifikanz-
werte. Fiir verschiedene weitere GRB-Ereignisse wurden ferner obere Flu3gren-
zen veroffentlicht (siehe z. B. [Atkins et al. (2004) bzw. |Gotting et al. (2001a)).
Eine Beschreibung der im Rahmen der vorliegenden Arbeit ausgewerteten GRB-
Beobachtungen des HEGRA-Teleskopsystemes findet sich im Abschnitt 8.4l

Die moglichen Griinde fiir den bislang fehlenden signifikanten Nachweis von
TeV-~-Strahlung aus der Richtung von GRBs sind vielféltig. Neben einem auf-
grund der energetischen Voraussetzungen vorstellbaren Abbrechen der Spektren
bei niedrigeren Energien konnte auch eine zu geringe Sensitivitdt der Instru-
mente ein limitierender Faktor sein. Hierbei ist insbesondere die im folgenden
Unterkapitel diskutierte Extinktion von TeV-+-Strahlung am extragalaktischen
Hintergrundlicht zu beriicksichtigen, die dazu fiithrt, dal der mit den Cherenkov-
Teleskopen der bisherigen Generation beobachtbare Bereich des Universums nur
Objekte bis zu einer Rotverschiebung von z < 0.2 umfafit. Die in Abbildung 2.12
dargestellte Verteilung gemessener GRB-Rotverschiebungen weist wegen der
geringen Zahl von MefSwerten grofle statistische Unsicherheiten auf. Unter der An-
nahme, dafl die Verteilung unter Vernachléssigung dieser Fehler die Gesamtheit
aller GRB-Wirtsgalaxien korrekt beschreibt, ist nur eine kleine Zahl der insge-
samt registrierten GRB-Ereignisse bei Rotverschiebungswerten mit z < 0.2 zu er-
warten. Durch dieses Ergebnis wird die Wahrscheinlichkeit eines GRB-Nachweises
mit Hilfe von Cherenkov-Teleskopen daher erheblich reduziert.

Unter technischen Gesichtspunkten hat ferner insbesondere die Ungenauigkeit
der durch den BATSE-Detektor gelieferten GRB-Positionsangaben teilweise dazu
gefithrt, dafl die tatsdchlich zu beobachtende Himmelsposition nicht im Gesichts-
feld der verwendeten Cherenkov-Teleskope gelegen hat. Wegen der zeitlich rapide
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abnehmenden Fliisse konnte es schliellich sein, dafl die Dauer zwischen dem ersten
Triggersignal an Bord eines Satelliten und dem Beginn der Messungen am Erd-
boden zu lang war. Aufgrund erforderlichen Sichtbarkeitsbedingungen sowie der
fiir die Informationsiibermittlung an die jeweiligen Operateure und der fiir das
Positionieren der Teleskope notwendigen Zeitspannen sind hier jedoch Beschran-
kungen gegeben, die bei diesen Instrumenten praktisch kaum umgangen werden
konnen.

2.8 Kosmologie und TeV-v-Astrophysik

Die stetig an Bedeutung zunehmende Rolle der TeV-v-Astrophysik fiir den
Bereich der beobachtenden Kosmologie 1483t sich unter anderem an zwei Beispielen
erldutern: Zum einen besteht die Hoffnung, daffi Untersuchungen des Spektrums
und der Morphologie von Galaxienhaufen in diesem Energiebereich Hinweise
auf die Bildung und die interne Evolution dieser grofiten gravitativ gebundenen
Objekte im Universum liefern kénnen (vgl. Abschnitt 2.7.2). Wie die im Rahmen
der vorliegenden Arbeit erzielten Resultate zeigen (siche Abschnitt [8.2)), ist die
Sensitivitéit der bisherigen Instrumente jedoch noch nicht grofi genug, um die zum
Teil sehr ausgedehnten Objekte im TeV-Energiebereich nachweisen zu kénnen.

Ein weiteres, derzeit intensiv bearbeitetes Gebiet mit einem Bezug zur
beobachtenden Kosmologie ist die Untersuchung des diffusen extragalaktischen
Hintergrundlichtes (EHL) im optischen und nah- bis mittelinfraroten Bereich?*
mit Hilfe von gemessenen Spektren extragalaktischer TeV-v-Quellen.

2.8.1 Extinktion von TeV-v-Strahlung durch das
extragalaktische Hintergrundlicht

Das extragalaktische Hintergrundlicht wird auf die stark rotverschobene Emission
frither Sterne und eine weitere, im mittleren bis fernen Infrarot gelegene Kom-
ponente zuriickgefiithrt, bei der kosmische Staubpartikel das Sternlicht absor-
bieren und bei groBeren Wellenldngen reemittieren (siehe Abbildung 2.13)). Die
Ergebnisse von direkten EHL-Messungen sind aufgrund starker Storeinfliisse
durch Quellen im Vordergrund und das Zodiakallicht insbesondere im mittleren
Infrarotbereich mit grofen Fehlern behaftet. Eine detaillierte Ubersicht zu den
vorliegenden EHL-Meflwerten im optischen und infraroten Wellenléngenbereich
sowie zu moglichen Erzeugungsmodellen und kosmologischen Schlufifolgerungen
liefern Hauser und Dwek' (2001)).

Aufgrund der Schwierigkeiten bei den direkten EHL-Messungen wurde nach
der Entdeckung des ersten TeV-Blazars Mrk-421 im Jahre 1992 vorgeschlagen,
den Paarbildungsprozefl

Yrev + YEHL — € + e (2.13)

24 Das diffuse extragalaktische Hintergrundlicht (EHL) wird in der Literatur oft auch mit dem
englischen Begriff | diffuse extragalactic background radiation (DEBRA) oder in zu knapper
Form als ,,cosmic infrared background (CIB) bezeichnet.
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Abbildung 2.13: Darstellung der spektralen FEnergiedichte des extragalaktischen
Hintergrundlichtes (EHL) aus Mazin (2003), wobei die meisten Mefpunkte von|Hauser
und Dweki (2001) ibernommen wurden. Bei sehr hohen Wellenlingen beginnt die durch
die gestrichelte Linie markierte kosmische 2.7 K-Mikrowellen- Hintergrundstrahlung, das
EHL zu tberwiegen. Die durchgezogene Linie stellt das von der Hamburger HEGRA-
Gruppe verwendete EHL-Modell mit einer etwa gleichhohen Doppelhiigelstruktur und
einem tiefen Minimum bei einer relativ hohen Infrarot-Wellenlinge dar (Mazin2003).

fiir die ungewohnliche Untersuchung einer typischen thermischen Strahlung mit
Hilfe von nichtthermischer Strahlung zu verwenden (eine Ubersicht zu diesem
Thema bietet z. B. /Aharonian (2001)).

Hierbei wird ausgenutzt, dafl der Wirkungsquerschnitt o, der Paarbildungs-
wechselwirkung bei der Beobachtung von TeV-Photonen nur fiir ein relativ
schmales Intervall von EHL-Photonen im optischen bis mittelinfraroten Wellen-
langenbereich eine bedeutende Grofle erreicht. Dies fithrt dazu, dafl der ge-
messene differentielle TeV-Energieflufl ¢, obs(£) in Abhéngigkeit von der Ent-
fernung bzw. Rotverschiebung z der beobachteten Quelle eine Extinktion erfahrt:

Py.0bs(E) = ¢q.0(E) - exp(=7(E, 2)) (2.14)

Fiir eine bestimmte Energie F eines Photons im TeV-Bereich kann unter
Beriicksichtigung der Einfliissse der Entfernung des Objektes (Stérke der Extink-
tion und Rotverschiebung der jeweiligen Photon-Energien) die optische Tiefe 7
bestimmt werden. Hierzu ist eine (numerische) Integration eines geeigneten EHL-
Modellspektrums unter Verwendung des bekannten Wirkungsquerschnittes o,
iiber den relevanten EHL-Energiebereich durchzufithren. Die Bestimmung der
optischen Tiefe 7 erlaubt schliefilich die Riickfaltung des gemessenen TeV-v-
Spektrums. Auf diese Weise kann das intrinsische Spektrum des beobachteten
Objektes abgeschéatzt werden, woraus sich Riickschliisse auf die in der Quelle
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ablaufenden physikalischen Prozesse ziehen lassen.

In umgekehrter Arbeitsrichtung konnen auch Einschrinkungen des EHL-
Spektrums im betroffenen Wellenldngenbereich gewonnen werden. Hierzu dient
als Ausgangsbasis eine moglichst genaue Kenntnis der Entfernung sowie ins-
besondere auch des intrinsischen Spektrums einer TeV-y-Quelle (in der Regel
unter Berticksichtigung von entsprechenden Modellierungen dieser Objekte). In
den folgenden beiden Abschnitten werden die fiir diese Untersuchung derzeit
geeigneten TeV-v-Quellen und die verwendete Methodik insbesondere im Hin-
blick auf den bedeutenden Beitrag des HEGRA-Teleskopsystemes erlautert.

2.8.2 Geeignete TeV-v-Quellen fiir die Untersuchung der
EHL-Extinktion

Eine Analyse des EHL-Einflusses auf das gemessene TeV-Spektrum kann unter
Verwendung eines geeignet erscheinenden EHL-Modelles mit Hilfe einer Riick-
faltung durchgefiihrt werden. Das resultierende Spektrum wird im Anschlufl mit
Annahmen iiber das intrinsische Spektrum der beobachteten Quelle verglichen,
um eine Bewertung des verwendeten EHL-Modelles zu ermdoglichen.

Fiir diese Untersuchung eignen sich prinzipiell alle extragalaktischen TeV-
~v-Quellen, die mit ausreichend hoher statistischer Signifikanz nachgewiesen
wurden, um eine Spektralanalyse durchzufiihren. Aufgrund der Abhéangigkeit der
Extinktionsstérke von der Distanz der jeweiligen Quelle konnen hierbei die weiter
entfernten Objekte allgemein als bevorzugte Kandidaten angesehen werden.
Wegen des deutlichen Anstieges der EHL-Energiedichte im fernen Infrarotbereich
ist generell bei allen Objekten eine starke Abnahme der gemessenen Fliisse
oberhalb von etwa 10 TeV zu erwarten (siehe Abbildungen 2.13 und 2.15). Fiir
den mittleren Infrarotbereich mit Wellenldngen im Bereich von 10 pm wird ein
Minimum der EHL-Energiedichte erwartet, das sich bei relativ weit entfern-
ten Quellen durch eine ,EHL-Signatur im gemessenen Spektrum &uflern kann
(vgl. Abschnitt 2.8.3, siehe auch Abbildung 2.15). Der optische sowie der nahe
Infrarotbereich der EHL-Energiedichte konnen dagegen im wesentlichen nur mit
extragalaktischen Photonen im Energiebereich von 100 GeV bis 1TeV unter-
sucht werden. Da die mit den bisherigen Instrumenten gemessenen Spektren von
verhiltnisméBig entfernten Quellen in diesem Energiebereich jedoch in der Regel
mit groflen Unsicherheiten behaftet sind, wurde eine genaue Untersuchung hier
erst mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem mdoglich (Aharonian et al.2005a)).

Die Verteilung der Rotverschiebungen aller entsprechend Tabelle 2.1 bis-
lang nachgewiesenen extragalaktischen TeV-v-Quellen ist in Abbildung 2.14' dar-
gestellt. In der nordlichen Hemisphére stehen dabei die Radiogalaxie M 87 sowie
die Blazare Mrk-421, Mrk-501, 1ES2344+514, 1ES1959+650, BL Lacertae®
und H 14264428 prinzipiell als geeignete Testobjekte zur Verfiigung. Im Falle

25 Das Objekt BL Lacertae wurde vom Crimean Observatory im Jahre 1998 mit einem Fluf
von mehr als 1 Crab als TeV-y-Quelle nachgewiesen (Neshpor et al.2001). Aus Beobachtungen
mit dem HEGRA-Teleskop CT 1 im identischen Zeitraum konnte jedoch lediglich eine obere
FluBigrenze mit einem um eine GréBenordnung geringeren Wert bestimmt werden (Kranich
et al./2003). Daher wird BL Lacertae hier entsprechend der Weekes-Kriterien (vgl. Abschnitt2.4)
in die Kategorie ,,C-“ eingeordnet und nicht weiter behandelt.



2.8. Kosmologie und TeV-y-Astrophysik

45

Mrk-421
NGC 253 Mrk-501 PKS 2155-304
mM87 1ES 2344+514 H 1426+428

1ES 1959+650

0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12 0.14

Rotverschiebung z

Abbildung 2.14: Rotverschiebungen der acht entsprechend Tabelle 2.1 bis zum
Sommer 2003 nachgewiesenen extragalaktischen TeV-y-Quellen.

von M8T7 ist wegen der besonders kleinen Distanz kein im Rahmen der ge-
gebenen Mefigenauigkeiten feststellbarer EinfluB der EHL-Extinktion zu er-
warten, wie aus der im nachfolgenden Abschnitt erlauterten Abbildung 2.15/ zu
erkennen ist. Die im Abschnitt [7.3.5 beschriebene Spektralanalyse der HEGRA-
Beobachtungen von M 87 sowie die Auswertung der Whipple-Beobachtungen von
1ES 23444514 (Schroedter et al. 2005) liefern zudem aufgrund der jeweils sehr
geringen Photonenstatistik keine Ergebnisse, die fiir eine Untersuchung der EHL-
Extinktion zu aussagekréftigen Resultaten fithren konnten. Die TeV-Spektren der
verbleibenden vier Objekte wurden insbesondere von der HEGRA-Kollaboration
vermessen. lhre fiir die hier beschriebene Untersuchung wesentlichen Eigen-
schaften werden im folgenden kurz vorgestellt.

Mrk-421: Der Blazar Markarian 421 (abgekiirzt Mrk-421 bzw. Mkn-421)
war das erste als TeV-y-Quelle nachgewiesene extragalaktische Objekt (Punch
et al.l[1992). Gleichzeitig ist Mrk-421 mit einer Rotverschiebung von z =~ 0.030
der derzeit néchstgelegene, hochvariable TeV-Blazar.

Mrk-421 zeigte in den Jahren 2000 und 2001 eine besonders aktive Phase.
Wiéhrend einer im Rahmen der vorliegenden Arbeit durchgefiihrten HEGRA-
Mefkampagne konnte der Beginn einer Folge von auflerordentlich starken Aus-
briichen im TeV-Energiebereich im Detail aufgezeichnet werden (Borst et al. 2001,
Remillard et_al. 2001).%® Wihrend der mehrere Wochen andauernden aktiven
Phase wurde Mrk-421 im Rahmen einer Multi- Wavelength-Kampagne gleichzeitig
mit dem Rontgensatelliten RXTE beobachtet. Aufgrund dieser Beobachtungen
konnte erstmals bei einem TeV-Blazar eine Variabilitdt der Form des Spektrums
in Abhéngigkeit vom Flufiniveau festgestellt werden (Aharonian et al.2002d).

26 Fiir eine moglichst unkomplizierte Koordination der Mrk-421-Beobachtungen durch andere
Observatorien wurden die geplanten Beobachtungszeiten mit dem HEGRA-Teleskopsystem und
dem Einzelteleskop CT 1 sowie im Anschlufl die dabei gemessenen TeV-v-Fliisse von der Ham-
burger Arbeitsgruppe tagesaktuell auf der Internetseite |hitp: //www-hegra.desy.de/mrk-421 zur
Verfiigung gestellt.
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Wegen der hohen Photonenstatistik und der ausgezeichneten Datenqualitét
haben die in den Jahren 2000 und 2001 durchgefiihrten HEGRA-Beobachtungen
von Mrk-421 als Grundlage fiir die Entwicklung und Uberpriifung von verschie-
denen Analysemethoden der vorliegenden Arbeit gedient.

Mrk-501: Zusammen mit Mrk-421 bietet der Blazar Mrk-501 mit seiner &hn-
lichen Rotverschiebung von z = 0.034 die einmalige Gelegenheit, zwei TeV-
AGN unter nahezu identischen Entfernungsbedingungen zu studieren. Durch eine
Riickfaltung anhand der damit ebenfalls im gleichen Mafle auftretenden EHL-
Extinktion kénnen gegebenenfalls unterschiedliche intrinsische Eigenschaften in
den Spektren der beiden Quellen aufgedeckt werden. Bislang wurden in diesem
Zusammenhang jedoch noch keine statistisch signifikanten Differenzen beobachtet
(Aharonian et al.2002d).

Die beiden Blazare Mrk-421 und Mrk-501 bieten aufgrund ihrer zeitweise
relativ hohen Flufiniveaus jeweils eine umfangreiche Photonenstatistik oberhalb
von 10 TeV. Damit bietet sich insbesondere die Moglichkeit, nach Hinweisen auf
den zuvor angesprochenen ferneren Infrarotbereich der EHL-Energieverteilung zu
suchen (siehe z. B. [Aharonian et al.l (2001b)).

1ES 1959+4-650: Die im Vergleich mit den zuvor angesprochenen Markarian-
Objekten um etwa 50 % hohere Rotverschiebung der TeV-Blazars 1ES 1959+650
(z = 0.047) erméoglicht grundsitzlich eine Uberpriifung des Einflusses der Objek-
tentfernung auf die EHL-Extinktion. Aufgrund der bislang relativ beschrinkten
Photonstatistik konnen aus dem Spektrum von 1ES 19594650 jedoch bislang noch
keine aussagekriftigen Schluifolgerungen beziiglich der EHL-Extinktion gezogen
werden (siehe Abschnitt 6.5.1] sowie [Aharonian et al.l (2003a)).

H 1426+4428: Der bislang am weitesten entfernte, als TeV-y-Quelle etablierte
Blazar H 14264428 wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals als TeV-
~v-Quelle in den HEGRA-MefBdaten mit hoher Signifikanz nachgewiesen (Gotting
et al. (2001Db), vgl. auch die Beschreibung dieser Analyse im Kapitel [5). Aufgrund
der im Vergleich zu den Markarian-Objekten vierfach grofleren Rotverschiebung
(z = 0.129) ist wegen der Stérke der EHL-Extinktion (Abbildung[2.15) ein starker
EinfluB auf das Spektrum bei Energien oberhalb von etwa 1TeV zu erwarten.

Bei der Durchfiihrung einer Spektralanalyse zeigte sich tatsdchlich eine
bemerkenswerte Struktur im Energiespektrum des Objektes, die sich durch den
EHL-Einflu} auf das intrinsische Spektrum erklédren 1d8t. Diese erstmals beob-
achtete spektrale Modulation wurde bereits in einer groflen Zahl von Publi-
kationen diskutiert (Gotting et al.2001b, 'Aharonian 2001, 'Pohl 2001, 'Aharonian
et al.2002b)) und ist Gegenstand des Abschnittes [5.5.2.

2.8.3 Verfahren zur Riickfaltung gemessener
TeV-v-Spektren anhand der EHL-Extinktion

In einer im Rahmen der Hamburger HEGRA-Gruppe erstellten Diplomarbeit
wurde eine umfangreiche Untersuchung der moglichen Einschrinkungen des
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extragalaktischen Hintergrundlichtes durchgefiihrt (Mazin/2003). Hierbei wurden
im wesentlichen die von der HEGRA-Kollaboration veroffentlichten TeV-v-
Spektren der zuvor beschriebenen vier Blazare zugrunde gelegt, wobei im Falle
von H 1426+428 auch Mefidaten des CAT- und des Whipple-Teleskopes beriick-
sichtigt werden konnten. Auf der Basis der vorhandenen direkten EHL-Messungen
und Flufigrenzen sowie allgemeiner Annahmen tiber die intrinsischen Spektren der
jeweiligen TeV-y-Quellen wurde eine grofie Zahl moglicher EHL-Spektren auf ihre
Vertraglichkeit getestet. Hierbei wurde als entscheidende konservative Ausgangs-
bedingung angenommen, dafl die intrinsische spektrale Energieverteilung (SED)
eines Objektes im TeV-Bereich nicht in einer sogenannten ,TeV-Krise“ endet.
Unter dem Szenario der ,, TeV-Krise“ (siche z.B. Protheroe und Meyer (2000))
wird ein physikalisch nur schwer zu begriindendes starkes Ansteigen der SED zu
hohen Energien hin verstanden.

Das aus der Untersuchung resultierende EHL-Modellspektrum, das von der
Hamburger HEGRA-Gruppe fiir die Betrachtung des Einflusses auf die beob-
achtete extragalaktische TeV-v-Strahlung verwendet wird, ist in Abbildung 2.13
als durchgezogene Linie dargestellt. Diese EHL-Parametrisierung #dhnelt dabei
einer hidufig benutzten, skalierten Version eines von [Primack et all (2001)
vorgeschlagenen theoretischen Verlaufes (siche z.B. auch [Aharonian (2001)
bzw. [Aharonian et al.l (2002b)). Im Unterschied dazu ergibt sich aus der Ham-
burger Untersuchung des EHL-Spektrums ein Minimum bei der deutlich grofleren
Wellenlénge von Ay, = 30 nm mit einer vergleichbaren Intensitiat (Mazin 2003).

Die unter Verwendung des Hamburger EHL-Modelles bestimmten energie-
abhéngigen Extinktionsfaktoren exp(—7(E,z)) fiir Photonen im TeV-Bereich
sind fiir verschiedene Entfernungen zu bekannten TeV-y-Quellen in Abbil-
dung 2.15 dargestellt. Hierbei féllt insbesondere der nur sehr geringe Einflufl
der Extinktion auf nahegelegene Objekte wie z.B. die Radiogalaxie M 87 auf.
Im Gegensatz hierzu bewirkt die EHL-Extinktion bei grofleren Distanzen auf
charakteristische Weise zunéchst einen steilen Abfall des Spektrums bei Energien
unterhalb von 1 TeV. In der Folge zeigt sich ein nahezu energieunabhéngiger EHL-
Einflufl auf das Spektrum bei Photon-Energien von einigen TeV, bevor ein steiler
Abbruch (engl.: cutoff) erfolgt. Diese Energieabhingigkeit der EHL-Extinktion
kann insbesondere bei entfernten Quellen zum Auftreten der bereits angesproche-
nen ,EHL-Signatur® im gemessenen Spektrum fiithren. Der cutoff bei hoheren
Energien 148t auflerdem den Nachweis von verhéltnisméflig weit entfernten TeV-
v-Quellen als sehr unwahrscheinlich erscheinen.?” Ferner ist beim Auftreten eines
steilen Abbruchs im gemessenen Spektrum einer TeV-v-Quelle nicht offenkundig,
ob bzw. zu welchen Anteilen dieser cutoff ein Resultat der EHL-Extinktion oder
eine intrinsische Eigenschaft der beobachteten Quelle ist.

Die Auswirkungen der EHL-Extinktion auf die aus MefBdaten bestimm-
ten Spektren von extragalaktischen TeV-v-Quellen konnen unter Verwendung

27 Im Jahre 1996 wurde durch das Crimean Observatory TeV-y-Strahlung aus der Umgebung
des BL Lac-Objektes 3C 66 A nachgewiesen (Neshpor et al.|[1998)). Die Assoziation dieser Quelle
mit dem Blazar erscheint unter Berticksichtigung seiner im Vergleich zu H 1426+428 erheblich
grofleren Rotverschiebung von z = 0.444 im Hinblick auf den hier dargelegten EHL-Einfluf} als
sehr unwahrscheinlich. Daher wird 3C 66A im allgemeinen nicht als zweifelsfrei nachgewiesene
TeV-y-Quelle betrachtet (siehe Horan und Weekes| (2004) sowie Tabelle [2.T)).
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Abbildung 2.15: Energieabhingigkeit der EHL-Extinktionsfaktoren exp(—71(E, 2)) fir
Objekte mit verschiedenen Rotverschiebungen im Falle des von der Hamburger HEGRA-
Gruppe verwendeten EHL-Modelles (siehe Text). Die gestrichelten Linien dienen hierbei
lediglich der Verdeutlichung der funktionalen Verldufe. Die starke Abhdngigkeit der
EHL-Ezxtinktion von der Entfernung des beobachteten Objektes wird durch die besonders
starke Abschwdchung von Photonen mit Energien E > 1TeV im Fualle des Objektes
H 1426+428 und die im Vergleich dazu verschwindend geringe Extinktion im Falle der
nahegelegenen Radiogalaxie M 87 verdeutlicht.

der mit Hilfe des Hamburger EHL-Modelles bestimmten Extinktionsfaktoren
exp(—7(F, z)) untersucht werden. Hierzu Zweck steht das Programm attenuation
zur Verfiigung (Mazin 2003), das in erweiterter Form im Rahmen der vorliegen-
den Arbeit insbesondere fiir die Riickfaltung der gemessenen TeV-Spektren von
H 14264428 und 1ES 19594650 verwendet wurde, die in den Kapiteln 5, 6/ und 7
vorgestellt werden.

2.9 Astroteilchenphysik mit TeV-+-Strahlung

Bereits in den 30er Jahren des 20. Jahrhunderts wurde von Zwicky| (1937) und
anderen Autoren festgestellt, dal die gravitativen Kréfte der im Universum sicht-
baren Materie nicht ausreichen, um beispielsweise Galaxienhaufen als Einheit
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zusammenzuhalten. Eine Losung dieses Problemes stellt die Annahme von so-
genannter ,Dunkler Materie* dar, die die fehlenden Gravitationskréifte aufbringt
und von nicht-baryonischer Natur ist. (Eine umfassende Einfithrung in das Thema
der Dunklen Materie findet sich beispielsweise bei Rees (2003))). Der Anteil der
baryonischen Materie kann aufgrund von Beobachtungen auf einen Anteil von
etwa 4% der gesamten Dichte des Universums eingeschrinkt werden, wihrend
die nicht-baryonische Dunkle Materie einen Beitrag von etwa 25 % stellt. Ins-
besondere das Verstdndnis der Dunklen Materie sowie der mit einem Anteil von
etwa 70 % dominierenden ,,Dunklen Energie“ stellen eine der fundamentalen offe-
nen Fragen der gegenwirtigen physikalischen Forschung dar.

Die Suche nach der Dunklen Materie ist daher ein sowohl kosmologisch als
auch teilchenphysikalisch wichtiges Arbeitsgebiet, fiir das mit Hilfe von Beob-
achtungen von hochenergetischer GeV-/TeV-v-Strahlung neue Erkenntnisse ge-
wonnen werden konnen. Dieser wesentliche Aspekt der sogenannten , Astro-
teilchenphysik® beinhaltet unter anderem die indirekte Suche nach Dunkler
Materie auf der Basis von charakteristischen Hinweisen auf die Vernichtungs-
strahlung von hypothetischen ,supersymmetrischen Teilchen®, die als WIMPs
bezeichnet werden (engl. fiir weakly interacting massive particles). Von beson-
derem Interesse ist hierbei die Annihilation des leichtesten, stabilen supersymme-
trischen Teilchens, des sogenannten Neutralinos . Ein Nachweis der dabei emit-
tierten hochenergetischen Photonen kénnte bei der Beobachtung geeigneter Quell-
kandidaten unter bestimmten Bedingungen moglich sein. Die Selbstannihilation
von Neutralinos kann unter anderem in einem der Reaktionskanéle

X+x —v+7 (2.15)
bzw.

x+x — 2%+~ (2.16)
ablaufen, wobei ein Spektrum mit monoenergetischen Linien bei E, = m,

bzw. E, =m, - (1 —mz?/4m,?) emittiert wird (siehe z. B. Bergstrém und Buck-
ley| (1998))). Neben der bekannten Masse my des Z-Bosons ist hierbei die unbe-
kannte Neutralinomasse m,, die entsprechend der Wahl der verwendeten Modell-
parameter im Bereich von einigen 10 GeV bis zu einigen 10 TeV angegeben wird,
eine entscheidende Grofle fiir die Abschétzung einer Nachweiswahrscheinlichkeit
mit Detektoren fiir TeV-y-Strahlung.*®

Die charakteristischen Linien im Neutralino-Annihilationsspektrum erlauben
unter Beriicksichtigung der guten Winkel- und Energieauflosung von stereo-
skopischen Teleskopsystemen die Suche nach entsprechenden y-Quellen. Als geeig-
nete Kandidaten kénnen hierbei die Zentren massiver Objekte wie Kugelstern-
haufen und Galaxien (insbesondere auch der Milchstrale) in Betracht gezogen
werden, da WIMPs durch die gravitative Bindung an diesen Orten akkumuliert
werden konnen.

28 Bei der Selbstannihilation von Neutralinos ist in den meisten Reaktionskanilen ein konti-
nuierliches Emissionsspektrum aus Sekundérphotonen zu erwarten. Im Gegensatz zu den mono-
energetischen Linien ist die Beobachtung eines solchen Kontinuums allerdings erheblich schwerer
auf das Vorkommen von Neutralinos zuriickzufiihren (siche z. B. Ripken et al.| (2005)).
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Die HEGRA-Kollaboration hat in diesem Zusammenhang eine Suche nach
supersymmetrischer Dunkler Materie aus dem Kern der Andromedagalaxie M 31
durchgefiihrt (Aharonian et al. 2003d). Auch die verhdltnisméBig nahegelegene
Radiogalaxie M 87 gilt aufgrund ihrer besonders grofien Gesamtmasse als geeigne-
ter Kandidat fiir die Suche nach TeV-vy-Strahlung aus der Neutralino- Annihilation
(Baltz et al. 2000). Der im Rahmen der vorliegenden Arbeit erfolgte Nachweis
von M 87 als TeV-y-Quelle kann daher auch im Hinblick auf eine mogliche Ver-
nichtungsstrahlung diskutiert werden (vgl. Abschnitt [7.5). Die Sensitivitéit der
Beobachtungen von M 31 und M 87 ist jedoch jeweils nicht ausreichend, um Ein-
schrankungen bei der Wahl der Parameter der supersymmetrischen Teilchen-
modelle zu liefern. Dagegen ist es jedoch vorstellbar, dal mit den erheblich
empfindlicheren Instrumenten der neuen Generation — insbesondere im Falle
des fiir Beobachtungen des galaktischen Zentrums sehr giinstig positionierten
H-E-S-S-Teleskopsystemes — erste aussagekréftige Resultate erzielt werden kénnen
(siehe beispielsweise Ripken et al.| (2005)). Die Beobachtung von ~-Strahlung im
GeV-/TeV-Bereich wiirde damit eine weitere, teilchenphysikalische Relevanz er-
halten.



Kapitel 3

Die Meflitechnik fiir v-Strahlung
im GeV-/TeV-Energiebereich

Beim Eintritt in die Erdatmosphére konnen kosmische Teilchen (Hadronen, Lep-
tonen und Photonen) sogenannte ausgedehnte Luftschauer auslosen. Im folgen-
den werden die hierbei auftretenden Unterschiede zwischen photon- und hadron-
induzierten Schauern und ihre Bedeutung fiir die TeV-vy-Astrophysik nédher
erlautert. Im Anschlufl werden die Grundlagen der Emission von atmosphérischer
Cherenkov-Strahlung behandelt, die mit geeigneten Detektoren vom Erdboden
aus vermessen werden kann. Der grofie Erfolg der TeV-y-Astrophysik hat mit
der Einfithrung der ,,abbildenden atmosphérischen Cherenkov-Technik® und dem
Nachweis des Crab-Nebels als erste und nach wie vor fiir Kalibrationszwecke wich-
tigste Quelle am TeV-Himmel begonnen (Weekes et al.[1989). Nach einer Einfiih-
rung in diese Meftechnik werden das Arbeitsprinzip der sogenannten abbildenden
atmosphérischen Cherenkov-Teleskope sowie die Grundlagen der stereoskopischen
Beobachtungsmethode erldutert, die durch das HEGRA-Projekt erstmals erfolg-
reich eingesetzt wurde. Den Abschluf des Kapitels bildet eine kurze Ubersicht zu
den wichtigsten weltweit betriebenen sowie im Aufbau begriffenen und geplanten
Instrumenten.

3.1 Teilchenkaskaden in der Atmosphire

Wie bereits zu Beginn des Kapitels 2 erlautert, nimmt der Flufl der kosmi-
schen Strahlung mit steigender Energie stark ab. Daher wird bei Primé&renergien
im Bereich zwischen 10 und 100 GeV aufgrund der beschrinkten instrumen-
tierten Flichen im Bereich von etwa 1m? die Nachweisgrenze heutiger ballon-
bzw. satellitengestiitzter Experimente fiir v-Quanten erreicht. Eine fiir den Nach-
weis im TeV-Energiebereich notwendige grofere Fliche! kann in diesem Fall nur
die fiir TeV-v-Strahlung undurchlissige Erdatmosphére selbst bieten. Daher ist es
notwendig, die Wechselwirkungen der hochenergetischen priméren Teilchen mit
den Bestandteilen der Atmosphére zu betrachten.

I Entsprechend dem in Gleichung 2.6 angegebenen integralen Photonenflufl des Crab-Nebels
erreichen pro Jahr und Quadratmeter Nachweisfliche im Mittel lediglich 5.5 Photonen mit einer
Energie £, > 1TeV die Erde.
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Durch verschiedene Wechselwirkungen verlieren diese Partikel einen Teil ihrer
Energie, wobei sekundére Teilchen entstehen, die ihrerseits abhéngig von ihrer
Energie weitere Reaktionen auslosen konnen. Auf diese Weise entsteht eine Kas-
kade geladener und neutraler Teilchen, die auch als ,ausgedehnter Luftschauer”
(engl.: extensive air shower) bezeichnet wird. Hierbei konnen die von y-Quanten
und Elektronen bzw. Positronen ausgelosten elektromagnetischen Schauer (kurz:
»Y-Schauer®) von den durch Protonen, a-Teilchen und schweren Kernen ver-
ursachten hadronischen Kaskaden unterschieden werden, denen hauptséachlich
hadronische Wechselwirkungen zugrundeliegen.

Die einzelnen Teilchen eines Luftschauers sind zu jedem Zeitpunkt in einer
leicht gewolbten Scheibe konzentriert, die eine Dicke von nur wenigen Metern
aufweist. Diese sogenannte ,,Schauerfront®, liegt in einer Ebene, die senkrecht auf
der ,,Schauerachse® steht, die durch die verlangerte Trajektorie des einfallenden
Teilchens definiert wird. Da sich die Schauerteilchen nahezu mit Lichtgeschwindig-
keit bewegen, liegt die zeitliche Lange eines Schauerpulses in einem ortsfesten
Teilchendetektor im Bereich von etwa 10ns. Dies gilt entsprechend auch fiir das
im Unterkapitel 3.2/ beschriebene atmosphérische Cherenkov-Licht.

Obwohl in dieser Arbeit die TeV-v-Astrophysik im Vordergrund steht, bei
der Photonen als primére Teilchen fungieren, kénnen hadronische Luftschauer
dennoch nicht unberiicksichtigt bleiben. Der geringe photonische Anteil aus der
Richtung einer Quelle mufl von dem durch mit erheblich grofierer Rate einfallen-
den hadronischen Untergrund separiert werden.? Im folgenden werden zunéchst
die Figenschaften sowie die sich daraus ergebenden Unterscheidungskriterien der
verschiedenen Typen von Luftschauern beschrieben.

3.1.1 Elektromagnetische Kaskaden

Falls das Primérteilchen eines Luftschauers ein Photon oder ein Elektron
bzw. Positron” ist, entsteht iiber eine Folge der sich abwechselnden Prozesse der
Paarbildung und Bremsstrahlung eine sogenannte elektromagnetische Kaskade.
Die Wechselwirkungen des (atomaren) Photo- und Comptoneffektes spielen wegen
der bei hohen Photon-Energien kleinen Wirkungsquerschnitte keine bedeutende
Rolle fiir die Entwicklung elektromagnetischer Kaskaden.

Bremsstrahlung:

Bei der bereits im Abschnitt 2.2.2/in Bezug auf die Erzeugung hochenergetischer
Photonen angesprochenen Bremsstrahlungswechselwirkung wird ein Elektron e
im Kern-Coulombfeld eines Luftmolekiiles abgebremst, wobei Energie in Form
eines Photons v abgestrahlt wird:

e+ X —et+y+X (3.1)

2 Im Falle von punktfsrmigen oder schwach ausgedehnten Quellen kann bereits eine gute
Winkelauflosung des Detektors zu einer Trennung der Quellereignisse von der isotrop einfallen-
den geladenen kosmischen Strahlung beitragen (vgl. Abschnitt 3.5.3).

3 Nachfolgend sind mit den Elektronen (e~) stets auch die bei den hier betrachteten Prozes-
sen entsprechend der Quantenelektrodynamik prinzipiell gleichartig wechselwirkenden Positro-
nen (e¥) gemeint.
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Fiir Teilchenenergien oberhalb eines kritischen Wertes Fy. ist dieser Prozefl
gegeniiber Energieverlusten durch Ionisation und Anregung der Luftpartikel vor-
herrschend. Die sogenannte kritische Energie Fy.;; wird iiber den Zusammenhang

dE dE
i = - 3.2
dz |, dx (32)
krit, Bremsstr. krit, Ionis.

definiert, bei dem sich die Energieverluste des geladenen Teilchens durch Brems-
strahlung und Ionisation beziiglich der durchlaufenen Wegstrecke = die Waage
halten. Die Grofle Ey hat in Luft einen Betrag von etwa 83 MeV (siehe z. B.
Perkins (1991))). Damit ist im Falle der hochenergetischen Teilchen der TeV-~-
Astrophysik die grundsétzliche Voraussetzung fiir das Entstehen von elektro-
magnetischen Kaskaden gegeben.

Die materialabhéingige Strahlungslinge X, gibt fiir den ProzeB der Brems-
strahlung die mittlere Strecke an, nach der die Energie des Teilchens von ih-
rem Anfangswert Fy auf den Bruchteil 1/e - Ey abgefallen ist. In Luft be-
sitzt die Strahlungslénge in Einheiten der durchlaufenen Schichtdicke den Wert
Xo =37.1g/cm? (Gaisser/1990).

Paarbildung:

Primére oder durch Bremsstrahlung erzeugte hochenergetische Photonen kénnen
in der Atmosphére im elektrischen Feld eines Atomkernes oder eines Hiillen-
elektrons in ein eTe -Paar konvertieren. Die Anwesenheit eines Stof3partners ist
hierbei notwendig, um die Energie- und Impulserhaltung zu gewéhrleisten. Die
Voraussetzung fiir den Paarbildungsprozef ist, dafl die Energie £, des Photons
mindestens der doppelten Ruheenergie eines Elektrons entspricht:

E, > 2-0.511MeV (3.3)

Da die Paarbildung eng verwandt mit der Bremsstrahlung ist, lafit sich analog
die sogenannte mittlere freie Weglédnge A\ einfithren. Sie bezeichnet die mittlere
Strecke, auf der ein Photonenstrahl mit der Anfangsintensitit I, beim Durch-
gang durch ein Material aufgrund von Paarbildung auf die Intensitdt 1/e - I
abgeschwicht wird. Fiir den Zusammenhang zwischen mittlerer freier Weglédnge
und Strahlungsldnge gilt nach Perkins (1991) die Beziehung:

A = =X (3.4)

Damit weisen die Skalenldngen der beiden Prozesse einen relativ geringen Unter-
schied auf. Die longitudinale Entwicklung eines elektromagnetischen Luftschauers
kann daher entsprechend eines Modelles von Heitler (1954) unter der Annahme
Xo = Ak vereinfacht durch die schematische Darstellung in Abbildung 3.1 be-
schrieben werden. Hierbei wird ein Photon der Energie E als priméres Teil-
chen angenommen, aus dem durch Paarerzeugung ein Elektron-Positron-Paar
mit einer Teilchenenergie von jeweils £/2 entsteht. Da beide Teilchen tiber eine
ausreichend grofle Energie verfiigen, emittieren sie nach dem Durchlaufen einer
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durchlaufene Strecke Energie pro Teilchen Teilchenzahl
(Strahlungslangen)

E 1
T

12 E 2
2 ,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,

1/4E 4
3 ,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,

18 E 8
4 - - - =

Abbildung 3.1: Schematische Darstellung einer elektromagnetischen Kaskade nach
einem vereinfachten Modell von |Heitlert (1954). Der Luftschauer wird dabei durch
ein senkrecht von oben einfallendes Photon ausgeldst. Angegeben sind die nach dem
Durchlaufen einer Anzahl von Strahlungslingen jeweils vorhandene Energie pro Teil-
chen sowie die Teilchenzahl in der gesamten Kaskade. Die laterale Ausdehnung der
Teilchenkaskade ist extrem tibertrieben dargestellt.

Strahlungsldnge Bremsstrahlungsphotonen, wobei sowohl die Leptonen als auch
die Photonen jeweils eine Energie mit dem Wert E/4 aufweisen. Nach wenigen
Strahlungs- bzw. mittleren freien Weglédngen ist die Energie des priméren Teil-
chens somit auf eine Vielzahl von Schauerteilchen iibergegangen. Hierbei gilt in
dem beschriebenen Modell, dal die Energie pro Teilchen nach dem Durchlau-
fen einer Anzahl N von Strahlungslingen auf den Wert E /2" abgenommen hat,
wéhrend sich die Zahl der Teilchen im Schauer entsprechend pro Schrittweite
verdoppelt.

Bei einer fiir Instrumente der TeV-v-Astrophysik typischen Beobachtungs-
hohe von 2200m tiiber dem Meeresspiegel (wie z.B. im Falle des HEGRA-
Standortes, vgl. Kapitel 4) hat die Atmosphére fiir elektromagnetische Kaska-
den eine integrale Schichtdicke von etwa 21 Strahlungsldangen. Daher kann in
einem Luftschauer eine sehr grofie Zahl sekundéarer Teilchen entstehen. Die Pro-
duktion weiterer Teilchen kommt dabei zum Stillstand, sobald die Energie der
einzelnen Schauerteilchen den Wert E.;; unterschreitet. Da die Elektronen durch
Ionisations- und Anregungsverluste abgebremst und schliellich von den Luft-
molekiilen absorbiert werden, nimmt die Teilchenzahl in der Kaskade schliefSlich
wieder deutlich ab. Im Falle von Luftschauern mit verhéltnismaf8ig kleiner Primér-
energie erreicht die Teilchenkaskade hierbei aufgrund ihres ,, Aussterbens” nicht
die Beobachtungsebene, so dafl sich astrophysikalische Beobachtungen in diesem
Energiebereich nicht auf den Nachweis der Teilchenkomponenten stiitzen konnen.
Als Alternative bietet sich die erdgebundene Vermessung des im Unterkapitel [3.2
beschriebenen atmosphérischen Cherenkov-Lichtes an.

Prinzipiell ist es moglich, daff in elektromagnetischen Kaskaden auch Myonen
bzw. Hadronen durch Paarbildung erzeugt werden. Ferner kénnen iiber den Kern-
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photoeffekt geladene Pionen entstehen, die in Myonen und Neutrinos zerfallen
(siehe unten). Fiir die y-Astronomie im GeV-/TeV-Energiebereich sind diese Pro-
zesse jedoch vernachléssigbar.

3.1.2 Hadroninduzierte Teilchenschauer

Auch Protonen, a-Teilchen und schwere Kerne 16sen beim Eindringen in die Erd-
atmosphére ausgedehnte Luftschauer aus. Da fiir diese priméren Partikel vor-
wiegend die starke und schwache Wechselwirkung von Bedeutung sind, tritt hier
eine Vielzahl von verschiedenen Prozessen auf.? Die mittlere freie Weglinge fiir
inelastische Stéfe von Protonen mit den Luftmolekiilen betrigt etwa 83 g/cm?
(Gaisser/ 1990) und ist damit erheblich groBer als bei den elektromagnetischen
Kaskaden. Die integrale Schichtdicke liegt fiir eine Beobachtungshche von 2200 m
bei nur etwa 9 bis 10 Wechselwirkungsldngen. Hadroninduzierte Kaskaden
erreichen ihr durch die maximale Teilchenzahl definiertes Schauermaximum daher
wesentlich tiefer in der Atmosphére und weisen eine grofiere longitudinale Aus-
dehnung als y-Schauer auf.

Die hadronischen Primérteilchen verlieren bei jedem Stoflprozefl etwa die
Hilfte ihrer Energie, die dann fiir die Erzeugung von sekundéren Partikeln
(im wesentlichen Baryonen und Mesonen) zur Verfiigung steht. Etwa 90 %
dieser Sekundérteilchen werden nahezu gleichverteilt durch das Pionentriplett
(rt, 7, m°) gestellt. Wihrend die Teilchen aufgrund ihrer grofien Impulse kaum
der elektromagnetischen Vielfachstreuung unterliegen, tragen ihre Transversal-
impulse in hadronischen Luftschauern wesentlich zur lateralen Verteilung der
vorwiegend durch 7%-Zerfille initiierten elektromagnetischen Subschauer bei. Der
Zerfall des neutralen Pions erfolgt wie bereits im Abschnitt 2.2.1/ beschrieben
quasi instantan und nahezu immer in zwei Photonen:

7 — v+ (3.5)

Geladene Pionen zerfallen dagegen mit einer Wahrscheinlichkeit von iiber 99 %
bei einer Lebensdauer von etwa 2.6 -107%s in ein Myon und ein (Anti-)Neutrino
(Hagiwara et al.2002). Die so erzeugten Myonen haben mit ca. 2.2-107%s eine
erheblich grofiere Lebensdauer, so dafi sie aufgrund der relativistischen Zeit-
dilatation in der Mehrheit den Erdboden erreichen kénnen. Da der Wirkungs-
querschnitt des Bremsstrahlungsprozesses umgekehrt proportional zum Quadrat
der Teilchenmasse ist, spielt dieser Effekt bei Myonen nur eine untergeordnete
Rolle. Wegen ihres geringen Energieverlustes stellen sie die sogenannte , harte“
bzw. durchdringende Komponente der am Erdboden mefibaren und in diesem
Zusammenhang oft als , sekundér” bezeichneten kosmischen Strahlung dar. Findet
dennoch ein Zerfall von Myonen in der Atmosphére statt, so geschieht dies prak-
tisch immer unter Aussendung eines Elektrons und zweier Neutrinos. Neben dem
7Y-Zerfall konnen daher auch hochenergetische Elektronen aus dem Myonzerfall

4 Die groBte Zahl von Wechselwirkungen findet insgesamt jedoch auch bei hadronischen
Luftschauern in den elektromagnetischen Subkaskaden statt, bei denen im wesentlichen die
zuvor beschriebenen Bremsstrahlungs- und Paarbildungsprozesse ablaufen.
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iiber den Prozefl der Bremsstrahlung elektromagnetische Subkaskaden in hadron-
induzierten Teilchenschauern auslosen.

Aufgrund der erheblich kleineren Wechselwirkungsléngen entwickeln sich die
elektromagnetischen Subschauer deutlich schneller als die eigentliche hadro-
nische Kaskade und dominieren somit die gesamte Schauerentwicklung. Die in
einer hadronischen Teilchenkaskade auftretenden Wechselwirkungsléngen und
Transversalimpulse sind im Mittel deutlich grofler als bei einem rein elektro-
magnetischen Luftschauer. Als Folge ergibt sich eine ausgedehntere Schauer-
entwicklung, die sich in der Longitudinal- und Lateralverteilung der im folgen-
den Abschnitt beschriebenen Emission von atmosphérischem Cherenkov-Licht bei
ausgedehnten Luftschauern deutlich bemerkbar macht. Die Cherenkov-Emission
wird von relativistischen geladenen Teilchen verursacht, wobei die am Erdboden
gemessene Intensitdt mit der integralen Weglénge aller entsprechenden Teilchen
der gesamten Kaskade anwéchst. Bei hadronischen Luftschauern ist der Anteil der
in den elektromagnetischen Subkaskaden enthaltenen Teilchen wesentlich grofier
als derjenige der insgesamt vorhandenen hadronischen Partikel. Daher wird das
atmosphérische Cherenkov-Licht auch bei den hadroninduzierten Luftschauern
fast ausschlieBlich von den Elektronen und Positronen der Teilchenkaskade her-
vorgerufen.

Zusammenfassend 148t sich ein hadroninduzierter Luftschauer also prinzipiell
in drei geladene Teilchenkomponenten unterteilen:

1. eine hadronische Komponente, die durch ihre Wechselwirkungen deutliche
Unterschiede in der Kaskadenentwicklung im Vergleich zu rein elektro-
magnetischen Luftschauern erzeugt

2. eine elektromagnetische (,,weiche*) Komponente, bestehend aus Elektronen,
Positronen und Bremsstrahlungsphotonen

3. eine myonische Komponente, die als ,harte”, durchdringende Sekundér-
strahlung am Erdboden nachgewiesen werden kann

Einen schematischen Uberblick iiber diese Anteile einer hadroninduzierten Kas-
kade zeigt Abbildung 3.2/ in Verbindung mit einer skizzierten Anordnung eines aus
verschiedenen Nachweisgerdaten bestehenden Detektorfeldes. Eine solche Installa-
tion, wie sie beispielsweise von der HEGRA-Kollaboration auf der Insel La Palma
betrieben wurde (siche Kapitel 4), dient zum gleichzeitigen Nachweis der einzel-
nen Teilchenkomponenten eines Luftschauers von einer festen Beobachtungshche
aus. Der Nachweis der geladenen und hochenergetischen photonischen Bestand-
teile der jeweiligen Subkaskaden ist hierbei nur iiber das Registrieren derjenigen
Teilchen moglich, die die Beobachtungsebene erreichen. Dagegen kann mit Hilfe
von Cherenkov-Detektoren die gesamte Schauerentwicklung anhand der emittier-
ten Cherenkov-Photonen untersucht werden.
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Abbildung 3.2: Nicht mafstabsgerechte, schematische Darstellung eines hadron-
induzierten Luftschauers (Rohring [2000). Die Entstehung der einzelnen Teilchen-
komponenten und ihre Bedeutung fir die TeV-y-Astrophysik werden im Text erldutert.

3.2 Das atmosphéirische Cherenkov-Licht

3.2.1 Prinzip der Emission von Cherenkov-Photonen

Bewegt sich ein relativistisches, geladenes Teilchen in einem dielektrischen
Medium mit einer Geschwindigkeit v, die grofler als die Phasengeschwindig-
keit ¢ ~des Lichtes in diesem Medium ist, so wird eine voriibergehende asymme-
trische Polarisation der Umgebung der Teilchenbahn verursacht, die zur Emission
von elektromagnetischer Strahlung fithrt. Durch die Uberlagerung der auf diese
Weise durch das iiberlichtschnelle Teilchen ausgelosten Elementarwellen entsteht
nach dem Huygensschen Prinzip eine kegelformige Ausbreitungsfront unter einem
bestimmten, sogenannten ,,Cherenkov-Winkel* ¥4, zur Flugbahn des Teilchens.
Dieser in Abbildung 3.3 illustrierte Effekt ist vergleichbar mit dem aus der
Akustik bekannten Phénomen des Machschen Kegels, der beim Uberschallknall
auftritt. Nach P. A. Cherenkov, der hierzu in den dreifliger Jahren des 20. Jahr-
hunderts erste systematische Untersuchungen anstellte (Cherenkovl1934) und fiir
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Spur des geladenen

Teilchens
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Abbildung 3.3: Geometrie der kegelformigen Strahlungsfront beim Cherenkov-Effekt.
Die Grdfe des Cherenkov- Winkels ¥y, 1Gfst sich aus der Geschwindigkeit v des relati-
vistischen geladenen Teilchens, der fir die Flugstrecke zwischen den Punkten A und B
bendtigten Zeitspanne At und der in dem durchquerten Medium gegebenen Licht-
geschwindigkeit c,y bestimmen.

Cherenkov-
Lichtkegel

die Entdeckung dieser Strahlung im Jahre 1958 den Nobelpreis erhielt, wird dieses
Phénomen als ,,Cherenkov-Effekt“ bezeichnet. Eine ausfiihrliche Darstellung der
physikalischen Gegebenheiten des Cherenkov-Effektes mit Bezug auf den Nach-
weis von hochenergetischen Teilchen und Photonen findet sich bei Longair| (1992).

Der Cherenkov-Winkel ¥, 148t sich entsprechend Abbildung 3.3/ leicht aus der
Geometrie der kegelférmigen Strahlungsfront bestimmen:

cos Ve = fh _ D (3.6)

v n-uv
Hierbei bezeichnen ¢y die Vakuumlichtgeschwindigkeit und n den im Falle der
Erdatmosphire frequenz- und héhenabhiingigen Brechungsindex des Mediums.”
Fiir ein geladenes Teilchen mit der Ruhemasse m ergibt sich die minimale
Gesamtenergie E ., fiir die Anregung des durchquerten Mediums zur Emission

von Cherenkov-Licht aus dem Zusammenhang

m0002
V1 —1/n?

Auf Meereshohe liegt der Wert E,;, fiir Elektronen bei etwa 21 MeV, wahrend
er fiir Myonen ca. 4.4 GeV betriagt. Damit zeigt sich, da} vorwiegend geladene
Teilchen mit kleiner Ruhemasse fiir die Emission von Cherenkov-Strahlung ver-
antwortlich sind. In ausgedehnten Luftschauern sind dies die hochenergetischen

Erin = (3.7)

5 Der auf der Saulendichte der Atmosphére beruhende Brechungsindex n weist eine deutliche
Abhéngigkeit von der geographischen Position des Beobachtungsstandortes auf. Hierbei spielen
insbesondere auch die klimatischen Bedingungen eine grofie Rolle (Bernlohr|2000).
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Elektronen der elektromagnetischen Kaskaden, wahrend Myonen und Hadronen
nur einen geringen Anteil am beobachteten Cherenkov-Licht stellen.®

Fiir den durch die Anregung der Cherenkov-Emission verursachten Energie-
verlust eines geladenen Teilchens mit der Kernladungszahl Z gilt (Perkins 1991):

dE Ar272e2 T 1
] 1——— Vvd .
a |y, 2 / ( 2 n(v)?) v (38)

B-n(r)>1

Die Grofe v gibt hierbei die Frequenz des emittierten Cherenkov-Lichtes an. Der
Energieverlust durch Cherenkov-Strahlung stellt einen Anteil von etwa 0.1 % am
gesamten Energieverlust eines geladenen Teilchens dar, der hauptséchlich durch
Bremsstrahlung sowie durch Anregung und lonisation verursacht wird.

Das kontinuierliche Cherenkov-Photonenspektrum ergibt sich unter Ver-
wendung von Formel 3.8 unter Annahme konstanter Bedingungen fiir eine zuriick-
gelegte Wegstrecke [ aus

‘ii—];] — 9raZ? - sin?(Vay) - % (3.9)
Mit der Proportionalitiit des Cherenkov-Photonenspektrums zu dem Faktor 1/\?
148t sich die charakteristische Dominanz von blauem Licht bei der Beobachtung
von Cherenkov-Strahlung im sichtbaren Spektralbereich erkliren. Diese Ab-
héngigkeit ist auch bei der Entwicklung von Cherenkov-Detektoren zu beriick-
sichtigen. Fiir ein hochrelativistisches (§ = 1) und einfach geladenes (Z = 1)
Teilchen ergibt sich durch den Cherenkov-Effekt im Wellenldngenintervall von
300 bis 500 nm auf Meereshtche eine Emission von insgesamt etwa 30 Cherenkov-
Photonen pro Meter Flugstrecke.

3.2.2 Das Cherenkov-Licht ausgedehnter Luftschauer

Hochenergetische Teilchen eines Luftschauers, deren Energie den Wert E,;, nach
Formel [3.7 iiberschreitet, verursachen bei ihrem Flug durch die Atmosphére die
Emission von Cherenkov-Licht. Neben einer gewissen Energieabhiingigkeit hingt
der Emissionswinkel ¢, der Cherenkov-Photonen aufgrund des Dichteprofiles der
Atmosphére im wesentlichen von der Emissionshohe ab. Der Cherenkov-Winkel
ist mit einem Wert von 1.38° auf Meeresniveau und erheblich geringeren Werten
fiir groflere Hohen so klein, dafl die Vielfachstreuung der geladenen Teilchen in
einer Kaskade eine bedeutende Rolle fiir das auf der Beobachtungsebene nachge-
wiesene Cherenkov-Licht spielt.

Um das Cherenkov-Licht eines ausgedehnten Luftschauers im Detail zu be-
schreiben, wird an dieser Stelle zundchst auf das stark vereinfachte, sogenannte
»Einzelteilchenmodell* nach Jelley| (1958) zuriickgegriffen. Hierbei wird die Viel-
fachstreuung der geladenen Teilchen durch anziehende und abstoflende Coulomb-
kréifte vernachléssigt. Ferner wird angenommen, dafl sich alle Teilchen mit

6 Einen speziellen Aspekt bei der Anwendung des atmosphérischen Cherenkov-Lichtes bilden
lokale Myonen, deren in sehr kleiner Distanz vom Detektor emittierte Cherenkov-Photonen
beispielsweise im Falle der Cherenkov-Teleskope die Erzeugung der sogenannten Myonringe
verursachen (siehe Abschnitt [3.4.T).
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Abbildung 3.4: Darstellung der Emission von Cherenkov-Licht bei einem ausgedehn-
ten Luftschauer (Sokolsky1989). (a) Entstehung einer von den Cherenkov-Photonen
der gesamten Teilchenkaskade ausgeleuchteten elliptischen Ringfliche am FErdboden.
(b) Resultierende Photonendichte am Erdboden auf Meereshohe in Abhingigkeit vom
Abstand zum Kernort des Schauers unter Vernachlissigung der Vielfachstreuung der

geladenen Teilchen in der Kaskade. (c) Resultierende Photonendichte unter Beriick-
sichtigung der Vielfachstreuung.

Vakuumlichtgeschwindigkeit auf der durch das primére Teilchen vorgegebenen
Schauerachse bewegen. Die Cherenkov-Emission erfolgt dabei unter dem zu der
jeweiligen Hohe h gehorenden Winkel 0, (h). Die Photonen bewegen sich damit
statistisch verteilt geradlinig auf der Mantelfliche eines Kreiskegels, dessen halber
Offnungswinkel diesem Cherenkov-Winkel entspricht.

Fiir den Spezialfall eines senkrecht einfallenden Schauers ergeben sich als
Schnittflachen der Kegel mit der als eben angenommenen Erdoberfliche Kreise.
Allgemein nimmt die durch das Cherenkov-Licht beleuchtete Fliche bei Luft-
schauern die Form einer Ellipse an. Aus Abbildung [3.4.a wird in diesem
Zusammenhang deutlich, dafl sich die Auftreffpunkte aller Cherenkov-Photonen
der gesamten Teilchenkaskade innerhalb eines elliptischen Ringes um den Auftreff-
punkt der Schauerachse — den sogenannten ,Kernort® des Schauers — haufen.

Abbildung 3.4.b zeigt die Abhéngigkeit der Cherenkov-Photonendichte am
Erdboden vom Kernortabstand nach dem Einzelteilchenmodell. Unter Beriick-
sichtigung der bei den einzelnen Wechselwirkungen auftretenden Transversal-
impulse sowie der Vielfachstreuung der Elektronen ergibt sich eine hohen-
abhéngige Lateralverteilung der Teilchenkaskade. Unter Verwendung dieser Ver-
teilung kann das Cherenkov-Licht des gesamten Schauers als Uberlagerung des
Lichtes der einzelnen geladenen Teilchen betrachtet werden. Damit folgt aus der



3.2. Das atmosphérische Cherenkov-Licht

61

Superposition vieler elliptischer Ringflichen eine Verbreiterung der auf dem Erd-
boden registrierten Lateralverteilung des Cherenkov-Lichtes. Wie Abbildung3.4.c
zeigt, sind nun auch auflerhalb eines zuvor festen maximalen Abstandes zum
Schauerauftreffpunkt Cherenkov-Photonen nachzuweisen, wobei die Intensitét
allerdings mit weiter steigender Kernortdistanz stark nachlaft.

Fiir die Beobachtungshéhe des HEGRA-Standortes auf La Palma (2200 m)
und eine typische Hohe des Schauermaximums von 10 bis 15 km, die nahezu mit
der maximalen Emissionsdichte von Cherenkov-Photonen zusammenfillt, ergibt
sich fiir senkrecht einfallende Schauer eine beleuchtete Flache mit einem mitt-
leren Radius von etwa 125m. Aus der Betrachtung dieser Gréfle ergeben sich
unmittelbar SchluBfolgerungen fiir eine geeignete Positionierung von Cherenkov-
Detektoren auf der Beobachtungsebene (Hofmann et al!2000a). Im Falle des
HEGRA-Teleskopsystemes wurde daher eine quadratische Grundfiiche mit einer
Kantenldnge von 100m gewdhlt, damit im Mittel eine moglichst grofie Zahl
von Teleskopen von den Cherenkov-Photonen eines Luftschauers getroffen wird.
Gleichzeitig fiithrt diese Anordnung zu der erforderlichen méglichst grofien Distanz
zwischen den einzelnen Teleskopstandorten, so dafl eine optimale Sensitivitéat
der stereoskopischen Beobachtungen erreicht werden konnte (siehe auch Abbil-
dung 13.11 und Abschnitt 4.3).

Da im Falle von ausgedehnten Luftschauern in der Regel die gesamte Energie
des priméren Teilchens in der Teilchenkaskade deponiert wird, wirkt die Erdatmo-
sphére in diesem Sinne wie ein Kalorimeter. Die Mehrheit aller geladenen Teilchen
in den elektromagnetischen Subkaskaden ist hierbei in der Lage, die Emission
von Cherenkov-Photonen zu verursachen, so dal die Priméarteilchenenergie des
Luftschauers durch die erdgebundene Vermessung des Cherenkov-Lichtes rela-
tiv genau rekonstruiert werden kann. Auf diese Weise ist neben dem Nachweis
von TeV-v-Quellen auch eine spektroskopische Untersuchung der photonischen
Signale moglich, aus der anhand von Modellen Riickschliisse auf die der TeV-+-
Emission zugrundeliegenden physikalischen Prozesse gezogen werden kénnen.

Die zeitliche Dauer At eines auf dem Beobachtungsniveau registrierten
Cherenkov-Lichtpulses 148t sich wiederum durch das Einzelteilchenmodell ab-
schitzen. Hierbei wird angenommen, daf3 sich ein vertikal einfallendes, geladenes
Primérteilchen mit der Vakuumlichtgeschwindigkeit ¢y bewegt. Das Teilchen be-
wirkt nun sowohl am oberen Rand der Atmosphére als auch unmittelbar am
Detektor jeweils die Emission eines Cherenkov-Photons. Die Grofle At ergibt
sich nun aus der Differenz der Ankunftszeiten der beiden Cherenkov-Photonen.
Hierbei erreicht wegen der Uberlichtgeschwindigkeit des geladenen Teilchens in
der Atmosphére bei kleinen Kernortabstdnden zunéchst der ndher am Erdboden
gelegene Teil des emittierten Cherenkov-Lichtes den Detektor. Fiir die Zeit-
differenz At gilt nach Gotting (1998):

At ="2 Agy, (3.10)
Co

Die Groie np bezeichnet in dieser Gleichung eine vom gewéhlten Atmosphé-
renmodell abhiingige Konstante mit einem Wert von etwa 0.23cm?/g. Als
wesentliche Variable wird die Zeitdifferenz At von der gesamten, wéhrend der
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Emission von Cherenkov-Licht von dem geladenen Teilchen durchquerten atmo-
sphérischen Schichtdicke Aggs beeinfluit. Die Atmosphére iiber dem HEGRA-
Geléinde weist hierbei eine Schichtdicke von 795g/cm? auf, die auch als atmo-
sphérische Tiefe dieses Standortes bezeichnet wird. Damit ergibt sich fiir den
registrierten Cherenkov-Lichtpuls die zeitliche Linge At ~ 6.1 ns.

Die auf diese Weise abgeschéitzte Zeitdifferenz wird bei einem realen Luft-
schauer durch die im folgenden erlduterte laterale und longitudinale Entwicklung
der Teilchenkaskade beeinflufit. Hierbei spielt die Vielfachstreuung der geladenen
Schauerteilchen eine bedeutende Rolle. Ebenso hat auch der Kernortabstand des
Cherenkov-Detektors einen wichtigen Einflul auf die Ankunftszeit der Cherenkov-
Photonen. Der hier ermittelte Wert der zeitlichen Léange At ist daher nur als
grobe Niherung zu betrachten, aus der die Groenordnung O(Atpwiy) = 10ns
fiir vertikal einfallende Schauer abgeschéitzt werden kann. Das Cherenkov-Licht
ausgedehnter Luftschauer trifft also auf dem Erdboden als sehr kurzer Lichtblitz
ein, fiir dessen gegebenenfalls auch zeitaufgeloste Vermessung nur schnelle Photo-
multiplier oder vergleichbare Detektoren geeignet sind. Die in der optischen Astro-
nomie verbreiteten CCD-Kameras bendtigen im Vergleich zur Grofle At erheb-
lich langere Integrationszeiten. Daher kommen bei allen bisherigen und derzeit
betriebenen Cherenkov-Teleskopen ausschlieflich Photomultiplier zum Einsatz.

3.2.3 Unterschiede zwischen photon- und
hadroninduzierten Luftschauern

Eines der wesentlichen Probleme der TeV-v-Astrophysik besteht in der Separation
von photon- und hadroninduzierten Luftschauern. Da der photonische Anteil an
der gesamten, isotrop einfallenden kosmischen Strahlung im TeV-Energiebereich
selbst bei der Beobachtung einer punktférmigen Quelle mit guter Winkelauflo-
sung in der Regel sehr gering ist, miissen besondere Anstrengungen unternommen
werden, um TeV-v-Quellen mit ausreichender statistischer Signifikanz nachweisen
zu koénnen.

Fir Beobachtungen mit den im Abschnitt 3.3.2 beschriebenen abbilden-
den atmosphérischen Cherenkov-Teleskopen sind hierbei vor allem die unter-
schiedliche laterale und longitudinale Entwicklung der Teilchenschauer und damit
auch des emittierten Cherenkov-Lichtes fiir die y~-Hadron-Separation von Bedeu-
tung. Die typischen Wechselwirkungsldngen von Photonen und Elektronen sind
erheblich kleiner als diejenigen von Hadronen. Daher erfahren primére y-Quanten
nach dem Eintritt in die Erdatmosphére im Mittel erheblich frither ihre erste
Wechselwirkung als protoninduzierte Kaskaden so dafl sich die resultierenden
Luftschauer in groflerer Hohe iiber dem Erdboden entwickeln.” Bei den von
priméren Photonen ausgelosten elektromagnetischen Kaskaden entwickeln sich
auBerdem im Regelfall keine rdumlich separaten Subkaskaden. Deshalb ergibt

7 Auch schwerere Primirteilchen (z. B. Eisenkerne) erfahren ihre erste Wechselwirkung auf-
grund ihres grofleren inelastischen Wirkungsquerschnittes deutlich frither als Protonen. Der
Anteil der schwereren Elemente an den hadroninduzierten Luftschauern kann jedoch bei Verglei-
chen mit y-Schauern in dem hier interessierenden Energiebereich um 1TeV in erster Ndherung
vernachléssigt werden.
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sich eine ausgepriagte Kompaktheit in der Erscheinung von -Schauern.

In hadroninduzierten Teilchenschauern werden dagegen — beispielsweise durch
den Zerfall von neutralen Pionen (7% — ~ + 7) — viele elektromagneti-
sche Subkaskaden erzeugt (vgl. Abschnitt 3.1.2). Durch die im Verhéltnis zur
Paarbildung und Bremsstrahlung bei hadronischen Wechselwirkungen deutlich
groferen Transversalimpulse der resultierenden Pionen wird eine erheblich brei-
tere Lateralverteilung des gesamten Schauers bewirkt. Da auflerdem durch die
verhéaltnisméBig groffen Wechselwirkungslangen von Hadronen teilweise deutliche
Hohendifferenzen zwischen den Subkaskaden liegen kénnen, ergibt sich insgesamt
auch eine wesentlich ausgedehntere Longitudinalverteilung der Teilchenkaskade.
Diese grofleren Ausdehnungen in der lateralen und longitudinalen Schauer-
entwicklung gelten somit auch fiir die Elektronen in den elektromagnetischen
Subkaskaden hadronischer Schauer, die hauptsichlich fiir die Emission von
Cherenkov-Photonen verantwortlich sind. Damit ergibt sich auch fiir die Unter-
suchung der entsprechenden raumlichen Verteilungen der Cherenkov-Lichtdichte
ein Ansatz fiir eine effektive v-Hadron-Separation.

Die sehr deutlichen Unterschiede in der Entwicklung der Cherenkov-Emission
bei photonischen und hadronischen Luftschauern wird durch Abbildung 3.5/ ein-
drucksvoll belegt. Wie im Abschnitt 3.5.3 gezeigt wird, haben diese charak-
teristischen Eigenschaften der beiden Schauertypen Auswirkungen auf die von
Cherenkov-Teleskopen registrierten Kamerabilder, so dafl hierdurch eine Moglich-
keit gegeben ist, die beiden verschiedenen Typen von priméren Teilchen mit Hilfe
einer Bildanalyse recht effizient zu unterscheiden.

3.2.4 Einfliisse der Atmosphire auf das Cherenkov-Licht

Da die Cherenkov-Photonen eines ausgedehnten Luftschauers vom Ort ihrer
Emission in grofler Hohe bis zur Beobachtungsebene einen weiten Weg durch
die dichter werdende Atmosphére zuriicklegen, sind ihre Wechselwirkungen mit
Luftmolekiilen sowie Aerosolpartikeln fiir das Verstéindnis der am Erdboden
nachgewiesenen Lichtmengen von Bedeutung. Die urspriingliche Intensitéit des
Cherenkov-Lichtes wird hierbei durch Absorptions- und Streuprozesse wellen-
langenabhéngig vermindert. Bei einem (elastischen) Streuprozef erfihrt ein Pho-
ton hierbei lediglich eine Richtungsablenkung ohne Energieverlust. Dennoch muf}
dieser Vorgang im Falle von atmosphérischem Cherenkov-Licht als totaler Verlust
des jeweiligen Photons gewertet werden, da schon kleine Streuwinkel grofl im Ver-
gleich zum maximalen Cherenkov-Winkel ¢y max = 1.38° sind. Bei Absorptions-
prozessen wird die Energie eines Photons hingegen komplett von dem beteiligten
Molekiil aufgenommen und in eine andere Energieform umgewandelt.

Die Stérke der Absorption von Cherenkov-Strahlung ist in der Atmosphére
hohenabhéngig, da die einzelnen Wechselwirkungspartner der Photonen jeweils
in verschiedenen atmosphérischen Schichten ihre grofiten Vorkommen haben.
Fiir die Cherenkov-Photonen ausgedehnter Luftschauer sind hauptséichlich die
Verluste durch die Rayleigh- und Mie-Streuung sowie durch die Absorption bei
der Wechselwirkung mit den in der Atmosphére enthaltenen Ozonmolekiilen zu
beriicksichtigen. Die drei Prozesse werden im folgenden kurz charakterisiert.
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Abbildung 3.5: Darstellung der durch ein 6 TeV-Proton (links) bzw. durch ein
1 TeV-Photon (rechts) ausgeldsten Emission von Cherenkov-Licht in der Atmosphdire
(nach Horns (2000)). Das Maf fiir die Schwéirzung liefert die Volumenhelligkeit der
Cherenkov-Emission. Hierbei ist zu bericksichtigen, daf die einzelnen Photonen unter
dem Cherenkov- Winkel von etwa 1° relativ zur jeweiligen Bahn der geladenen Schauer-
teilchen abgestrahlt werden, so daf$ ein Nachweis des Cherenkov-Lichtes nicht aus der
hier gewdhlten Blickrichtung, sondern nur vom Erdboden in der Ndhe des Kernortes
aus moglich ist.

Rayleigh-Streuung: Im Falle einer Wechselwirkung von Photonen mit Luft-
molekiilen bzw. allgemein mit Partnern, die deutlich kleiner als die Wellenléinge A
der Photonen sind, tritt die sogenannte Rayleigh-Streuung auf, deren Wirkungs-
querschnitt proportional zum Kehrwert der vierten Potenz der Wellenlédnge ist:

1
O rayleigh ™~ F (311)

Die Rayleigh-Streuung ist beispielsweise fiir die Rotfirbung des Sonnenlichtes in
den Morgen- und Abendstunden verantwortlich, da der blaue Anteil des Sonnen-
spektrums erheblich stédrker aus der Sichtlinie des Betrachters fortgestreut wird.

Mie-Streuung: Bei diesem Prozef} tritt eine Wechselwirkung der Cherenkov-
Photonen mit Partikeln auf, die eine der Wellenldnge entsprechende oder grofiere
Ausdehnung aufweisen. Hierbei kommen im wesentlichen Aerosole in fester und
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fliissiger Form in Betracht, die insbesondere bis zu einer Héhe von etwa 1 km {iber
dem Meeresspiegel in starker Konzentration auftreten. Neben der gréfleren Nahe
zum Schauermaximum ist dies einer der Griinde, einen Detektor zum Nachweis
von Cherenkov-Photonen aus Luftschauern auf dem Niveau von Berggipfeln bei
ungefahr 2000 m zu installieren.

Absorption an Ozonmolekiilen: Photonen mit Wellenldngen A, die kleiner
als etwa 310nm sind, konnen eine photochemische Spaltung der in der Atmo-
sphére enthaltenen Ozonmolekiile bewirken. Dieser Prozefl hat im Falle der
Beobachtung des Cherenkov-Lichtes von Luftschauern einen steilen Abbruch
des Cherenkov-Spektrums unterhalb von 310 nm zur Folge. Aufgrund der 1/\2-
Proportionalitidt des Spektrums miissen die fiir die TeV-y-Astrophysik ver-
wendeten Photodetektoren (vorwiegend Photomultiplier) daher insbesondere fiir
den Wellenldngenbereich von etwa 300 bis 450 nm optimiert sein.

3.3 Die atmosphéirische Cherenkov-Technik

3.3.1 Nichtabbildende Cherenkov-Detektoren

Der Nachweis der einzelnen Komponenten der Teilchenkaskade eines ausgedehn-
ten Luftschauers erfolgt iiblicherweise durch grofiflichige Felder von Detektor-
stationen (im Beispiel des HEGRA-Experimentes sind dies die im Abschnitt 4.1
erwiahnten Szintillator- und Geigerzéhlerinstallationen). Im Gegensatz zu dieser
MeBmethode, die nur einen Querschnitt durch die in der jeweiligen Beobachtungs-
hohe vorhandene Teilchenkaskade liefert, bietet die Beobachtung des zuvor
beschriebenen atmosphérischen Cherenkov-Lichtes die Moglichkeit, die Schauer-
entwicklung insgesamt zu erfassen. Analog zu den Teilchendetektorfeldern kénnen
fiir diese Aufgabe offene Cherenkov-Zahler wie beispielsweise der HEGRA-
ATROBICC-Detektor (siche Abschnitt 4.1) verwendet werden. Eine relativ neue
Variante bedient sich Anlagen zur Gewinnung von Solarenergie, die sehr grof3-
flachige Spiegel (sogenannte Heliostaten) verwenden, um das Sonnenlicht auf
einen in der Regel in einem Turm befindlichen Warmekoppler zu fokussieren.
Da diese Anlagen nachts fiir andere Zwecke genutzt werden koénnen, bietet sich
die Anwendung als Mefiinstrument fiir das Cherenkov-Licht von Luftschauern an.
Hierbei findet wie beim AIROBICC-Detektor eine Vermessung der Cherenkov-
Schauerfront (engl.: wavefront sampling) statt, wobei die Intensitéit und Ankunfts-
zeit der Schauerfront an den Standorten der einzelnen Heliostaten iiber eine
ebenfalls im Turm angebrachte sekundire Optik unter Verwendung einer speziel-
len Photomultiplierkamera registriert wird. Beispiele fiir die Realisation dieser
MefBtechnik sind die Projekte CELESTE (de Naurois et al.2002), GRAAL (Ar-
queros et al.2002) und STACEE (Oser et al. 2001). Obwohl diese Instrumente
wegen ihrer besonders groflen Spiegelflichen eine sehr niedrige Energieschwelle im
Bereich von 50 bis 250 GeV erreichen kénnen, sind ihre Sensitivitdten im Vergleich
zu den im folgenden beschriebenen abbildenden atmosphérischen Cherenkov-
Teleskopen sehr klein. Dies liegt insbesondere an der vergleichsweise geringen
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Effizienz der bei der Methode der Schauerfront-Vermessung nur beschréankt mog-
lichen ~-Hadron-Separation.

3.3.2 Die abbildende Cherenkov-Technik

Bei der abbildenden atmosphérischen Cherenkov-Technik wird das Cherenkov-
Licht eines Luftschauers mit einem oder mehreren sogenannten ,abbildenden
atmosphérischen Cherenkov-Teleskopen® beobachtet, die sich in der von den
Cherenkov-Photonen beleuchteten elliptischen Fldche auf der Beobachtungsebene
befinden (siehe auch Abbildung3.11). Ein Cherenkov-Teleskop besitzt einen grof3-
flichigen Reflektor mit einer Fliche im Bereich zwischen 5m? und mittlerweile
maximal 250 m?, in dessen Brennebene eine Kamera angebracht ist, die aus einer
Matrix schneller Photomultiplier besteht. Das registrierte Cherenkov-Licht wird
mit dieser Detektoranordnung schliellich in ein elektronisch auswertbares Signal
umgewandelt. Mit den Methoden der digitalen Bildverarbeitung kénnen die so
entstandenen Kamerabilder fiir TeV-v-Astrophysik genutzt werden.

Die Sensitivitdt eines Cherenkov-Teleskopes wird hauptséchlich durch die
Spiegelflache, die Granularitdt und das Gesichtsfeld der Kamera sowie durch die
Quantenausbeute der verwendeten Photomultiplier, ihren dynamischen Bereich
und die gewahlte Triggerschwelle bestimmt. Ferner spielen auch die Integrations-
zeiten (hierunter werden die Zeitfenster verstanden, in denen der Cherenkov-
Lichtblitz eines Schauers aufgezeichnet wird) und die meist topologischen Trigger-
bedingungen fiir ein aufzuzeichnendes Ereignis eine wichtige Rolle. Dies gilt ins-
besondere fiir die Unterscheidung von ~- und hadroninduzierten Schauern.

Das Prinzip der winkelabbildenden Projektion des Cherenkov-Lichtes in
die Brennebene des Reflektors wird durch Abbildung 3.6/ verdeutlicht. Wird
vereinfachend eine ideale Abbildung im Teleskop angenommen, so fokussiert
der Spiegel parallel einfallendes Licht unabhéngig vom Auftreffpunkt auf dem
Reflektor stets in denselben Punkt der Brennebene. Auf diese Weise ist die
Lichtintensitdt in einem Punkt der Kameraebene ein Maf} fiir die gesamte
Starke des Cherenkov-Lichtes aus der entsprechenden Einfallsrichtung. Fiir
Cherenkov-Teleskope werden typischerweise aus Kostengriinden segmentierte
Spiegelanordnungen verwendet, deren Abbildungsfehler unter anderem von [Piihl-
hofer (1996) am Beispiel der bei den HEGRA-Teleskopen verwendeten Davies-
Cotton-Anordnung (vgl. Abschnitt 4.3.1) diskutiert werden. Die nichtideale
Abbildungsfunktion stellt jedoch iiblicherweise keine besondere Einschrinkung
fiir die Verwendung der Teleskope im Rahmen der TeV-+-Astrophysik dar.

Aufgrund der winkeltreuen Abbildung empfiehlt sich in der Kameraebene des
Cherenkov-Teleskopes die Darstellung des Bildes in Winkelkoordinaten (0, ©,).
Trifft ein Photon ein auf den Zenit gerichtetes Teleskop unter dem Azimutwinkel ¢
und dem Zenitwinkel ¥, so gilt fiir eine ideale Abbildung die folgende Trans-

formationsgleichung:
O, _ ¥ - cosp (3.12)
0, Y- sinp '

Eine entsprechende Transformation kann fiir jede Ausrichtung des Teleskopes
durchgefiihrt werden. Da die Winkelkoordinaten in der Kameraebene ein kar-
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Abbildung 3.6: Projektion der Cherenkov-Photonen eines Luftschauers in die Brenn-
ebene eines Cherenkov-Teleskopes. Die Schauerachse ist hierbei um den Winkel ¢
zur optischen Achse des Teleskopes geneigt, was eine Verschiebung und Stauchung des
Kamerabildes zur Folge hat.

tesisches Koordinatensystem aufspannen, werden die Berechnungen fiir die im
Abschnitt 3.5.1 erlduterte geometrische Richtungsrekonstruktion deutlich erleich-
tert. Daher werden im Rahmen der vorliegenden Arbeit im wesentlichen alle
Berechnungen in Bezug auf die Kameraebene in Winkelkoordinaten und nicht
in den entsprechenden krummlinigen Himmelskoordinaten durchgefiihrt.

Die in Abbildung 3:6] dargestellten Cherenkov-Photonen eines unter dem
Zenitwinkel ¥y und dem Azimutwinkel ¢y einfallenden Schauers werden geméfl
Abbildung 3.7 in die Kameraebene projiziert. Photonen, die parallel zur Schauer-
achse auf das Teleskop treffen, werden hierbei in den Punkt (6,9, ©,0) abgebil-
det, so dafl eine Neigung der Schauereinfallsrichtung gegen die optische Achse des
Cherenkov-Teleskopes eine Verschiebung und Stauchung des Kamerabildes in der
Brennebene bewirkt.

In Abbildung 3.7 wird ferner bereits im Umrif} die typische ellipsenéhnliche
Form des Bildes eines y-Schauers angedeutet, die den Ausgangspunkt fiir die Ana-
lyse von Luftschauerereignissen stellt. Die Entstehung dieser Form 148t sich ver-
stehen, wenn vereinfachend ein senkrecht einfallender 1 TeV-vy-Schauer betrach-
tet wird, der in einem typischen Abstand R von etwa 80m zum Cherenkov-
Teleskop auf die Beobachtungsebene trifft. Nach Hillas) (1996) stammen bei
einem derartigen Ereignis typischerweise 50 % des emittierten Cherenkov-Lichtes
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Abbildung 3.7: Schematische Darstellung des Kamerabildes fiir die in Abbildung 3.6
skizzierten Cherenkov-Photonen. Die Achsen werden hierbei in dem kartesischen
Winkelkoordinatensystem (©y,0y,) skaliert. Die Ellipse deutet den typischen Umrifs
des Kamerabildes eines ~y-Schauers an, wobei die grofle Hauptachse auf den Bild-
punkt (040, Oy0) der Einfallsrichtung der Schauerachse zeigt.

aus einem zylindrischen Volumen mit einer Ausdehnung von etwa 3.5km in
der Hohe und 40m im Durchmesser. Das Maximum der Anzahl geladener
Teilchen befindet sich hierbei in einer Hohe von etwa 10km. Unter Beriick-
sichtigung des sich mit der Hohe dndernden Cherenkov-Winkels treffen die
Cherenkov-Photonen somit aus einem bestimmten Zenitwinkelintervall auf die
Beobachtungsebene. Die Longitudinalverteilung der Schauerteilchen fiithrt daher
im Kamerabild zu einem begrenzten Bereich mit einem bestimmten radialen
Abstand zum Punkt (0,9, 0,9), der die Einfallsrichtung der Schauerachse mar-
kiert. Die Breite der Bildstruktur wird entsprechend durch die laterale Verteilung
der Schauerteilchen in dem oben angesprochenen zylindrischen Volumen beein-
flult. Bei geniigend groflem Abstand des Teleskopes zum Kernort ergibt sich
somit fiir y-Schauer eine schlanke Ellipse, deren grole Hauptachse auf den Bild-
punkt (©,0,0,0) zeigt.

3.3.3 Einfliisse des Nachthimmelsleuchtens

Beobachtungen des Cherenkov-Lichtes von Luftschauern werden durch den Licht-
hintergrund am Nachthimmel (engl.: night sky background, kurz: NSB) beein-
fluBt. Daher werden nicht nur Cherenkov-Photonen, sondern auch Photonen
von weiteren Quellen nachgewiesen. Das Licht vom Nachthimmel stammt unter
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anderem von einzelnen Sternen, deren Licht direkt, aber auch diffus gestreut das
Teleskop erreichen kann. Weiterhin spielen gegebenenfalls der Hintergrund der
galaktischen Ebene und gestreute Anteile terrestrischer Lichtquellen eine Rolle.
Da diese Einfliisse durch Zufallskoinzidenzen den Nachweis von Luftschauer-
signalen vortduschen konnen, miissen Anstrengungen unternommen werden, sol-
che Ereignisse zu unterdriicken. Ein Beispiel hierfiir ist die Anwendung einer
topologischen Triggerbedingung fiir die Kamera eines Cherenkov-Teleskopes, bei
der die insbesondere im Falle von v-Schauern auftretende Eigenschaft ausgenutzt
wird, zusammenhéngende Kamerabilder zu erzeugen (vgl. Abschnitt [4.3.3).

Eine Vermessung des Photonenflusses vom Nachthimmel wurde im Rahmen
des HEGRA-Projektes von Mirzoyan und Lorenz (1994) auf der Insel La Palma
durchgefiihrt. La Palma bietet aufgrund eines weltweit einmaligen Gesetzes
(span.: La Ley del Cielo) gegen die sogenannte ,, Lichtverschmutzung® einen beson-
ders guten Schutz vor den fiir astronomische Beobachtungen stérenden Einfliissen
durch kiinstliche Lichtquellen.®

3.4 ~-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen

Auf der Basis von geeigneten Analysemethoden kénnen mit Hilfe von Cherenkov-
Teleskopen die wesentlichen Parameter von Luftschauern wie beispielsweise die
Einfallsrichtung sowie die Art und Energie des Primérteilchens rekonstruiert
werden. Das astrophysikalische Studium von Quellkandidaten gliedert sich hierbei
in die Signalsuche unter Beriicksichtigung einer moglichen Variabilitiat der
gemessenen TeV-v-Strahlung sowie gegebenenfalls in eine spektroskopische und
morphologische Untersuchung des y-Emitters.

Unter Beachtung der Winkelauflésung des verwendeten Instrumentes erfolgt
die Signalsuche auf der Basis eines Vergleiches zwischen der Zahl Non der
aus der Richtung einer das Objekt umschlieBenden Signalregion (engl.: ,jon
source“- bzw. ON-Region) mit der Anzahl Nopp von registrierten Ereignissen
aus der Richtung einer geeigneten Untergrundregion (OFF-Region). Zur Gewin-
nung von aussagekriftigen Resultaten mufl dabei eine ausreichend grofie Z#hl-
statistik vorliegen. Anhang Bl enthélt zu dieser Thematik einen Exkurs zur
Bestimmung der statistischen Signifikanz in der TeV-+-Astrophysik. Die einzel-
nen Rekonstruktionsmethoden werden in den nachfolgenden Abschnitten sowie
im Kapitel 4/ am Beispiel des HEGRA-Teleskopsystemes eingehend erldutert.

3.4.1 Kamerabilder ausgedehnter Luftschauer

Wie schon im Abschnitt 13.3.2 erldutert wurde, weisen die Kamerabilder von
photoninduzierten Luftschauern einen nidherungsweise elliptischen Umrifl auf.
Dies wird durch Abbildung 3.8 bestétigt, die das Kamerabild eines HEGRA-
Teleskopes fiir ein Luftschauerereignis zeigt, dessen Energie in diesem Fall mit
einem Wert von etwa 11 TeV rekonstruiert wurde. Das Ereignis wurde dabei auf-
grund des Ergebnisses der y-Hadron-Separation als Kandidat fiir einen photon-

8 Siehe z. B. |http://www.iac.es/proyect/otpc /pagl.htm.
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Abbildung 3.8: HEGRA-Kamerabild (Teleskop CT2) eines Ereignisses, das als
Kandidat fir einen photoninduzierten Luftschauer rekonstruiert wurde. Der Daten-
satz wurde im Mai 2000 bei Beobachtungen des TeV-Blazars Mrk-501 unter einem
Zenitwinkel von 11.75° aufgenommen. Der rekonstruierte Kernort des Schauers liegt
etwa 104 m vom Zentrum des Systemes entfernt. Als Primdrenergie wurde ein Wert
von 10.8 TeV bestimmt. Links st hierbei das aus den Rohdaten erzeugte Bild gezeigt,
wdhrend rechts nur noch diejenigen Bildelemente dargestellt sind, deren Amplituden
die Bildreinigungsschnitte (engl.: tailcuts) erfillt haben. Die Amplitudenwerte geben die
gemessene Lichtmenge in Finheiten von registrierten Photoelektronen an. Die Ellipsen
zeigen ferner das jeweilige Ergebnis der Bildparametrisierung (siehe Abschnitt|3.4.2).
Der Durchmesser der Kamera betrdgt von Kante zu Kante etwa 4.3°.

induzierten Schauer registriert. Die Ellipsen verdeutlichen hierbei das jeweilige
Resultat der im folgenden Abschnitt beschriebenen Bildparametrisierung nach
der Methode der zweiten Momente und zeigen insbesondere nach Anwendung
der Schnitte zur Bildreinigung (engl.: tailcuts, sieche Abschnitt 4.3.5) eine gute
Ubereinstimmung mit der Bildform.

Aus dem hier dargestellten Kamerabild wird bereits ersichtlich, dafl das
Kameragesichtsfeld” eines Cherenkov-Teleskopes fiir zenitnahe Beobachtungen
von Luftschauern mit Primérenergien im TeV-Bereich in der Groéflenordnung
von 4° liegen sollte. Durch ein grofles Gesichtsfeld wird vermieden, dafl zuviele
Bilder von Schauerereignissen einer beobachteten Quelle durch den Kamerarand
abgeschnitten und damit fiir eine Auswertung unbrauchbar werden. Ein grofles
Gesichtsfeld erlaubt ferner die Anwendung der im Abschnitt 4.8.2 beschriebe-
nen, sogenannten wobble-Beobachtungsmethode, bei der das Teleskop nicht auf
das zu untersuchende Objekt direkt, sondern auf eine leicht versetzte Position
ausgerichtet wird. Auf diese Weise kann gleichzeitig mit der Beobachtung der
Signalregion auch eine Untergrundbestimmung durchgefiihrt werden, so dafl sich
fiir das Objekt eine Verdoppelung der Me3dauer im Vergleich zur konventionellen
»ON/OFF“Beobachtungsmethode ergibt.

Um die Form des Kamerabildes mit Hilfe der einzelnen Photomultiplier gut

9 Unter dem Gesichtsfeld wird der mittlere Winkeldurchmesser der Kamera verstanden.
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Abbildung 3.9: HEGRA-Kamerabilder von Untergrundereignissen. Links ist ein auf-
grund der ~v-Hadron-Separation als Hadronkandidat identifiziertes Ereignis dargestellt
(mscw = 2.3, wvgl. Abschnitt [3.5.5)), wihrend auf der rechten Seite einer der licht-
schwachen Myonringe zu sehen ist. Die durch Kreuze markierten Pixel haben in diesem
Fall das Triggern eines lokalen Myon-FEreignisses in diesem Teleskop ausgeldst. Beide
Bilder wurden mit Hilfe der tailcuts bereinigt.

auflosen zu konnen, wird ferner deutlich, daf§ die Granularitit der Kamera
geniigend fein gewahlt werden mufl. Hierbei muf} jedoch fiir jedes Projekt nach
einer sinnvollen Auswahl der Grofle der einzelnen Bildelemente (engl.: picture
element, kurz: Pixel) gesucht werden. Insbesondere sind hierbei die fiir den zu
untersuchenden Energiebereich typischen Bildausdehnungen und -fluktuationen,
die Abbildungsqualitdt des Spiegels, die Zahl der durch das Nachthimmels-
leuchten verursachten Photonensignale sowie die zur Verfiigung stehenden finan-
ziellen Mittel und der wihrend des Betriebes erforderliche Wartungsaufwand zu
beriicksichtigen.

Im Gegensatz zu den zusammenhéngenden und nahezu elliptischen Kamera-
bildern von photoninduzierten Luftschauern weisen hadroninduzierte Ereignisse
eine deutlich breitere Lichtverteilung in der Kameraebene auf. Abbildung 3.9
zeigt im linken Teil exemplarisch das Bild eines typischen hadronischen Ereig-
nisses, wobei insbesondere die Diskrepanz zwischen der Intensitéitsverteilung in
den einzelnen Kamerapixeln und der angepafiten Ellipse den signifikanten Unter-
schied zu den ~-Schauern verdeutlicht.

Abbildung 3.9 zeigt ferner im rechten Teil einen sogenannten Myonring.
Hierbei werden Cherenkov-Photonen nachgewiesen, die von einem das Teleskop
direkt treffenden Myon ausgelost wurden. Da in diesem speziellen Fall lediglich
Photonen aus einem eng begrenzten Hohenintervall direkt iiber dem Reflektor
nachgewiesen werden, ist der Cherenkov-Winkel fiir alle Photonen praktisch iden-
tisch. Da der Azimutalbereich der Herkunftsrichtungsverteilung der Cherenkov-
Photonen bei einem direkten Myontreffer vollstdndig ausgenutzt wird, ergibt sich
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Abbildung 3.10: Parametrisierung der im Falle von v-Schauern ndherungsweise ellip-
tischen Cherenkov-Lichtverteilung in der Fokalebene nach Hillas (1985). Aufgrund der
Asymmetrie der Verteilung fallen der Bildschwerpunkt und der Mittelpunkt der ange-
pafiten Ellipse in der Regel nicht zusammen.

ein ringformiges Bild. Trifft ein Myon unter einem kleinen Abstand vom Teleskop
auf die Beobachtungsebene, so ergibt sich entsprechend ein beleuchtetes Ringseg-
ment in der Kamera. Da die Analyse von Myonringen eine Absolutkalibration von
Cherenkov-Teleskopen erlaubt (siehe Bolz (1999) bzw. Abschnitt 4.4.3), ist die
Untersuchung dieser beim HEGRA-Teleskopsystem mit verhéltnisméBig kleiner
Rate auftretenden Ereignisklasse ebenfalls von grofler Bedeutung.

3.4.2 Parametrisierung der Kamerabilder

Unter Verwendung einer geeignet gewédhlten Parametrisierung der aufgezeich-
neten Kamerabilder lassen sich bei der Datenanalyse sowohl die Einfallsrichtung
als auch die Kernortposition eines Luftschauers (und damit die Lage der Schauer-
achse im Raum) sowie Art und Energie des Primérteilchens rekonstruieren. Dies
gilt insbesondere bei der im Unterkapitel 3.5 beschriebenen stereoskopischen
Beobachtungsmethode unter Verwendung mehrerer Bilder desselben Ereignisses.

Eine sehr robuste und in der vorliegenden Arbeit wie auch in den meisten
anderen Analysen verwendete Methode zur mathematischen Beschreibung der
Kamerabilder bedient sich der Berechnung der ersten und zweiten Momente
der Lichtverteilung in der Fokalebene. Da diese Art der Parametrisierung auf
einen Vorschlag von Hillas (1985) zur Anpassung einer Ellipse an die im
Falle von y-Schauern ebenfalls elliptischen Kamerabilder zuriickgeht, werden die
resultierenden Bildparameter in der Literatur oft als Hillas-Parameter bezeichnet.
Abbildung 3.10/ veranschaulicht die wesentlichen Aspekte der Bildbeschreibung,
wobei die bedeutendsten Parameter in Tabelle [3.1 zusammenfassend beschrieben
werden.
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| Bildparameter | Definition (Funktion) |

size Summe aller Pixelamplituden

(Maf fiir die Energie des Primérteilchens)
Center of Gravity (CoG) | Bildschwerpunkt

(Lage des Bildes in der Kameraebene)

distance Abstand Bildschwerpunkt — Kamerazentrum
(Uberpriifung der Bildposition)

width kleine Hauptachse der angepafiten Ellipse
(Rekonstruktion, y-Hadron-Separation)

length grofle Hauptachse der angepafiten Ellipse
(Rekonstruktion, y-Hadron-Separation)

alpha Winkel zwischen grofler Hauptachse der Ellipse

und Linie Bildschwerpunkt — Kamerazentrum
(Signalsuche bei Einzelteleskopen)
displacement Abstand Bildschwerpunkt — Einfallsrichtung
(durch Richtungsrekonstruktion bestimmt)

Tabelle 3.1: Definition und Funktion der fir die Rekonstruktion und ~y-Hadron-
Separation von Luftschauerereignissen wesentlichen Bildparameter nach Hillas (1985).
Die einzelnen Groflen sind in Abbildung [3.10 anschaulich dargestellt. Entsprechend
Abschnitt |3.5.2 zeigt die grofie Hauptachse des Bildes auf den Bildpunkt der Schauer-
achse. Der Parameter alpha dient daher bei Finzelteleskopen in der Datenanalyse als
Selektionsschnitt auf die Finfallsrichtung der Ereignisse. Bei stereoskopischen Teleskop-
systemen findet der Parameter alpha dagegen tblicherweise keine Verwendung.

Wegen der im Abschnitt [3.2.2] erlauterten kalorimetrischen Eigenschaft der
Atmosphére ist die als nulltes Moment eines parametrisierten Kamerabildes resul-
tierende Bildamplitude size unter Beriicksichtigung der Position des jeweiligen
Teleskopes relativ zur Lage der Schauerachse im Raum ein Maf fiir die Energie
des Primérteilchens. Die Gréfle des Parameters distance dient bei den hier durch-
gefithrten Datenanalysen als leicht zu handhabendes Kriterium zur Uberpriifung
der Position des Bildes in der Kameraebene. Um zu vermeiden, dafl vom Kamera-
rand abgeschnittene Bilder in die Analyse eingehen, wird hierzu eine geeignete
Schnittgrenze definiert (vgl. Abschnitt4.6.3). Die GroBen width und length stellen
entsprechend Abschnitt [3.3.2/ ein Maf} fiir die laterale bzw. longitudinale Aus-
dehnung des beobachteten Luftschauers dar und dienen daher als Grundlage
fiir die im Abschnitt 3.5.3/ beschriebene Methode zur ~-Hadron-Separation. Die
Winkeldistanz displacement zwischen dem Bildpunkt der Schauereinfallsrichtung
und dem Bildschwerpunkt ist im eigentlichen Sinne kein Bildparameter sondern
eine bei der Richtungsrekonstruktion bestimmte Grofie (siehe Abschnitt 3.5.1).

Alternativ zur Parametrisierung der Kamerabilder basieren sogenannte semi-
analytische Modell-Analysen auf gemittelten Bildeigenschaften, die durch Monte-
Carlo-Simulationen bestimmt werden. Eine gleichzeitige Optimierung solcher
Verteilungen an alle bei einem Ereignis gemessenen Grofien gestaltet sich als
auflerst rechenaufwendig. Ferner reagieren semianalytische Modelle insbesondere
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unter Beriicksichtigung der sich zeitlich verdndernden Detektoreigenschaften sehr
empfindlich auf Effizienzschwankungen einzelner Komponenten. Unter diesem
Gesichtspunkt hat sich diese Analysemethode fiir das HEGRA-Teleskopsystem
nicht durchgesetzt (Hofmann et al.1999), wihrend sie fiir das mit einer hoher
auflosenden Kamera bestiickte CAT-Teleskop (Le Bohec et al.ll1998) sowie fiir das
H-E-S-S-Teleskopsystem (Lemoine-Goumard et al.2006) erfolgreich angewendet
wurde.

3.4.3 Die Zeitstruktur des Kamerabildes

Das Cherenkov-Licht eines Luftschauers besitzt aufgrund der Lateral- und
Longitudinalverteilung der Teilchenkaskade eine bestimmte Zeitstruktur. Daher
ermoglicht die Verwendung schneller Photomultiplier und einer ebenfalls schnellen
Ausleseelektronik, Informationen iiber die Schauerentwicklung aus der zeitlichen
Entstehung des Kamerabildes wiahrend der Integrationszeit zu erhalten.

Bei einer Methode, die mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen untersucht
wurde, wird die Integrationszeit der Cherenkov-Kamera in mehrere Intervalle
gleicher Lénge unterteilt, so dal anstelle des {iblichen zeitintegrierten Kamera-
bildes seine zeitliche Entwicklung beobachtet werden kann. Durch dieses Ver-
fahren lassen sich Schlufolgerungen iiber den Abstand des Teleskopes vom Kern-
ort des Schauers sowie prinzipiell auch iiber die Art des priméren Teilchens ziehen
(Gotting/ [1998). Eine alternative Analyse von HEGRA-MeBdaten unter Bertick-
sichtigung der Zeitprofile der Lichtpulse wird von Hef et al. (1999) beschrieben
(siehe auch Abschnitt 4.4.2).

3.5 Die stereoskopische Beobachtungsmethode

Nachdem in den bisherigen Ausfiihrungen nur die Prinzipien der Beobachtung
mit einem einzelnen Cherenkov-Teleskop dargestellt wurden, werden im folgenden
die Vorteile der Verwendung eines Systemes aus mehreren Cherenkov-Teleskopen
diskutiert. Bei einem Teleskopsystem sind alle beteiligten Teleskope auf dieselbe
Himmelsposition ausgerichtet, so daf§ ein aus dieser Richtung einfallender Luft-
schauer stereoskopisch (also unter verschiedenen Blickwinkeln) beobachtet werden
kann. Durch eine zentrale Verarbeitung der Mefldaten der einzelnen Teleskope ist
es moglich, ausschliellich diejenigen Ereignisse zu betrachten, bei denen min-
destens zwei Kameras eine ausreichende Lichtmenge registriert haben. Mit Hilfe
dieser Voraussetzung lassen sich ferner auch Ereignisse diskriminieren, die fiir
die TeV-y-Astrophysik einen wesentlichen Untergrund darstellen. Hierzu gehéren
insbesondere die nachfolgend beschriebenen Einfliisse lokaler Myonen, des Nacht-
himmelsleuchtens sowie hadronischer Luftschauer mit niedrigen Energien.
Sogenannte lokale Myonen kénnen in Cherenkov-Teleskopen auf zwei verschie-
dene Weisen Triggersignale auslésen. Zum einen kann das von Myonen in der Nidhe
eines Teleskopes verursachte Cherenkov-Licht einen charakteristischen ,,Myon-
ring” hervorrufen (vgl. Abschnitt 3.4.1). Da die weiteren Teleskope eines stereo-
skopisch betriebenen Systemes jedoch in der Regel weit genug entfernt stehen,
werden von ihnen keine Cherenkov-Photonen dieses Myons nachgewiesen, so
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daBl im normalen Mefbetrieb keine weitere Reaktion auf dieses lokale Ereignis
erfolgt. Zum anderen hat die stereoskopische Beobachtung den Effekt, daf3 der
bei einzeln betriebenen Cherenkov-Teleskopen vorhandene, erhebliche Myonen-
untergrund praktisch verschwindet. Hierbei durchqueren relativistische Myonen
die Kamera und deponieren dabei in einzelnen Photomultiplier-Rohren einen Teil
ihrer Energie. Die so entstehenden, relativ geradlinigen Spuren kénnen bei der
Bildanalyse nur unzureichend von photoninduzierten Schauerereignissen unter-
schieden werden. Da der Einfall von Myonen jedoch auf zenitnahe Einfallswinkel
konzentriert ist, ergibt sich lediglich eine verschwindend geringe Wahrscheinlich-
keit, dafl ein Myon zwei Kameras nacheinander erreicht und bei einem Teleskop-
system die Aufzeichnung eines Ereignisses verursacht.

Ein wesentlicher Vorteil der stereoskopischen Beobachtungsmethode besteht
in einer deutlichen Reduzierung des durch das Nachthimmelsleuchten ver-
ursachten Untergrundrauschens (sieche Abschnitt 3.3.3). Da hierbei in der Regel
ebenfalls nur ein Teleskop pro Triggerzeitfenster betroffen ist, konnen die
Ansprechschwellen der Systemteleskope im Vergleich zur Verwendung als ein-
zeln betriebenes Teleskop erheblich abgesenkt werden. Bei einem Einzelteleskop
gleicher Grofle wiirde dies zu einem extrem starken Anstieg der Triggerrate
fithren, wobei die Totzeit der Ausleseelektronik als limitierende Gréfle einen
Gewinn an physikalisch relevanten Daten verhindert. Im Gegensatz dazu ergibt
sich durch die Absenkung der Ansprechschwellen eines stereoskopischen Teleskop-
systemes eine deutlich niedrigere Energieschwelle, weil in diesem Fall nur die
von mindestens zwei Teleskopen getriggerten Ereignisse aufgezeichnet werden
miissen. 1’

Die Forderung nach gleichzeitigen Triggersignalen von mindestens zwei Tele-
skopen bewirkt ferner, daf§ ein grofler Anteil der aufgrund des stark abfallen-
den Spektrums der kosmischen Strahlung zahlreich auftretenden hadronischen
Luftschauerereignisse mit verhéltnisméflig kleiner Energie verworfen wird. Das bei
hadroninduzierten Teilchenkaskaden emittierte Cherenkov-Licht besitzt in diesem
Fall im Gegensatz zu y-Schauern mit der gleichen Primérenergie eine deutlich
weniger kompakte Struktur. Daher tritt erheblich seltener der Fall auf, daf§ bei
wenigstens zwei Teleskopen die lokalen Ansprechbedingungen erfiillt sind (siche
auch Abschnitt 14.3.3).

Bei der Verwendung mehrerer Teleskope ohne den FEinsatz der stereo-
skopischen Methode wére ein grofler Abstand zwischen den einzelnen Stand-
orten wiinschenswert, um mogliche Koinzidenzen durch Beobachtungen desselben
Schauers zu vermeiden und die effektive Beobachtungsfliche zu maximieren.
Bei einem stereoskopischen Teleskopsystem sollen dagegen alle Komponenten
denselben Luftschauer beobachten. Damit ist durch die in Abschnitt 3.2.2 ange-
stellten Betrachtungen zu den Ausmaflen der Cherenkov-Lichtverteilung bereits
die GroBlenordnung des sinnvollen Teleskopabstandes von etwa 70 bis 140 m fest-
gelegt.

10 Die Einfithrung der Systemtriggerbedingung (also des ausschlieBlichen Auslesens von ko-
inzidenten Ereignissen in wenigstens zwei Teleskopen) fiihrt trotz einer niedrigeren Energie-
schwelle zu einer deutlichen Absenkung der Triggerrate des Detektors. Die aufgrund der stereo-
skopischen Beobachtungsmethode in den registrierten Ereignissen enthaltenen Informationen
iiberwiegen diesen Nachteil jedoch bei weitem.
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’ Methode \ Eigenschaften ‘

Algorithmus Nr.
Algorithmus Nr.
Algorithmus Nr.
Algorithmus Nr.

Uberlagerung der einzelnen Hauptachsen
berticksichtigt zusétzlich Fehler der Bildparameter
zusétzlich Richtungsabschétzung aus Einzelbildern
x2-Optimierung der Rekonstruktionsresultate

= W DN =

Tabelle 3.2: Ubersicht zu den wesentlichen Algorithmen fir die stereoskopische
Richtungsrekonstruktion unter Verwendung der Bildparameter. Die Numerierung folgt
hierbei [ Hofmann et al.| (1999).

In den folgenden Abschnitten werden die wesentlichen Vorteile der stereo-
skopischen Beobachtungsmethode ndher erlautert. Hierzu gehoren insbesondere
die geometrisch eindeutige Rekonstruktion der Lage der Schauerachse im Raum,
eine sehr effiziente ~-Hadron-Separation sowie eine im Vergleich zu Einzel-
teleskopen erheblich bessere Winkelauflosung, die fiir jedes Ereignis und nicht nur
beziiglich des gesamten statistischen Ensembles gegeben ist. Analog ergibt sich
eine hervorragende Energieauflosung, die detaillierte spektrale Studien der beob-
achteten Quellen erlaubt. Ferner erlaubt die Verwendung eines Teleskopsystemes
eine Interkalibration der einzelnen Systemteleskope und auf der Basis dieser
Konsistenziiberpriifungen ein erheblich héheres Vertrauensniveau der aus den
Messungen resultierenden astrophysikalischen Implikationen (Hofmann 2003).

3.5.1 Stereoskopische Richtungsrekonstruktion

Das Prinzip der stereoskopischen Richtungsrekonstruktion ist in Abbildung 3.11
dargestellt. Die einzelnen Systemteleskope sind hierbei entsprechend der beim
HEGRA-Teleskopsystem praktisch immer verwendeten Beobachtungsmethode
achsenparallel auf die beobachtete Quelle ausgerichtet. Nach einer Transformation
aller Kamerabilder in ein gemeinsames Koordinatensystem konnen die durch die
ermittelten Hauptachsen der einzelnen Kamerabilder definierten Geraden zum
Schnitt gebracht werden. Durch eine gewichtete Mittelung der sich ergebenden
Schnittpunkte 148t sich die Einfallsrichtung des priméren Teilchens mit einer Auf-
16sung von etwa 0.1° pro Ereignis bestimmen. Als geeignete Grundlage fiir die
Gewichtung hat sich hierbei der Sinus des sogenannten ,Stereowinkels Ygiereo
zwischen den beiden jeweiligen Geraden herausgestellt (Ulrich/1996).

Neben dieser konventionellen stereoskopischen Rekonstruktionsmethode, die
nach [Hofmann et al.l (1999) als Algorithmus Nr. 1 bezeichnet wird, wurde eine
Reihe weiterer Ansitze verfolgt, um die Genauigkeit der Richtungs- und auch
der Kernortrekonstruktion (vgl. Abschnitt [3.5.2) zu verbessern. Eine ausfiihr-
liche Darstellung findet sich hierzu bei Hofmann et al. (1999). Die wesentlichen
Grundlagen der dabei favorisierten Algorithmen liegen in der Beriicksichtigung
der statistischen Fehler der einzelnen Bildparameter sowie in der Bestimmung
einer Abschétzung fiir die Position des Bildpunktes der Schauereinfallsrichtung
aus einem einzelnen Kamerabild (siehe Tabelle [3.2).

Als Basis fiir die Abschéatzung der Lage des Bildpunktes der «v-Quelle und
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Schauermaximum Fokalebene CT2

o Kamera-
mitte

Fokalebene CT3

kombinierte
Schauerbilder

Einfallsrichtung

Fokalebene CT4

Abbildung 3.11: Rekonstruktion der Lage der Schauerachse im Raum mit Hilfe der
stereoskopischen Beobachtungsmethode (Abbildung aus Horns (2000)). Das Cherenkov-
Licht des hier dargestellten Luftschauers wird in diesem Fall nur von den drei Tele-
skopen CT 2, CT8 und CT/ nachgewiesen, wihrend die beiden ibrigen Reflektoren
auflerhalb des Cherenkov-Lichtkegels stehen. Die in den Fokalebenen aufgenommenen
Kamerabilder werden in eine gemeinsame Bildebene transformiert, in der durch eine
der im Text beschriebenen Methoden die Einfallsrichtung des Schauers rekonstruiert
werden kann. Die Rekonstruktion der Kernortposition erfolgt auf analoge Weise.

damit des aus der Richtungsrekonstruktion resultierenden Parameters displace-
ment (vgl. Abbildung 13.10 sowie Tabelle 13.1) dient das Verhéltnis aus Bildbreite
zu Bildldnge (width / length, siehe auch Akerlof et al. (1991)). Dieser Rekon-
struktionsansatz fithrt bereits bei Einzelteleskopen zu guten Resultaten (Lessard
et_al. 2001), die durch den Einsatz der stereoskopischen Beobachtungstechnik
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Abbildung 3.12: Schematische Darstellung von verschiedenen Methoden zur stereo-
skopischen Richtungsrekonstruktion (Hofmann et al|[1999). (a) Gewichtete Uber-
lagerung von Schnittpunkten einzelner Hauptachsenpaare. (b) Zusdtzliche Beriick-
sichtigung der statistischen Fehler der verwendeten Bildparameter. (c) Zusditzliche
Beriicksichtigung des width/length- Verhdltnisses zur Abschdtzung der Lage des Bild-
punktes der Quelle aus den einzelnen Bildern. (d) Gleichzeitige x2-Optimierung der
Richtungs- und Kernortrekonstruktion (siehe Hofmann et al. (1999)). Die Abbildungs-
teile (a) bis (d) illustrieren die in Tabelle 3.2 aufgefiihrten Algorithmen Nr. 1 bis 4.

noch erheblich verbessert werden. Die Richtungsrekonstruktion erfolgt hierbei
iiber die Bestimmung von elliptischen Bereichen in der gemeinsamen Kamera-
ebene, aus denen ein Schétzwert fiir die Schauereinfallsrichtung ermittelt wird.
Eine schematische Darstellung von zwei dieser weiterentwickelten, bei Hofmann
et_all (1999) als Algorithmus Nr. 2 und 3 bezeichneten Methoden findet sich
zusammen mit der konventionellen Methode Nr. 1 in Abbildung 3.12. Mit Hilfe
dieser Rekonstruktionsverfahren ist bei stereoskopischen Teleskopsystemen eine
Winkelauflosung von deutlich weniger als 0.1° pro Ereignis erreichbar. Die Ver-
wendung von alternativen, in der Regel auf y2.-Optimierungen der Resultate be-
ruhenden Methoden (,,Algorithmus Nr. 4“) hat sich dagegen bislang nicht allge-
mein durchgesetzt.
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3.5.2 Stereoskopische Rekonstruktion des Kernortes

Durch die Hauptachsen der Bilder in den einzelnen Fokalebenen wird fiir jedes
Teleskop eine Ebene im Raum definiert, in der die Schauerachse und das Tele-
skop liegen. Ein analog zur Richtungsrekonstruktion gewichteter Schnitt aller
dieser Ebenen mit der Beobachtungsebene ergibt die rekonstruierte Position des
Kernortes. Da eine zu beobachtende Quelle praktisch immer auflerhalb der Zenit-
position steht, ist es erforderlich, die Kernortrekonstruktion zunéchst in einer zur
Schauerachse orthogonalen Ebene durchzufiihren und den tatséchlichen Kernort
im Anschlufl durch eine entsprechend fortgefithrte Projektion zu bestimmen.

Die Anwendung von weiterentwickelten Algorithmen zur Kernortrekonstruk-
tion kann analog zu der zuvor beschriebenen Richtungsrekonstruktion erfolgen.
Eine weitere Verbesserung der Kernortbestimmung ist ferner bei der Auswertung
von Beobachtungen einer starken, punktformigen Quelle mit bekannter Himmels-
position moglich. Hierbei wird fiir eine Auswahl der Ereignisse mit der héchsten
Rekonstruktionsqualitéit aus der Richtung der Quelle in einem zweiten Schritt als
Einfallsrichtung die Objektposition verwendet und damit die Lage der groflen
Hauptachse der Bildellipse festgelegt. Die auf diese Weise erheblich genauer
bestimmte Kernortposition kann zu einer deutlichen Steigerung der Energie-
auflosung eines Teleskopsystemes fithren (Hofmann et al. 2000b).

3.5.3 Stereoskopische v-Hadron-Separation

Eine der grofiten Schwierigkeiten fiir die TeV-y-Astrophysik besteht in der Unter-
scheidung der durch Photonen ausgelosten Luftschauer von den erheblich haufi-
ger auftretenden hadronischen Ereignissen.!! Obwohl grundsitzlich auch die
Bestimmung der Art des Primaérteilchens bei den Hadronschauern moglich ist
(siehe beispielsweise Aharonian et al.l (1999a))), soll an dieser Stelle nur auf die
Separation der photoninduzierten von den hadronischen Ereignissen eingegangen
werden. Dieser Vorgang dient zur Anreicherung von v-Schauern in der Daten-
analyse und damit gegebenenfalls zur Hervorhebung des Signales aus Richtung
einer TeV-v-Quelle im Vergleich zum Untergrund.

In den vorangegangenen Abschnitten wurden in diesem Zusammenhang
bereits mehrfach Unterschiede zwischen rein elektromagnetischen und hadron-
induzierten Teilchenkaskaden angesprochen, die unmittelbare Auswirkungen auf
die von Cherenkov-Teleskopen registrierte Lichtverteilung haben. Aus den im
Abschnitt [3.2.3 angestellten Uberlegungen ergibt sich, daff Kamerabilder von
photonischen Schauern im Umrif3 prinzipiell schlanken Ellipsen dhneln, wéihrend
hadronische Schauer eine erheblich weniger kompakte Form hervorrufen (Beispiele
sind durch die Abbildungen 3.8 und 3.9 gegeben). Unter Verwendung geeigneter
Schnitte auf die Bildparameter (Abschnitt 3.4.2), insbesondere auf die Bildbreite

I Der isotrope Einfall kosmischer Elektronen stellt in diesem Zusammenhang fiir das
HEGRA-Teleskopsystem mit seiner Energieschwelle von 500 GeV keinen bedeutenden Unter-
grund dar. Fiir die sensitiveren Instrumente der neuen Generation mit ihren wesentlich nied-
rigeren Energieschwellen muf3 diese Teilchenkomponente jedoch beachtet werden, da elektron-
induzierte nur duflerst schwer von photoninduzierten Schauerereignissen zu unterscheiden sind.
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width und die Bildlange length, konnen auf statistischer Basis bereits fiir Einzel-
teleskope relativ effiziente Separationsmethoden eingefiithrt werden.

Im Falle der stereoskopischen Beobachtungsmethode kann die sehr genaue
Rekonstruktion der Lage der Schauerachse im Raum dazu genutzt werden, aus
den von den einzelnen Teleskopen registrierten Kamerabildern einen speziellen
Parameter zu entwerfen, der als Schnittgréfe fiir die y-Hadron-Separation ver-
wendet werden kann. Hierbei ist zu beachten, dafl die Bildform auch im Falle
einer reinen y-Schauerpopulation von der Primérenergie £, dem Zenitwinkel ¥
und dem Abstand r; des jeweiligen Teleskopes 7 von der Schauerachse abhéngt.
Unter Verwendung einer umfangreichen Datenbank von simulierten ~-Schauern
kann aus den gemessenen Parametern size; (als Ma$ fiir £,), ¥ und r; ein Er-
wartungswert w., ; fiir die Bildbreite bestimmt werden. Die Grofie w.,; gibt damit
die zu erwartende Bildbreite fiir das Teleskop ¢ unter der Voraussetzung an, dafl es
sich um ein photoninduziertes Ereignis gehandelt hat. Mit Hilfe des Erwartungs-
wertes w,; kann nun die von dem Teleskop ¢ tatsdchlich gemessene Bildbreite w;

skaliert werden:
wy

(3.13)

scw; =
W 4

Diese skalierte Bildbreite scw; (engl: scaled width) weist nun per definitionem
im Falle von y-Schauern einen Wert nahe 1.0 auf, wéhrend sich fiir die breite-
ren hadronischen Ereignisse zum Teil erheblich groflere Werte ergeben. Da bei
der stereoskopischen Beobachtungsmethode bei jedem analysierten Ereignis stets
wenigstens zwei verwertbare Kamerabilder vorhanden sein miissen, kann aus den
einzelnen scw-Werten durch Mittelung die stabilere mittlere skalierte Bildbreite
mscw (engl: mean scaled width) bestimmt werden (Konopelko et al./[1999):

msew = E sew; = - E (3.14)
w .
tel CT i, im tel CT i, im e
Ereignis Ereignis

Hierbei gibt der Wert Ny die Zahl der zu dem jeweiligen Ereignis beitragenden
Teleskope bzw. Kamerabilder an.

Abbildung 3.13| zeigt die Verteilungen des mscu-Parameters am Beispiel einer
14-stiindigen Beobachtung des Crab-Nebels mit dem HEGRA-Teleskopsystem im
Januar 2001. Wéhrend sich die Verteilungen in der Signal- bzw. Untergrundregion
fiir groBlere mscu-Werte decken, ist im hier dargestellten Fall der Beobachtung
einer TeV-v-Quelle ein deutlicher Uberschuf in der mscu-Verteilung der Signal-
region bei kleinen Werten zu sehen. Die Differenzverteilung der beiden Regionen
folgt fiir kleine mscw-Werte wie erwartet einer GauBverteilung mit dem Mittel-
wert 1.0. Die Breite der Verteilung liegt im Falle des HEGRA-Teleskopsystemes
typischerweise bei 0.1. Ein geeignet gewéhlter Schnitt auf den Parameter mscw
kann daher fiir eine effiziente y-Hadron-Separation genutzt werden. Im Falle des
HEGRA-Teleskopsystemes ergibt sich beispielsweise fiir den iiblicherweise bei der
Signalsuche verwendeten harten Schnitt mscw < 1.1 eine Reduktion des hadro-
nischen Untergrundes um bis zu 97 %, wahrend lediglich 14 % der photonischen
Ereignisse verlorengehen (Konopelko et al.|1999).

Einen weiteren Beitrag zur y-Hadron-Separation liefert bei der Beobachtung
von punktformigen Quellen auch die gute Winkelauflosung von stereoskopischen
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Abbildung 3.13: Verteilung des mscw-Parameters im Falle von Beobachtungen
des Crab-Nebels mit dem HEGRA-Teleskopsystem im Januar 2001. Links: mscw-
Verteilungen in der Signalregion (offenes Histogramm) und in der Untergrundregion
(schattiertes Histogramm). Rechts: Differenzverteilung der Signal- und Untergrund-
region. Die durchgezogene Kurve zeigt das Ergebnis der Anpassung einer Gaufs-
verteilung, die dem erwarteten Mittelwert 1.0 und der Breite 0.1 sehr nahe kommd.

Teleskopsystemen. Hier wird durch die Beschriankung auf eine kleine Signalregion
bereits der gréfite Teil der isotrop einfallenden Untergrundereignisse aus der
geladenen kosmischen Strahlung bei der Datenanalyse ausgeblendet.

3.5.4 Rekonstruktion der Energie des Primérteilchens

Beim Studium kosmischer TeV-v-Quellen ist insbesondere die Untersuchung des
Energiespektrums der beobachteten Objekte von groflem Interesse. Dazu ist
es zundchst notwendig, die Energie der priméiren ~v-Quanten zu bestimmen.
Das Rekonstruktionsprinzip basiert hierbei auf der kalorimetrischen Informa-
tion, die das mit Hilfe der Teleskope vermessene Cherenkov-Licht triagt (siehe
Abschnitt 3.2.2). Aus Simulationsrechnungen kann dazu die Lateralverteilung
der Cherenkov-Photonendichte elektromagnetischer Schauer am Erdboden in Ab-
hingigkeit von der Lage der Schauerachse im Raum bestimmt werden (vgl.
beispielsweise Abbildung 3.4). Aus diesem Ergebnis 148t sich im Anschluf§ die
Energie E, des priméren Photons ermitteln. Hierzu wird {iblicherweise mit Hilfe
von Monte-Carlo-Simulationen von y-Schauern der fiir das jeweils verwendete
Cherenkov-Teleskop giiltige Zusammenhang

FEreo = f(9,b, size) (3.15)

ermittelt, wobei 9 den Zenitwinkel der Beobachtung, b den Abstand des Detek-
tors vom Kernort in der Ebene senkrecht zur Schauerachse (den sogenannten
Stofparameter) und size die in der Kamera registrierte Lichtmenge angibt. Im
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Teleskop- | Spiegel | FEipy Sens.
Instrument anzahl fm] GeV] | [0/ VAl Referenz
HEGRA:
Teleskopsystem 5 3.4 500 11.3 | siche Anhang |C.2
CT1 1 3.6 700 3.5 | Tonello et al. (2003))
Whipple 1 10 430 6.0 | Horan et al. (2004)
CANGAROO-IIT 4 10 200 ? Enomoto et al. (2002)
H-E-S-S 4 13 90 55.0 | [Aharonian et al.l (2006c)
MAGIC 1 17 60 20.0 | Mirzoyan et al. (2005)
VERITAS 4 12 100 | > 20.0 | Le Bohec et al. (2005)

Tabelle 3.3: Ubersicht einiger wesentlicher Eigenschaften fiir eine Auswahl von Instru-
menten der TeV-y-Astrophysik. Aufgelistet sind die Anzahl der verwendeten Tele-
skope, die jeweiligen Spiegeldurchmesser, die Energieschwelle E, sowie die Sensitivi-
tdt fir eine dem Crab-Nebel vergleichbare TeV-y-Quelle. Fir das CANGAROO-III-
und das VERITAS-Teleskopsystem liegen noch keine Angaben iiber die erreichte bzw.
tber die schlieflich erreichbare Sensitivitit vor. Bei allen Projekten mit mehr als
einem Cherenkov-Teleskop wird (soll) die stereoskopische Beobachtungsmethode ein-
gesetzt (werden).

Falle eines Teleskopsystemes konnen fiir jedes analysierbare Kamerabild i ent-
sprechende Energieschétzwerte Eiexo, i bestimmt werden, deren Mittelwert dann
eine erheblich genauere Rekonstruktion der Energie E, erlaubt. Insgesamt ergibt
sich mit dieser Methode im Falle des HEGRA-Teleskopsystemes eine aufgrund
der Fluktuationen bei der Schauerentwicklung auf etwa 20 % begrenzte relative
Energieauflosung AE, /E., (Aharonian et al.l[1999c).

Verbesserungen der Energieauflosung eines Teleskopsystemes konnen unter
anderem durch eine genauere Kernortbestimmung (siehe Abschnitt 3.5.2)) sowie
vor allem unter Beriicksichtigung der rekonstruierten Hohe des Schauermaximums
erzielt werden. Mit diesen Erweiterungen der Rekonstruktionsmethode liegt die
erreichbare relative Energieauflosung fiir einen Detektor mit der Sensitivitat des
HEGRA-Teleskopsystemes im Bereich von 10 bis 15 % (Hofmann et al.l2000b)).

3.6 Instrumente fiir die TeV-+v-Astrophysik

Der Umfang und die technische Ausriistung der fiir die TeV-y-Astrophysik ver-
wendeten Instrumente héngt neben den grundlegenden (astro-)physikalischen
Gegebenheiten stets auch von den zur Verfiigung stehenden finanziellen Mit-
teln ab. Hierbei mufl jeweils im Einzelfall abgewédgt werden, ob es beispiels-
weise sinnvoller ist, mehrere kleinere Teleskope zu einem sehr prézise messenden
stereoskopischen System zu vereinen oder nur ein Teleskop mit einer besonders
grofen Spiegelfliche zu bauen, das auf Kosten der Rekonstruktionsgenauigkeit
eine niedrigere Energieschwelle erreichen kann.

In Tabelle 3.3/ sind fiir eine Auswahl von Instrumenten der zweiten und der
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Abbildung 3.14: Realisierte bzw. erwartete Detektorsensitivititen der Satelliten-
experimente INTEGRAL und GLAST sowie verschiedener Cherenkov-Teleskopprojekte
im Vergleich zu dem mit den Instrumenten COMPTEL und EGRET an Bord des
CGRO-Satelliten sowie mit dem Cherenkov-Detektor CELESTE und dem HEGRA-
Cherenkov-Teleskopsystem gemessenen Energiespektrum des Crab-Nebels (Darstellung
nach/Rowell (2004))). Unter den ,100 GeV-Teleskopsystemen® werden die in Tabelle!3.3
aufgefihrten stereoskopischen Teleskopsysteme verstanden.

neuen, dritten Generation die Energieschwelle und die Sensitivitdt angegeben.
Hierbei ist bemerkenswert, dafi drei der vier neuen Projekte die von der HEGRA-
Kollaboration erstmals erfolgreich eingesetzte stereoskopische Beobachtungs-
methode verwenden. Im Vergleich zur Sensitivitdt des HEGRA-Teleskopsystemes,
die im Bereich von etwa 30 mCrab fiir eine Beobachtungszeit von 50 bis 100 h
liegt, ist bei den neuen Instrumenten eine Steigerung um einen Faktor 5 bis 10
zu erwarten (siehe auch Anhang [B.3/fiir die hier verwendete Definition der Sensi-
tivitdt). Aufgrund der Standortwahl dieser TeV-y-Observatorien mit geographi-
schen Positionen bei etwa 16 ° 6stlicher bzw. 18° westlicher Lénge (H-E-S-S bzw.
MAGIC), 136 ° ostlicher Liange (CANGAROO-III) sowie 112° westlicher Linge
(VERITAS) ist fiir Quellen mit kleiner Deklination zukiinftig eine zeitlich nahezu
ununterbrochene Beobachtung mdéglich. Durch derartige Messungen kénnen die
Lichtkurven und Spektren von variablen Objekten mit hoher zeitlicher Auflo-
sung wesentlich genauer studiert werden, was zu einem erheblich vertieften astro-
physikalischen Verstédndnis dieser Quellen fithren wird.

Abbildung 3.14 zeigt exemplarisch die erreichbaren Detektorsensitivitaten fiir
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eine Auswahl von verschiedenen Instrumenten fiir die y-Astronomie. Hierbei
wird zunéchst deutlich, dafl eine Quelle mit der Stdrke des Crab-Nebels bereits
mit den Cherenkov-Teleskopen der bisherigen Generation wie beispielsweise dem
Whipple-Teleskop und vor allem dem HEGRA-Teleskopsystem problemlos ver-
messen werden konnte. Die Einfithrung der neuen TeV-y-Observatorien mit ihren
deutlich verbesserten Sensitivititen hat bereits zum Nachweis sowie zur spek-
troskopischen Untersuchung einer groflen Zahl von neuen Quellen gefiihrt, die
zum Teil eine erheblich schwéchere Emission als der Crab-Nebel im GeV-/TeV-
Energiebereich aufweisen (siche z. B. [Aharonian et al. (2006b)).

Durch zukiinftige satelliten- und bodengestiitzte Detektoren koénnte das
mit den neuen Cherenkov-Teleskopen erreichte Sensitivitdtsniveau ohne Unter-
brechung bis hinunter in den Energiebereich von etwa 100MeV fortgefiihrt
werden, so dafl die im Abschnitt 2 beschriebene spektrale Beobachtungsliicke im
GeV-Bereich endgiiltig geschlossen wire. Gleichzeitig konnte ein breites Energie-
intervall sowohl mit satelliten- als auch mit bodengestiitzten Instrumenten beob-
achtet werden, so dafl sich eine ausgezeichnete Moglichkeit zur Interinstrument-
Kalibration eroffnet. Als wesentliche Satellitenmission ist hierbei der Satellit
GLAST (engl.: Gamma-Ray Large Area Space Telescope) (Allen et al. 2001)
zu nennen, der im Jahre 2007 gestartet werden soll. Ein Beispiel fiir ein
erheblich weiterentwickeltes bodengestiitztes Instrument ist das Projekt ,,5 @ 5.
Hierbei handelt es sich um eine Studie fiir ein stereoskopisches System aus fiinf
Cherenkov-Teleskopen, die in einer Hohe von 4 bis 5 km (z. B. in der chilenischen
Atacama-Wiiste) installiert werden sollen. Die mit einem derartigen Detektor
erreichbare Energieschwelle liegt nach den Ergebnissen von intensiven Monte-

Carlo-Simulationen bei einem sehr niedrigen Wert von etwa 5GeV (Aharonian
et al.2001d).



Kapitel 4

TeV-v-Astrophysik mit den
HEGRA-Cherenkov-Teleskopen

Die HEGRA-Kollaboration hat in den Jahren 1992 bis 2002 insgesamt sechs ab-
bildende atmosphérische Cherenkov-Teleskope (CT1 bis CT 6) sowie verschie-
dene Teilchendetektorfelder auf der Kanarischen Insel La Palma (geographische
Position: 28°45'30” nordlicher Breite, 17°52'48” westlicher Lénge) auf einer Hohe
von 2200 m iiber dem Meeresspiegel betrieben. Das fiir das HEGRA-Projekt ge-
nutzte Geldnde gehort zu dem durch das spanische Instituto de Astrofisica de
Canarias betriebene Observatorio del Roque de los Muchachos und ist einer der
Standorte der Européischen Nordsternwarte (engl.: European Northern Observa-
tory, kurz: ENO) mit ausgezeichneten klimatischen Bedingungen fiir optische
Beobachtungen.

Mit Ausnahme des folgenden Abschnittes iiber die HEGRA-Detektorfelder
sowie die als Einzelteleskope betriebenen CT 1 und CT 2 (bis 1998) ist in diesem
Kapitel bei allen Beschreibungen von Beobachtungs-, Kalibrations- und Analyse-
methoden stets das stereoskopische Teleskopsystem Gegenstand der Betrachtun-
gen. Alle im Rahmen dieser Arbeit vorgestellten Resultate wurden mit dem
Teleskopsystem erzielt, das bis zum Ende des Meflbetriebes am 17. Septem-
ber 2002 das weltweit empfindlichste Instrument fiir die TeV-vy-Astrophysik ober-
halb von 500 GeV gewesen ist.

Als direkte Nachfolger sind aus dem HEGRA-Projekt das MAGIC-Experi-
ment auf dem HEGRA-Geldnde auf La Palma (Mirzoyan et al.2005) und das
H-E-S-S-Teleskopsystem in Namibia (Hofmann et al. 2005) hervorgegangen, die
mit ihren komplementéren Standorten auf der Nord- und Siidhalbkugel zusam-
men nahezu die gesamte Himmelssphére beobachten kénnen.

4.1 Die HEGRA-Teilchendetektorfelder

Der Aufbau des HEGRA-Experimentes wurde von der Universitdt Kiel im
Jahre 1988 begonnen und schliellich von einer internationalen Kollaboration be-
trieben. Es stellt das Nachfolgeprojekt des Kieler Luftschauerexperimentes dar,
mit dem das Doppelsternsystem Cygnus X-3 als mogliche Quelle von Gamma-
strahlung identifiziert werden konnte (Samorski und Stamm/1983).
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Das HEGRA-Experiment bestand zunéchst aus drei Detektorfeldern zur Auf-
zeichnung von jeweils verschiedenen Informationen iiber die beobachteten Luft-
schauer. Eine Szintillationszéhlermatrix hat dabei die Verteilung der gelade-
nen Teilchen einer Kaskade auf der Beobachtungsebene registriert (Krawczynski
et alll1996). Der ATIROBICC-Detektor! diente mit einer Matrix aus zunéchst 49,
spater 97 offenen Cherenkov-Zahlern dem Nachweis des Cherenkov-Lichtes aus-
gedehnter Luftschauer (Karle et al.l1995). Ferner wurde der Myonengehalt der
Kaskaden mit einem Feld aus Geigerzéihlern in sogenannten ,,Myonen-T1iirmen*
bestimmt (Rhode et al./[1996)).

Eine Himmelsdurchmusterung zur Suche nach Anisotropien in der Herkunfts-
richtungsverteilung der kosmischen ~-Strahlung wurde von Schmele (1998) mit
der HEGRA-Szintillationszéhlermatrix ausgefiihrt. Hierbei zeigte sich der Nach-
teil der ausschliefllichen Verwendung einer einzelnen Detektorkomponente, was
insbesondere verhindert, die kleine Zahl von photoninduzierten Luftschauer-
ereignissen effektiv von dem grofien Untergrund hadronischer Signale zu sepa-
rieren. Unter Verwendung von Ereignissen, die sowohl durch das Szintillations-
zéhlerfeld als auch durch den AIROBICC-Detektor nachgewiesen wurden, lassen
sich dagegen umfangreiche Studien der kosmischen Strahlung durchfiihren. Eine
detaillierte Untersuchung der chemischen Zusammensetzung der geladenen kosmi-
schen Strahlung sowie der Messung des Energiespektrums der leichten Elemente
oberhalb von 300 TeV wurde von Rohring (2000) beschrieben. Weiterhin wurde
von [Prahl (1999¢) eine Suche nach y-Quellen oberhalb von 20 TeV durchgefiihrt.
Dabei wurden sowohl ausgewihlte Quellkandidaten untersucht als auch der
gesamte, von La Palma aus unter kleinen Zenitwinkeln (¢ < 30°) sichtbare
Himmel durchmustert. Die Rastersuche hat etwa 37 % der gesamten Himmels-
sphére iiberdeckt und erstmals globale obere FluB3grenzen bei Energieschwellen
von ungefahr 20 TeV geliefert (siche auch Gotting et al. (1999)). Gleichzeitig
liegen fiir jede Himmelsposition Angaben zu den Ergebnissen statistischer Tests
auf Variabilitdt und ausbruchartiges Verhalten vor. In der vorliegenden Arbeit
werden die Ergebnisse dieser Himmelsdurchmusterung mit den Szintillator- und
-ATROBICC-Detektorfeldern zur Bestimmung von oberen FluBgrenzen fiir die
hier untersuchten Quellkandidaten von TeV-vy-Strahlung verwendet.

4.2 Die Cherenkov-Teleskope CT 1 und CT 2

Das erste HEGRA-Cherenkov-Teleskop CT 1 wurde im Jahr 1992 als dquatorial
montiertes Prototyp-Teleskop gebaut (Mirzoyan et al|1994) und erfuhr im Laufe
der Zeit verschiedene Umbauten. Hierbei sind vor allem die Vergréferung der
Kameraauflésung von 37 auf 127 Bildelemente bei gleichbleibendem Gesichtsfeld
sowie die Verdoppelung der Spiegelfliche von 5 auf 10 m? zu nennen, die zu einer
Absenkung der Energieschwelle von 1.5 TeV auf etwa 700 GeV gefithrt haben
(Cortina_et_al.l 1999). Weiterhin wurden bei der Spiegelvergrofierung erstmals
hexagonale Spiegelsegmente auf Aluminiumbasis eingesetzt, die Vorteile durch
ihr geringeres Gewicht und die damit geringere Belastung der Teleskopstruktur

1 ATROBICC steht fiir ,,Air Shower Observation by Angle Integrating Cherenkov Counters“.
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aufweisen. Diese Aluminiumspiegel wurden ferner mit einer elektrischen Heizung
versehen, die die Bildung von Tau und Eis verhindert, so dafl bei aufkommen-
der Luftfeuchtigkeit ein langerer Betrieb moglich ist und starke Beanspruchungen
der Spiegel durch Eisbildung reduziert werden. Da sich jedoch die optische Quali-
tdt der Aluminiumspiegel als geringer und die Oberflichenempfindlichkeit gegen-
iiber Witterungseinfliissen als deutlich grofler im Vergleich zu den ansonsten bei
HEGRA verwendeten Glasspiegeln zeigten, wurde auf eine Umriistung der in den
kommenden Abschnitten beschriebenen iibrigen Cherenkov-Teleskope verzichtet.

Bei stédrkeren TeV-v-Quellen ist es — beispielsweise zur Untersuchung von
Fluvariabilitdten — wiinschenswert, die Beobachtungsdauer so weit wie moglich
in den Bereich von schwachem und mittelstarkem Mondlicht sowie in die Abend-
und Morgenddmmerung hinein auszudehnen. Ab dem Jahr 1997 wurde daher fiir
das Teleskop CT 1 ein Beobachtungsverfahren etabliert, bei dem die an die Photo-
multiplier angelegte Hochspannung bei Bedarf erniedrigt werden konnte. Auf
diese Weise wurde die durch Reflexionen und Streulicht verursachte Zunahme der
Strome in den Photomultipliern in vertretbaren Grenzen gehalten. Entsprechende
Testmessungen haben gezeigt, dal sich mit Hilfe dieser verhéltnisméfig leicht
zu realisierenden Methode bei der Vermessung von Lichtkurven Ergebnisse von
akzeptabler Qualitéit erzielen lassen (Kranich et al.[1999). Aufgrund der weniger
stabilen Voraussetzungen sind diese Beobachtungen jedoch nur bedingt fiir die
Suche nach neuen TeV-v-Quellen sowie fiir spektroskopische Messungen geeignet.
Der Betrieb mit reduzierter Hochspannung wurde daher nicht fiir das Teleskop-
system iibernommen, weil hier insbesondere der Schutz der Photomultiplier vor
zu starker Beleuchtung im Vordergrund stand.

Das Teleskop CT 1 wurde stets als Einzeldetektor eingesetzt, um wéhrend des
Betriebes der weiteren Teleskope unabhéngige Messungen durchfithren zu kénnen.
Hierbei wurden vor allem Blazare als Kandidaten fiir ausbruchartiges Verhalten
beobachtet, fiir deren kurzzeitig starke Fliisse die moderate CT 1-Sensitivitit?
ausreichend war. Nach dem Ende des HEGRA-MeBbetriebes ist das Teleskop als
Testinstrument in den Besitz der MAGIC-Kollaboration iibergegangen.

Das zweite HEGRA-Cherenkov-Teleskop CT 2 wurde nach seinem Aufbau als
Prototyp fiir das Teleskopsystem im Jahre 1993 zunéchst ebenfalls als Einzel-
detektor betrieben (siche z. B. [Aharonian et al.[1999d). Der mechanische Auf-
bau zeichnet sich dabei im Vergleich zum CT 1 durch eine azimutale Montierung
aus, die im Vergleich zu einer dquatorialen Montierung eine insgesamt deutlich
leichtere und damit kostengiinstigere Konstruktion ermdoglicht. Im Sommer 1998
wurden die zuvor verwendete Kamera mit 61 Bildelementen sowie alle elektroni-
schen Komponenten dieses Teleskopes durch einen zu den vier weiteren System-
teleskopen identischen Aufbau ersetzt. Ab August 1998 wurde das CT 2 in den
reguldren MeBbetrieb des stereoskopischen Teleskopsystemes integriert. Aufgrund
von technischen Problemen ergaben sich jedoch langere Ausfallzeiten und Phasen
geringerer Zuverléssigkeit der CT 2-Mefdaten, so dafl dieses Teleskop bei der im
folgenden beschriebenen Datenanalyse erst ab Juni 1999 beriicksichtigt wird.

2 Die entsprechend Anhang B.3| definierte Sensitivitit des Teleskopes CT 1 betrug 3.50/vh
fiir eine dem Crab-Nebel vergleichbare TeV-v-Quelle (Tonello et al.[2003)). Im Vergleich hierzu
war das HEGRA-Teleskopsystem mit 11.3¢/v/h erheblich empfindlicher (vgl. Anhang [C.2).
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Abbildung 4.1: Positionen der HEGRA-Cherenkov-Teleskope auf dem Gelinde des
Observatorio del Roque de los Muchachos auf der kanarischen Insel La Palma. Die
finf Teleskope CT 2 bis CT 6, die zusammen das stereoskopische Teleskopsystem bil-
den, sind auf den Eckpunkten und im Zentrum einer nahezu quadratischen Fliche mit
einer Kantenlinge von ca. 100m angeordnet. Ebenfalls gezeigt sind der Standort des
Finzelteleskopes CT 1 sowie die geographische Nordrichtung.

4.3 Die Funktionsweise des stereoskopischen
HEGRA-Teleskopsystemes

Die weiteren HEGRA-Teleskope CT 3 bis CT6 wurden in den Jahren 1995
und 1996 errichtet. Sie bilden die Urkonfiguration des stereoskopischen Teleskop-
systemes (Daum et al.[1997). Gegenstand einer ausfiihrlichen Darstellung in den
folgenden Abschnitten dieses Kapitels sind dessen technische Funktionsweise, der
Betrieb sowie die Datennahme und -reduktion.

Die einzelnen Teleskope des Teleskopsystemes befanden sich an den Ecken
und im Zentrum einer nahezu quadratischen Flache mit einer Seitenldnge von
etwa 100m (Abbildung [4.1)). Der gewéhlte Abstand der einzelnen Teleskope zu-
einander ergibt sich aus den Eigenschaften des Cherenkov-Lichtes ausgedehnter
Luftschauer (vgl. Abschnitte [3.2.2/ und 13.5). Abbildung 4.2 zeigt exemplarisch
fiir die in ihrem technischen Aufbau weitgehend identischen Systemteleskope das

Teleskop CT 2.

4.3.1 Der technische Aufbau der Systemteleskope

Die Spiegelfliche eines Systemteleskopes betrug jeweils 8.5m? und war aus
30 sphérisch geschliffenen, aluminisierten und quartzbeschichteten runden Glas-
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Abbildung 4.2: Das HEGRA-Cherenkov-Teleskop CT 2 im Mai 2001. Das Bild zeigt
den aus 30 Finzelsegmenten bestehenden Spiegel und die im Primdrfokus angebrachte
Photomultiplier-Kamera (vgl. Abbildung @ Unterhalb der Teleskopplattform ist der
Behdlter zur Aufnahme der Motorsteuerung zu erkennen, wdhrend sich die lokale
Ausleseelektronik des Teleskopes in der Hiitte am rechten Bildrand befindet.

segmenten zusammengesetzt. Die Anforderungen an die Abbildungsqualitit sind
im Falle der v-Astronomie mit Cherenkov-Teleskopen aufgrund der rdumlichen
Ausdehnung und der starken Fluktuationen bei der Schauerentwicklung bei
weitem nicht so hoch wie in der optischen Astronomie. Daher wurden die
einzelnen Spiegelsegmente nach dem kostengiinstigen Davies-Cotton-Design an-
geordnet (Davies und Cotton 1957). Hierbei bilden die Einzelspiegel zusammen
einen sphérischen Konzentrator, der bei den HEGRA-Teleskopen eine Brennweite
von 4.92m bei einem Durchmesser von 3.4 m hatte. Die Wahl des Davies-Cotton-
Designs und die Verwendung der gegen duflere Einwirkungen recht robusten Glas-
spiegel haben ihre Ursache nicht zuletzt in den fiir das Projekt zur Verfiigung
stehenden finanziellen Mitteln. Aus Kostengriinden war es nicht moglich, die
Teleskope zum Schutz vor Witterungseinfliissen in kuppelartigen Domen unter-
zubringen, wie sie von optischen Observatorien her bekannt sind. Da die Spiegel-
oberflichen auf La Palma direkt den Umweltbedingungen ausgesetzt waren, ergab
sich im Mittel eine jédhrliche Abnahme der Reflektivitit um einen Anteil von
etwa 4% des urspriinglichen Wertes (Pi -12003b). Starke winterli-
che Belastungen durch Eis und Schnee haben gelegentlich in geringem Umfang
zu Glasbruch und mechanischen Verstellungen gefiihrt, die durch Austausch und
manuelle Nachjustierung der Spiegelsegmente behoben werden konnten.
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Zur Bestimmung der Abbildungsqualitit eines Reflektors wird die Licht-
verteilung des Bildes einer punktférmigen Quelle (z. B. eines Sternes) in der Fokal-
ebene mit Hilfe der Photomultiplier-Kamera vermessen (Piithlhofer et al. [1997).
Aus dieser Untersuchung kann die Abbildungsfunktion (engl.: point spread func-
tion) bestimmt werden. Fiir die einzelnen Systemteleskope ergab sich bei achsen-
parallelem Einfall eine durch eine zweidimensionale Gauflfunktion zu beschrei-
bende Intensitéitsverteilung mit einer Breite von etwa 3’ (entsprechend 0.05°)?,
die bis zum Rand des Gesichtsfeldes auf 4’ zugenommen hat. Dieser Abbildungs-
fehler ist jedoch deutlich kleiner als der Winkeldurchmesser eines Bildelementes
der Kamera von 15’ (etwa 0.25°).

Die Nachfithrung der Teleskope entsprechend der durch die Erdrotation
verursachten scheinbaren Bewegung der Himmelssphére erfolgte mit Hilfe von
Schrittmotoren mit einer relativen Positionierungsgenauigkeit von etwa 1” durch
eine azimutale Montierung. Hierbei wird die Teleskopausrichtung iiber eine verti-
kale Achse beziiglich der Himmelsrichtung (Azimut) sowie iiber eine horizontale
Achse (Elevation bzw. Altitude) eingestellt. Im Gegensatz zu der bei kleine-
ren optischen Teleskopen héaufig anzutreffenden, jedoch aufgrund der notwen-
digen Stabilitdt erheblich aufwendigeren &quatorialen Montierung miissen in
diesem Fall beide Achsen nachgefiihrt werden. Dies stellt jedoch insbesondere
im Falle der TeV-y-Astrophysik mit ihren nur wenige Nanosekunden dauern-
den ,Belichtungszeiten® sowie den typischerweise grofien Gesichtsfeldern der
Cherenkov-Kameras keine besondere konstruktionstechnische Herausforderung
dar. Die Teleskopausrichtung wurde bei den HEGRA-Teleskopen anhand von
14-Bit-Winkelgebern (engl.: shaft encoder) an den beiden Achsen absolut ge-
messen. Die hierbei vorhandene Auflésung von 0.022° hat sich fiir die Anwen-
dung in der TeV-y-Astrophysik als vollkommen ausreichend erwiesen.* Kleine
Abweichungen von der Soll-Position kénnen zu einem spéteren Zeitpunkt auf der
Basis dieser Mefiwerte wihrend der Datenanalyse problemlos korrigiert werden.

Ein Problem der azimutalen Montierung ergibt sich bei Beobachtungen nahe
dem Zenit. In diesem Fall erfordert die zeitabhéngige Beschreibung der Bahn-
kurve in Altitude und Azimut besonders hohe Nachfiihrgeschwindigkeiten um die
vertikale Achse, die bei Zenitwinkeln unterhalb von 1 ° zu Ausfillen bei der Daten-
nahme des Teleskopsystemes gefithrt haben (siche z.B. Abschnitt 8.2.1). Die
azimutale Montierung bewirkt ferner wahrend einer langeren Beobachtung eine
deutliche Rotation des Gesichtsfeldes um das Kamerazentrum. Diese Drehung ist
dabei jedoch als Vorteil zu bewerten, weil das Abbild der untersuchten Himmels-
region bei Beobachtungen in dem bei HEGRA iiblichen wobble-Modus (0.5° Ab-

3 In der Astronomie ist es iiblich, die Nachkommastellen einer in Grad gemessenen Grofle
zur Vermeidung von uniibersichtlich vielen Dezimalstellen in Bogenminuten und -sekunden
anzugeben. Hierbei gelten entsprechend: 1’ = (1/60)° und 1” = (1/3600)°.

4 An fast allen HEGRA-Teleskopen waren zusitzlich auch Videokameras fiir eine visuelle
Uberpriifung der korrekten Nachfiihrung durch die Operateure angebracht. Zur Verbesserung
der Teleskop-Positionierung und fiir eine nachtrigliche Korrektur von Ausrichtungsfehlern
konnen zusétzlich sogenannte Starguide-Systeme verwendet werden, bei denen die Position von
Referenzsternen im Gesichtsfeld des Teleskopes wiahrend der Datennahme mit Hilfe einer CCD-
Kamera iiberwacht werden. Ein derartiges System wurde am HEGRA-Prototypteleskop CT 1
getestet (Sevilla et al.[2003). Um die deutlich hohere Sensitivitit der H-E-S-S-Teleskope optimal
zu nutzen, wurde ein &hnliches Konzept realisiert (Gillessen et al.l2003)).
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Abbildung 4.3: Blick in die gedffnete Kamera des CT 3 in der Fokalebene des Reflek-
tors. Aufgrund der fiir diese Aufnahme entfernten diinnen Plexiglasscheibe und der
Maske aus verspiegelten Lichttrichtern (Winston cones) ist die hexagonale Matriz aus
271 Photomultipliern deutlich zu erkennen. Der Kameradeckel lifst sich mit Hilfe von
Druckluft ferngesteuert dffnen.

stand der Quellposition zum Kamerazentrum, vgl. Abschnitt [4.8.2) einen grofie-
ren Bereich des Gesichtsfeldes iiberstreicht. Auf diese Weise werden eventuell
vorhandene systematische Akzeptanzunterschiede zwischen einzelnen Bereichen
der Kamera im Laufe der Zeit ,,verschmiert® und damit in ihren Auswirkungen
abgeschwicht.

4.3.2 Die Kameras der HEGRA-Systemteleskope

Die Cherenkov-Kameras der einzelnen Systemteleskope bestanden jeweils aus
einer hexagonalen Matrix von 271 Photomultipliern (siehe Abbildung 4.3). Zu-
sammen mit der fiir die Spannungsversorgung zustindigen Basis und einem
Vorverstirker haben die Photomultiplier die sogenannten Pixel (engl.: picture
element) gebildet, die bei technischen Problemen als komplette Einheit ausge-
tauscht werden konnten. Zum Schutz vor &ueren Einfliilssen wurden die Kameras
mit einem durch Druckluft ferngesteuert zu 6ffnenden Deckel lichtdicht verschlos-
sen. Bei einem Ausfall der durch einen Kompressor fiir alle HEGRA-Cherenkov-
Teleskope zur Verfiigung gestellten Druckluft haben sich die Kameras aus Sicher-
heitsgriinden selbsténdig geschlossen.
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Vor den kreisformigen Eintrittsfenstern der Photomultiplier befand sich eine
pafigenaue Matrix von Lichttrichtern (sogenannten Winston cones) mit hexa-
gonalen Eintrittsoffnungen. Die verspiegelten, parabolisch-konischen Innenfléchen
dieser Lichttrichter haben die sensitive Lichtsammelfliche der Kameras deut-
lich vergroflert, wobei sich das mefibare Signal aus Cherenkov-Photonen von
Luftschauern um etwa 90 % erhoht hat (Hermann 1996). Zum Schutz der Win-
ston cones und der Photokathoden vor einer Verschmutzung durch Staubpartikel
wurde vor die Lichttrichter eine diinne Plexiglasscheibe montiert, die mehrmals
im Jahr gereinigt worden ist, um Transmissionsverluste zu minimieren.

Die einzelnen Pixel hatten bei der Fokallinge der Teleskope von 4.92m einen
Winkeldurchmesser von 0.2446 °. Fiir die gesamte Kamera ergibt sich damit ein
effektives geometrisches Gesichtsfeld mit einem Durchmesser von etwa 4.3°. Im
Vergleich zu anderen Cherenkov-Teleskopen — beispielsweise dem Whipple- oder
den H-E-S-S-Teleskopen — hatten die HEGRA-Teleskope eine relativ grobe Granu-
laritdt. Das im Gegensatz dazu relativ grofle Gesichtsfeld war allerdings ins-
besondere fiir die Untersuchung ausgedehnter Quellen und fiir die Suche nach
bisher unbekannten Quellen in der beobachteten Himmelsregion gut geeignet.
Ein Beispiel ist der im Abschnitt 2.5.5 beschriebene HEGRA-Nachweis der un-
identifizierten Quelle TeV J2032+4130.

4.3.3 Das elektronische Auslese- und Triggerprinzip

Die Signale der Photomultiplier wurden von den Ausgéingen der Vorverstarker
zur lokalen Ausleseelektronik geleitet, die sich jeweils in einer Hiitte direkt neben
den einzelnen Teleskopen befand. Nach einer Aufweitung der kurzen Pulse wurde
das Signal mit einer Frequenz von 120 MHz in einem 8-Bit- Flash-Analog-Digital-
Konverter (engl. kurz: Flash-ADC bzw. FADC) digitalisiert. Mit Hilfe eines kon-
tinuierlich beschriebenen Ringspeichers wurde fiir jedes vom Teleskop registrierte
Ereignis pro Pixel ein Datensatz von 16 aufeinanderfolgenden FADC-Werten fiir
die Auslese bereitgehalten. Da die digitalisierten Pulse lediglich eine typische
Liange von etwa 30ns hatten, wurde das Zusammenspiel von Triggersignal und
FADC-Puls so eingestellt, dafl zeitlich sowohl vor als auch nach dem eigentlichen
Signal einige FADC-Werte nur das Grundniveau (engl.: pedestal) enthielten. Auf
diese Weise war es moglich, den Pedestal-Wert der einzelnen Pixel dynamisch
wéahrend der Datennahme zu bestimmen und auf gesonderte Pedestal-Messungen
zu verzichten (vgl. Abschnitt 4.3.4). Das Grundniveau wurde auf einen Wert von
ungefiihr 20 FADC-Inkrementen eingestellt, wobei das Rauschen durch Photonen
vom Nachthimmel und elektronische Effekte eine Schwankung im Bereich von nur
einem Inkrement verursacht haben. Durch die deutliche Differenz zum Wert 0 war
die Moglichkeit gegeben, defekte FADC-Kaniile leicht zu entdecken.

Das Triggerkonzept des HEGRA-Teleskopsystemes wird ausfiithrlich von
Bulian et al. (1998) diskutiert und wurde im Zeitraum von Mérz 1997 bis Sep-
tember 2002 in unverédnderter Form eingesetzt. Daher soll hier lediglich eine prin-
zipielle Ubersicht gegeben werden, um die Einflissse der einzelnen Komponen-
ten des Detektors auf wichtige Parameter (wie z. B. auf die Energieschwelle des
Teleskopsystemes) und damit auf die physikalischen Ergebnisse der Beobachtun-
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’ Triggerstufe \ Funktion \ Parameter ‘

(1) Pixeltrigger Diskriminierung der > 8mV / Pixel
analogen Pixelsignale
(2) Teleskoptrigger | Ausnutzung der Topologie | > 2xnt/271 Pixel / Bild
des Kamerabildes
(3) Systemtrigger | Voraussetzung fiir > 2 Teleskope / Ereignis
stereoskop. Beobachtungen

Tabelle 4.1: Triggerkonzept des HEGRA-Teleskopsystemes. Die Definition eines
aufzuzeichnenden Ereignisses erfolgt in drei Stufen auf Pixel-, (lokaler) Teleskop-
sowie Teleskopsystem-Ebene. Die Abkiirzung NNT steht fiir die topologische Auswahl-
bedingung des sogenannten Next Neighbour Triggers (siehe Text).

gen zu verdeutlichen. Das dreistufige Triggerschema besteht aus einem Pixel-
trigger, einer bei jedem Teleskop lokal arbeitenden Triggerelektronik und einer
zentralen Triggerstufe fiir das gesamte Teleskopsystem (siehe auch Tabelle 4.1).
Der Pixeltrigger diskriminiert hierbei fiir jeden einzelnen Kanal das ana-
loge Pixelsignal bei einem computergesteuert einstellbaren Wert. Die fiir nahezu
alle Messungen gewéhlte Diskriminatorschwelle von 8 mV entspricht hierbei etwa
sechs in der Photokathode ausgelosten Photoelektronen (Piihlhofer et al.[2003D).
Als zweite Triggerstufe dient eine lokale Ausleseelektronik der einzelnen Tele-
skope dazu, bei einer moglichst niedrigen Energieschwelle fiir y-Schauer eine
zu grofe Untergrundrate zu vermeiden. Eine beispielsweise durch das Nacht-
himmelsleuchten verursachte hohe Triggerrate fithrt zu Totzeitverlusten, die die
Empfindlichkeit des Detektors herabsetzen. Dabei werden in einzelnen, typischer-
weise weit entfernten Pixeln Signale ausgelost. Eine einfache Triggerbedingung,
die zwei getriggerte Pixel in der Kamera wéhrend eines Koinzidenz-Zeitfensters
verlangt, wiirde z. B. zu sehr vielen zufélligen Untergrundereignissen fiithren.
Daher wurde fiir den sogenannten topologischen Teleskoptrigger die Figen-
schaft des Cherenkov-Lichtes von v-Schauern ausgenutzt, kompakte Bilder in der
Kamera zu erzeugen. Auf der Basis des gegebenen Kameraaufbaus mit 271 Pixeln
hat es sich dabei als ausreichend erwiesen, als Bedingung fiir die zweite Trigger-
stufe zu verlangen, dafl zwei benachbarte Pixel entsprechende Signale innerhalb
eines Koinzidenzfensters von 12ns aufweisen. Diese zweite Stufe des Trigger-
konzeptes wird auch mit dem englischen Begriff Next Neighbour Trigger (NNT)
bezeichnet. Ein in allen sechs HEGRA-Teleskopen verwendetes Elektronikmo-
dul sorgt hierbei fiir eine besonders schnelle Reaktionszeit der Ausleseelektronik.
Auf der Grundlage dieses NNT-Moduls konnte die Diskriminatorschwelle fiir die
einzelnen Pixel im Mai 1997 von zuvor 10 mV auf den Wert von 8 mV reduziert
werden, was zu einer Absenkung der Energieschwelle des gesamten Teleskop-
systemes auf 500 GeV fiir vertikal einfallende ~-Schauer gefiihrt hat. Die typi-
sche lokale Triggerrate aufgrund des isotrop einfallenden Untergrundes aus der
geladenen kosmischen Strahlung lag bei den einzelnen Teleskopen wéhrend der
Beobachtung einer dunklen Himmelsregion im Bereich von 100 bis 1000 Hz.
Um eine dynamische Kontrolle der Datennahme auf der Ebene einzelner
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Teleskope zu erreichen, wurde wéhrend der lokalen Datennahme zyklisch alle
16 Sekunden eine umfangreiche Menge von Informationen aufgezeichnet. Hierzu
gehoren neben den mittleren Triggerraten der einzelnen Pixel auch die Anoden-
strome der Photomultiplier. Pixel mit besonders hohen Strémen werden in der
Regel von hellen Sternen im Gesichtsfeld beleuchtet und weisen durch die erheb-
lich grofleren registrierten Photonenraten eine deutlich erhohte Triggerrate auf.
Um zu vermeiden, dafl solche Kaniéle die Rate der Zufallskoinzidenzen drastisch
erhohen, wurden Pixel mit Stromen oberhalb einer Schwelle von 3 uA dynamisch
aus dem lokalen Teleskoptrigger ausgeschlossen und ferner auch bei der spéte-
ren Datenanalyse ignoriert. Ein einzelnes Pixel mit hoher Rate hat allerdings
aufgrund der topologischen Triggerbedingung in der Regel noch keinen deut-
lich sichtbaren Effekt in der lokalen Teleskoptriggerrate zur Folge. Aufgrund der
Drehung des Gesichtsfeldes wihrend einer Beobachtung wandern die Abbilder
von Sternen jedoch im Verlauf der Mefizeit konzentrisch um das Kamerazentrum
herum und beleuchten somit beim Ubergang zwischen zwei Pixeln zeitweilig beide
Photokathoden gleichzeitig. Durch den dynamischen Ausschlufl der stark beleuch-
teten Pixel wurde daher insbesondere in diesem Fall ein drastischer Anstieg der
Triggerrate des Teleskopes vermieden.

Die lokalen Teleskoptriggersignale wurden in einer zentralen Ausleseelektronik
weiterverarbeitet. Nach einer Korrektur der Ankunftszeiten in Abhéngigkeit von
der Ausrichtung der Teleskope wurde ein globales Triggersignal (der sogenannte
System- bzw. Multi-Teleskop-Trigger) ausgelost, falls mindestens zwei Teleskope
innerhalb eines Zeitraumes von 70ns getriggert hatten. In diesem Fall wurden
alle fiinf Teleskope ausgelesen, um bei Bedarf auch die nicht getriggerten Kamera-
bilder mit ihren in der Regel sehr kleinen Pixelamplituden analysieren zu kénnen.
Die Triggerrate des kompletten Teleskopsystemes betrug typischerweise 15 Hz
bei zenitnahen Beobachtungen. Dieser Wert wurde jedoch durch die Alterung
von Spiegeln und Photokathoden sowie durch witterungsbedingte Einfliisse deut-
lich beeinflult. Die zeitliche Abnahme der Effizienzen der einzelnen technischen
Komponenten konnte bis zu einem gewissen Grad durch regelméfiige Erhohun-
gen der Hochspannungen der einzelnen Photomultiplier ausgeglichen werden
(vgl. Abschnitt 4.4.4).

Nach der Auslese aller Teleskope wurden die Mefdaten zusammen mit
einer Zeitmarke durch einen Datennahmecomputer zu einem Ereignis-Datensatz
zusammengefafit und zunédchst auf einem Festplattensystem gespeichert. Die
nicht zuletzt fiir die Richtungsrekonstruktion duflerst wichtige Zeitmarke wurde
auf der Basis einer GPS-Uhr (engl.: Global Positioning System) mit einem
10 MHz-Taktgeber bestimmt. Ein zusétzliches unabhéngiges Zeitnormal hat eine
Rubidium-Atomuhr mit einer Zeitauflosung von 200 ns geliefert, so dafl mogliche
Ausfille bei einer der Uhren wihrend der Datenanalyse bemerkt werden kénnen.
Das vollstandige Teleskopsystem hat bei zenitnahen Beobachtungen mit hoher
System-Triggerrate eine Datenmenge von nahezu 1 GB pro Stunde produziert, die
nach Abschlul der néchtlichen Messungen auf Magnetbéndern gesichert wurde.
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’ Datentyp ‘ Funktion ‘ Durchfithrung ‘ Dauer
Pedestal-Run technische Uberpriifung | téglich ca. 2min
Laser-Run elektronische Kalibration | taglich ca. 2min
Point-Run Ausrichtungskalibration | monatlich ca. 15 min
Myon-Run abs. Energiekalibration monatlich ca. 30 min
ON, OFF, wobble | astrophys. Datennahme | téglich typ. 20 min

Tabelle 4.2: Ubersicht der beim HEGRA-Teleskopsystem verwendeten Arten von
Datennahmezyklen (engl.: runs). Die tiglich durchgefihrten Kalibrationsmessungen
wurden bei Bedarf im Laufe einer Nacht auch mehrfach in den astrophysikalischen
Mefsbetrieb eingeschoben. Die Zeitfenster fiir die monatlichen Kalibrationsmessungen
wurden dagegen anhand der Prioritdten des Beobachtungsprogrammes bestimmit.

4.3.4 Me3betrieb und Datennahme

Der Mefibetrieb mit dem HEGRA-Teleskopsystem wurde im Rahmen von jeweils
dreiwtchigen Meflkampagnen (zwischen zwei Vollmondzeitpunkten) in mondlosen
Néchten bei guten Wetterbedingungen durchgefiihrt. Hierbei wurde abgesehen
von Ausfillen durch schlechte Witterung oder technische Probleme der komplette
Dunkelheitszeitraum zwischen dem Beginn und dem Ende der astronomischen
Nacht fiir Beobachtungen ausgenutzt. Die astronomische Nacht wird hierbei defi-
niert als derjenige Zeitraum, in dem die Sonne mindestens 18 ° unter dem Horizont
steht und der Mond ebenfalls nicht zu sehen ist.”

Das Erzielen verlidfllicher Meflergebnisse beruht bei Cherenkov-Teleskopen
unter anderem auf einem gleichméfligen Betriebszustand der elektronischen
Detektorkomponenten. Hierbei ist es insbesondere erforderlich, die temperatur-
empfindlichen Arbeitspunkte der Photomultiplier wiahrend der Nacht stabil zu
halten. Die Kamera eines Systemteleskopes hatte bei geschlossenem Deckel eine
Leistungsaufnahme von etwa 30 W, die bei typischen Photomultiplierstromen von
0.5 bis 1A wihrend des Mefbetriebes auf mehr als 100 W ansteigen konnte.
Durch die kontinuierliche Beliiftung der Kameras und eine lange Warmlaufphase
unter Hochspannung (etwa eine Stunde vor dem Beginn der Messungen) wurde
dabei das Erreichen des notwendigen Temperaturgleichgewichtes gewéhrleistet.

Eine Ubersicht zu allen bei HEGRA iiblichen und im folgenden prinzipiell
erliuterten Arten von Datennahmezyklen (engl.: runs®) findet sich in Tabelle 4.2l
Waihrend der Warmlaufphase wurde ein Pedestal-Run durchgefiihrt, bei dem die
einzelnen Kameras bei geschlossenem Kameradeckel jeweils 500mal zu willkiir-
lichen Zeitpunkten kiinstlich getriggert und ausgelesen wurden. Auf diese Weise
wurden die Werte der Grundniveaus aller FADC-Kanéle aufgezeichnet und den
Operateuren vor Ort sichtbar gemacht. Da die Pedestal-Werte der einzelnen

5 Da der Mond als reiner Reflektor des Sonnenlichtes eine deutlich schwichere Leuchtkraft
als die Sonne besitzt, geniigt hier das Kriterium einer negativen Elevation.

6 Das englische Wort run bezeichnet in diesem Zusammenhang einen kurzen Datennahme-
zyklus, der mit einer fortlaufenden Nummer markiert wird. Die Messung kann hierbei
Kalibrationszwecken oder astrophysikalischen Beobachtungen dienen.
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Kanéle dynamisch bei der Datennahme bestimmt wurden (vgl. Abschnitt [4.3.3),
dienten diese individuellen Pedestal- Runs praktisch nur zu einer ersten Funktions-
priifung des Detektors mit der Moglichkeit zu spontanen Reparaturmafinahmen
vor Beginn der eigentlichen Beobachtungszeit.

Zu Beginn der Dunkelheitsphase wurde in jeder Nacht ein sogenannter Laser-
Run durchgefiihrt, dessen Ergebnisse fiir die im Abschnitt 4.4.2] beschriebene
Kalibration der Elektronikmodule in den einzelnen Kameras benotigt wurden.
Bei Bedarf wurden zur Bereitstellung einer grofferen Anzahl von Laserereignissen
(z. B. fiir spezielle Kalibrationsprozeduren) auch mehrere Laser-Runs pro Nacht
in den Mef3betrieb eingeschoben.

Die astrophysikalischen Messungen in den einzelnen Néchten wurden durch
einen im Vorfeld erstellten Beobachtungsplan geregelt, der unter anderem die
durch die Erdrotation verursachte tégliche Verschiebung der Kulminationszeit der
Objekte um etwa 4 min beriicksichtigt hat. Je nach Art des beobachteten Objektes
war hierbei die Verwendung eines bestimmten Observationsmodus vorgeschrieben
(siehe auch Abschnitt [4.8)). Ferner sind bei der Erstellung eines Beobachtungs-
planes gegebenenfalls abgestimmte Zeitfenster fiir gemeinsame Beobachtungen
mit anderen Observatorien einzuhalten. Hierbei sind insbesondere gleichzeitige
Messungen mit satellitengestiitzten Instrumenten zu nennen. Eine solche Multi-
Wavelength-Kampagne wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit in Bezug auf
das Objekt 1ES 19594650 durchgefiihrt und wird im Kapitel (6.4 beschrieben.

Weitere umfangreiche technische Daten wurden zur Kalibration der absoluten
Energieskala (Myon-Runs) sowie zur Ausrichtungskalibration der einzelnen Tele-
skope (Point-Runs) auf einer monatlichen Basis aufgezeichnet. Da diese Bereiche
des gesamten Detektorsystemes nur verhéltnisméaflig kleinen und langfristig steti-
gen Verdnderungen unterworfen sind, konnten die erforderlichen Kalibrations-
messungen in der Regel ohne Schwierigkeiten in den nach astrophysikalischen
Gesichtspunkten erstellten Beobachtungsplan integriert werden.

Um eine gute Dokumentation der aufgezeichneten Mefidaten zu gewéhrleisten,
waren die Operateure auf La Palma angehalten, wichtige Details des Mefibetriebes
in einem Logbuch zu notieren. Parallel wurden diese Informationen auflerdem am
Ende jeder Nacht per E-Mail an eine Expertengruppe fiir den technischen Betrieb
weitergeleitet. Wesentliche Informationen iiber die einzelnen Runs wurden seit
Mai 1998 zusétzlich automatisch in einer elektronischen Datenbank gespeichert,
die dadurch als Basis fiir die Selektion geeigneter Mefidaten verwendet werden
kann. Das hierzu im Rahmen der vorliegenden Arbeit etablierte Verfahren wird
im Abschnitt [4.6.2 erlautert.

Die gesamte, in dieser Arbeit verwendete Datenbasis erstreckt sich iiber den
Zeitraum vom Beginn des stabilen Meflbetriebes mit den vier Teleskopen CT 3
bis CT6 im Jahr 1997 bis zum Ende des HEGRA-Mefibetriebes am 17. Sep-
tember 2002 und betrdgt mehr als 5000 h reiner Beobachtungszeit auf astro-
physikalische Objekte (siehe Tabelle 4.3). Im Verhéltnis zur insgesamt verstri-
chenen Zeitspanne entspricht dies einem Anteil von etwa 10 %", der auch als der

7 Relativ zur Gesamtdauer der mondlosen Anteile aller Nichte in diesem Zeitraum ergibt sich
eine Ausnutzung von etwa 53 %. Die Abstriche beruhen vorwiegend auf schlechten Witterungs-
bedingungen, technischen Problemen sowie in geringem Mafle auf Kalibrationsmessungen.
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Jahr Mefizcit MeBzeit Bemerkungen
nominell (h) | akzeptiert (h)

1997 724 696 4-Teleskop-System: CT 3 bis CT 6

1998 972 880 August: CT 2 in System integriert

1999 910 841 ab Juni: CT 2-Mefidaten verwendet

2000 848 772

2001 964 881

2002 624 587 17. Sept.: Ende der Beobachtungen
Summe 5042 4657

Tabelle 4.3: Mefidauer des HEGRA-Teleskopsystemes fiir astrophysikalische Beob-
achtungen von 1997 bis 2002. Die jeweils ,akzeptierte“ Mefzeit gibt die nach An-
wendung der im Abschnitt|].6.2 erlduterten Qualitdtsschnitte verbleibende Datenmenge
an. Der typische Anteil von Daten ungentigender Qualitdt aufgrund von ungiinstigen
Witterungsbedingungen und technischen Problemen betrdgt etwa 9 %.

duty cycle® des Teleskopsystemes bezeichnet wird. Der Hauptgrund fiir diesen
relativ geringen Anteil ist die Beschrankung der Messungen auf mondlose Néchte
mit guten Witterungsbedingungen wegen der Anwendung der atmosphérischen
Cherenkov-Technik.

Eine Ubersicht iiber die Verteilung der gesamten Beobachtungszeit auf den
Himmel gibt Abbildung 4.4. Aufgrund der fiir ein detailliertes Studium einer
TeV-y-Quelle erforderlichen Mefizeit sowie des begrenzten duty cycles und der
Grofle des Gesichtsfeldes der HEGRA-Teleskope mit einem Durchmesser von
etwa 4° wird deutlich, dafl eine komplette Durchmusterung des iiber La Palma
sichtbaren Himmels im Rahmen der verfiigharen Beobachtungszeit nicht méglich
ist. Wegen ihrer grofien physikalischen Bedeutung wurden jedoch im Rahmen
von zwei speziellen Beobachtungskampagnen Durchmusterungen des unter akzep-
tablen Zenitwinkeln sichtbaren Bereiches der galaktischen Ebene durchgefiihrt
(Aharonian et al.l2001c, 2002a).

4.3.5 Die Datenprozessierung und -reduktion

Die zur Kalibration bzw. fiir technische Studien aufgezeichneten Medaten des
Teleskopsystemes konnten aufgrund ihres geringen Umfanges bereits im Laufe
einer Mefl)kampagne iiber die schnelle Internetanbindung von La Palma zu
einem der am HEGRA-Projekt beteiligten Institute transferiert werden. Zusétz-
lich wurden auch die Dateien des elektronischen Logbuches sowie die aus der
vor Ort durchgefiihrten ersten Reduktion der astrophysikalischen Mefdaten
resultierenden sogenannten LPDST-Dateien (siche unten) kopiert, um kurzfristig
eine vorldufige Datenanalyse zu ermoglichen.

8 Mit dem englischen Fachausdruck duty cycle wird der Anteil von aktiven Phasen an der
insgesamt verfiigharen Zeit bezeichnet. Dies kann bei einem Meflinstrument das Verhéltnis der
fiir Beobachtungen genutzten zur gesamten verstrichenen Zeitspanne sein. Der Begriff wird auch
zur Beschreibung der Variabilitdt von Quellen verwendet (siehe Unterkapitel [4.10).
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Abbildung 4.4: Verteilung der gesamten Beobachtungszeit des HEGRA-Teleskop-
systemes von 1997 bis 2002 auf Objekte am Himmel. Die mit den HEGRA-Teleskopen
nachgewiesenen Objekte — inklusive der im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals
mit grofler Signifikanz beobachteten Radiogalaxie M 87 — sind durch die Sternsymbole
markiert. Der Abstand der Gitterpunkte entspricht in der Ndihe des Himmelsdquators
etwa dem HEGRA-Gesichtsfeld. Die Ausdehnung einer Durchmusterung der galak-
tischen Ebene (dargestellt durch die punktierte Kurve) ist im Rektaszensionsbereich
zwischen 17" 30™ und 21"00™ zu erkennen.

Die Rohdaten der astrophysikalischen Beobachtungen wurden dagegen auf
Magnetband kopiert und nach Heidelberg transportiert, um am dortigen Max-
Planck-Institut fiir Kernphysik prozessiert und reduziert zu werden. Bei dieser
Datenkonvertierung werden an verschiedenen Stellen Informationen aus der im
Unterkapitel 4.4 beschriebenen Datenkalibration verwendet.

Aus historischen Griinden erfolgt die Datenprozessierung in zwei Schritten,
die in Abbildung 4.5 schematisch dargestellt sind. In einer ersten Behand-
lung der Daten werden zunéchst anhand der Informationen aus der Datenkali-
bration fehlerhafte Informationen , repariert. Zu dieser Reparaturprozedur gehort
beispielsweise die Korrektur von Fehlern beim Datentransfer zwischen verschie-
denen elektronischen Einheiten.”

9 Ein Beispiel fiir einen reparablen Datenfehler stellt ein Problem bei der Auslese der
Rubidium-Atomuhr dar, das von August 1998 bis September 2000 aufgetreten ist. Hierbei
wurde fiir einen groflen Teil aller Ereignisse eine um 20 Sekunden verschobene Uhrzeit ermit-
telt. Durch eine entsprechende Reparaturvorschrift konnte dieser Fehler nachtréglich korrigiert
werden.
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Abbildung 4.5: Schematische Darstellung der Datenprozessierung und -reduktion
beim HEGRA-Teleskopsystem. Die bei den einzelnen Arbeitsschritten angewendeten
Kalibrations- und Analysemethoden werden im Text ausfihrlich erldutert. Der Um-
fang der Datenmenge verringert sich von den auf La Palma aufgezeichneten Rohdaten
bis zum endgiiltigen DST-Format um etwa 85 %.

Der erste Schritt der Datenprozessierung beinhaltet auflerdem eine FADC-
Pulsformanalyse der einzelnen Pixelinformationen, die von Hefl (1998) sowie
Hefl et all (1999) detailliert beschrieben wurde. Hierbei wird fiir jedes Kamera-
pixel zundchst das Grundniveau (engl.: pedestal) bestimmt, dessen Wert von
allen FADC-Eintrdgen subtrahiert wird. Die tatséchlichen Signale der Photo-
multiplier sind in den jeweiligen FADC-Kanélen typischerweise in zwei bis drei
aufeinanderfolgenden Intervallen enthalten und kénnen unter Verwendung eines
einfachen Suchalgorithmus ermittelt werden. Durch den Einsatz einer geeigneten
Entfaltungsfunktion kann schlieflich die Pulsform rekonstruiert werden. Auf-
grund von Differenzen in der individuellen Hochspannung der Photomultiplier
sowie durch Unterschiede in der elektronischen Auslesekette variiert die Signal-
laufzeit leicht von Pixel zu Pixel. Daher miissen die Ankunftszeiten der rekon-
struierten Pulse auf der Basis der bei der Laufzeitkalibration (vgl. Abschnitt 4.4.2)
ermittelten Werte korrigiert werden. Im Anschlufl wird aus allen Pixeln mit
integralen Pulsamplituden oberhalb eines bestimmten Schwellwertes eine mitt-
lere Ereigniszeit bestimmt. Nach Abschlufl der Pulsformanalyse werden die
zeit- und amplitudenkorrigierten FADC-Pulse zusammen mit allen weiteren, fiir
die Datenanalyse wesentlichen Informationen in einem speziellen Datenformat
abgespeichert. Hierbei kommt das von der H1-Kollaboration beim Deutschen
Elektronen-Synchrotron (DESY) in Hamburg freundlicherweise zur Verfiigung
gestellte FPACK-Format zur Anwendung, das eine vom Betriebssystem unabhén-
gige Bearbeitung der Daten erlaubt (Blobel [1992). Die Datenmenge wird durch
diese erste Stufe der Prozessierung um etwa zwei Drittel reduziert.

In einem zweiten Schritt werden fiir jedes FEreignis die integralen Ampli-
tuden der einzelnen Pixel bestimmt. Hierzu werden jeweils die beiden FADC-
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Werte verwendet, die der Ereigniszeit (zeitlich) am néchsten benachbart sind.
Zur Kalibration der Pixelamplituden werden die einzelnen Werte zunéchst mit
einem Normierungsfaktor multipliziert, der sich aus dem Ergebnis des zeitlich
néchsten Laser-Runs ergibt. Diese Prozedur wird in der Regel mit dem engli-
schen Ausdruck als camera flatfielding bezeichnet. Zur Transformation der aus
den FADC-Werten bestimmten Pixelamplituden in tatsdchlich von dem jeweili-
gen Photomultiplier registrierte Photoelektronen wird jeder Amplitudenwert mit
einem Photoelektronen-Konversionsfaktor multipliziert, dessen Bestimmung im
Abschnitt 4.4.2 erlautert wird. Die Pixelamplitude wird daher im folgenden in
der Mafleinheit von registrierten Photoelektronen (kurz: ph.e.) angegeben. Ampli-
tuden von Pixeln mit einem zu hohen Strom werden aufgrund der durch die
groflen Signalfluktuationen zu erwartenden Stérungen auf den Wert 0 gesetzt.
Ebenso wird mit Pixeln verfahren, deren Signale sich im Rahmen der Datenkali-
brationsschritte als defekt erwiesen haben.

Fiir die endgiiltige Analyse von astrophysikalischen Mefidaten wird iiblicher-
weise lediglich ein Satz von Bildparametern verwendet, der unter anderem die
im Abschnitt [3.4.2 beschriebenen Hillasparameter beinhaltet. Daher kann bei
der Bereitstellung eines kompakten, finalen Datenformates auf die Informationen
der einzelnen Pixel verzichtet werden. Zum Zweck einer spéteren Kontrolle der
entscheidenden Bildinformationen stehen jedoch die Amplituden der beiden hell-
sten Pixel fiir die Datenanalyse zur Verfiigung, die gegebenenfalls auch das Trig-
gern des jeweiligen Teleskopes ausgelost haben sollten. Die Berechnung der Bild-
parameter erfolgt nach einer Bereinigung des jeweiligen Kamerabildes von Unter-
grundfluktuationen. Hierbei hat es sich als geeignet erwiesen, sehr kleine Pixel-
amplituden, die vermutlich keine Information des eigentlichen Luftschauers ent-
halten, mit einem zweistufigen Schnittverfahren (engl.: two-level tailcut) auf den
Wert 0 zu setzen: Es werden danach nur Pixel mit einer kalibrierten Amplitude
von mindestens 6 ph.e. sowie Pixel mit mindestens 3 ph.e. und einem Nachbarpixel
mit mindestens 6 ph.e. fiir die Bildanalyse zugelassen.

Ein Ereignis-Datensatz besteht damit letztlich aus der Ereigniszeit, einem
Satz von Bildparametern fiir jedes Teleskop sowie den kalibrierten Ausrichtungen
der einzelnen Teleskope!’. Wie bereits erwihnt, werden hierbei auch die Daten
von denjenigen Teleskopen abgespeichert, die bei dem aktuellen Ereignis nicht
getriggert haben, um die Moglichkeit von Untersuchungen nahe der Energie-
schwelle offenzuhalten™ Ferner sind die Ergebnisse einer einfachen Richtungs-
und Kernortrekonstruktion fiir jedes Ereignis enthalten, die jedoch in der Regel
aufgrund der individuell angewendeten Rekonstruktionsalgorithmen (vgl. Ab-

10 Die sogenannten Point-Runs zur Kalibration der Teleskopausrichtungen wurden nur im
Abstand mehrerer Monate aufgenommen. Aus diesem Grund stand bei verschiedenen Daten-
sitzen wihrend der Prozessierung noch nicht die endgiiltige Ausrichtungskalibrationstabelle
zur Verfiigung. Bei den im Rahmen der vorliegenden Arbeit durchgefithrten Analysen wurde
deshalb stets eine erneute Ausrichtungskorrektur vor der endgiiltigen Richtungs- und Kernort-
rekonstruktion durchgefiihrt (vgl. Abschnitt 4.6.1)).

1 Die in dieser Arbeit verwendete Analysemethode verwirft diese ungetriggerten Kamera-
bilder, um starke Fluktuationen bei der Suche nach schwachen TeV-y-Quellen zu vermeiden.
Diese Bedingung fiihrt jedoch zu einer leichten Erhohung der effektiven Energieschwelle des
Teleskopsystemes.
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schnitte [3.5.1, 3.5.2/ und 4.6.1) nicht verwendet werden. Diese finalen Daten-
sitze fiir die Analyse der Mefldaten des Teleskopsystemes werden in Form von
sogenannten DST-Dateien (von engl.: data summary tape) abgespeichert, wobei
der Platzbedarf bei nur etwa 15 MB pro Stunde liegt.

Abschlielend sei noch angemerkt, dafl auf der Basis der jeweils aktuellen Kali-
brationstabellen bereits wiahrend der Datennahme auf La Palma eine Datenpro-
zessierung und -reduktion durchgefiihrt wurde. Die resultierenden , La-Palma-
DST“-Dateien (kurz: LPDST) haben so bis auf die Behandlung von sehr neuen
instrumentellen Verdnderungen und Problemen bereits eine tagesaktuelle Ana-
lyse der neuesten Mefidaten mit den {iblichen Methoden erlaubt, so daf§ kurzfris-
tige Reaktionen auf interessante Verdnderungen bei den beobachteten Objekten
moglich wurden. Auf diese Weise wurden beispielsweise die Multi- Wavelength-
Kampagnen auf die stark variablen Objekte Mrk-421 und 1ES 19594650 durch
die HEGRA-Kollaboration initiiert bzw. mitinitiiert, die in den Abschnitten 2.8.2
und 6.4.2 beschrieben sind.

4.4 Datenkalibration des Teleskopsystemes

Im Laufe der Betriebszeit des HEGRA-Teleskopsystemes wurde ein aus verschie-
denen Stufen bestehendes System aus Kontroll- und Kalibrationsschritten ent-
wickelt, dessen Prinzip in diesem Unterkapitel erlautert wird. Die wesentlichen
Aufgaben der Organisation und Durchfithrung der Datenkalibration wurden im
Januar 1999 von der Heidelberger an die Hamburger HEGRA-Gruppe iibergeben
und haben einen Tétigkeitsschwerpunkt des Autors gebildet.

4.4.1 Routineiiberpriifungen der Datennahme

Um den Operateuren die Moglichkeit zu geben, noch vor dem Beginn einer
weiteren Mefinacht eventuell notwendige Reparaturen durchzufiihren, wurden so-
wohl die Rohdaten als auch die Kalibrationsmessungen téglich auf Probleme iiber-
priift (kurz: Hardware-Check). Als weitere hilfreiche Grundlage hat sich hierbei
auch die Beschreibung aller in einer Beobachtungsnacht aufgetretenen Komplika-
tionen in Form eines von den Operateuren téglich verschickten E-Mail-Berichtes
erwiesen. Die tégliche Routineiiberpriifung der Mefdaten wurde turnusméfig
monatsweise von den einzelnen beteiligten Arbeitsgruppen durchgefiihrt.

Zur Vorbereitung des Hardware-Checks wurde fiir jeden Daten- Run am Ende
der Nacht automatisch ein sogenanntes Check-File erzeugt, das eine grofle Zahl
von Histogrammen zu allen relevanten Komponenten des Teleskopsystemes ent-
hélt. Neben der Positionierungsgenauigkeit der einzelnen Teleskope kénnen mit
Hilfe dieser Check-Files unter anderem die mittleren Stréme der einzelnen Pixel,
die Pixel-, NNT- und Systemtriggerraten, die Pixelspektren sowie die Funktion
der FADC-Kanile und der verschiedenen Uhrsysteme iiberpriift werden.

Zur vollstindigen Auswertung der Testdaten zu allen 1355 Pixeln und zu
den weiteren Funktionen wurde von G. Piihlhofer und D. Horns das Hardware-
Analyseprogramm autocheck konzipiert. Nach einer vom Autor durchgefiihrten,
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umfangreichen Erweiterung des Programmes und einer entsprechenden An-
passung des Datennahmeprogrammes wurden alle Check-Files ab Mai 1999 un-
mittelbar nach der Erzeugung auf La Palma automatisch untersucht: Das Pro-
gramm vergleicht hierbei alle oben angesprochenen Testhistogramme mit den
fiir die jeweiligen Komponenten erwarteten Sollwerten und fafit die Auffallig-
keiten fiir alle getesteten Daten- Runs in einer Tabelle {ibersichtlich zusammen.
Auf diese Weise ist es moglich, bei den aufgetretenen Problemen Zusammenhén-
ge zu erkennen. Dies kénnen beispielsweise Wackelkontakte bei den elektrischen
Leitungsverbindungen oder die Zugehorigkeit einer Reihe von Pixeln zu einem
bestimmten (defekten) Elektronikmodul sein.

Das autocheck-Programm wurde auch im Rahmen der monatsweisen Kali-
bration der Ausleseelektronik zum Auffinden von technischen Problemen ver-
wendet. Hierbei wurden alle Check-Files einer MeBperiode in chronologischer
Reihenfolge ausgewertet, so daf eine Ubersicht zu allen technischen Auffillig-
keiten der gesamten Periode zusammengestellt werden konnte. Neben dem Auf-
finden von defekten Kanélen konnten so auch Zeitrdume bestimmt werden, in
denen ein komplettes Teleskop gegebenenfalls aufgrund von schwerwiegenden
Ausfillen von der weiteren Datenanalyse ausgeschlossen werden mufite. Ge-
meinsam mit weiteren Informationen (beispielsweise iiber Witterungsprobleme
oder Stromausfille) wurden die wesentlichen Ergebnisse dieser Uberpriifung
in einem sogenannten Hardware-Logbuch zusammengefaf3t. Bei Bedarf wurden
die entsprechenden Tabellen defekter Module und Pixel bei der im folgen-
den beschriebenen Laserkalibration ergéinzt und fiir die notwendigen Reparatur-
mafBinahmen kommentiert. Diese Dokumente sind elektronisch fiir alle Mitglie-
der der HEGRA-Kollaboration als Internetseiten verfiighar.'? Das umfangreiche
Hardware-Logbuch kann insbesondere auch bei der Datenanalyse schnelle Auf-
schliisse iiber mogliche Auffilligkeiten der ausgewerteten Beobachtungen liefern.

4.4.2 Kalibration der Ausleseelektronik

Die Kalibration der Ausleseelektronik der einzelnen Teleskope wurde unter Ver-
wendung eines im folgenden beschriebenen Lasersystemes in regelméfiigen zeit-
lichen Absténden durchgefiihrt. Bei dieser , kontinuierlichen* Methode (Piithlhofer
et _al. 2003b) wird angenommen, dafl der Zustand der Detektorkomponenten
wahrend einer dreiwochigen Datennahmeperiode durch die Mittelwerte der zu
ermittelnden Kalibrationsgroflen ausreichend genau beschrieben wird. Eine Aus-
nahme bilden die genau bekannten Zeitpunkte, bei denen Verdnderungen be-
stimmter Komponenten aufgetreten sind. Dies kénnen beispielsweise der Aus-
fall oder Austausch einzelner Pixel oder Elektronikmodule sowie Verdnderun-
gen der Photomultiplier-Hochspannungen sein, die zu Abweichungen der im
Abschnitt 4.4.4] eingefiihrten relativen elektronischen Effizienz k. fiithren kénnen.
Unter Beriicksichtigung dieser Einflilsse wurden alle fiir die Datenkalibration
notwendigen Informationen in tabellarischer Form fiir jeweils eine Datennahme-

12 Das Hardware-Logbuch sowie weitere fiir die Datenkalibration wichtige Informationen sind
in einem internen Internetbereich unter der Adresse |hitp://www-hegra.desy.de/calibration auf
dem Hamburger HEGRA-Webserver zusammengefaft.
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periode zusammengestellt. Seit der Ubernahme von der Heidelberger HEGRA-
Gruppe im Januar 1999 war ausschliefilich die Hamburger Arbeitsgruppe mit
dieser Aufgabe beschéftigt. Der gesamte, auch als ,,Laserkalibration® bezeichnete
Kalibrationsprozef3 des Teleskopsystemes gliedert sich in eine Reihe von Arbeits-
schritten, die im weiteren Verlauf dieses Abschnittes erlautert werden.

Bestimmung defekter Kanile:

Auf der Basis der téglichen Routinepriifungen der Datennahme 148t sich eine
Ubersicht aller defekten Pixel und Elektronikeinheiten erstellen. Durch die
nachfolgend erlduterte Laserkalibration kénnen auflerdem in der Regel Defekte
weiterer Komponenten erkannt werden, deren MeBwerte nicht fiir die Daten-
analyse geeignet sind. Ist hierbei die Mehrheit der insgesamt 16 Kanile eines
Elektronikmoduls betroffen, erfolgt der Ausschlufl des gesamten Moduls durch
eine entsprechende Kennzeichnung aller zugehdrigen Pixel in einer Kalibrations-
tabelle. Da die Pixel eines Moduls jeweils in bestimmten, zusammenhéngenden
Bereichen der Kamera angebracht sind, bewirkt der Ausfall eines kompletten
Moduls stets eine ausgepréigte Inhomogenitit im Gesichtsfeld. Daher werden bei
der spéteren Datenanalyse iiblicherweise im Falle von 16 oder mehr als defekt
markierten Pixeln in einer Kamera die Mefldaten des gesamten Teleskopes ver-
worfen. Die Bedingungen fiir einen Ausschlufl einzelner Pixel auf der Basis der
Laserkalibration sind in Tabelle [4.4' auf Seite 107 zusammengefaf3t.

Der Ausschluf einzelner defekter Pixel von der Datenanalyse bewirkt zunéchst
keine starken Inhomogenitédten in der Akzeptanzverteilung fiir ~-Schauer im
Gesichtsfeld des Teleskopsystemes. Da die Verteilung der defekten Kanéle bei
den einzelnen Teleskopen in der Regel vollkommen unkorreliert ist, sind die
Effekte in den einzelnen Kameras bei einer stereoskopischen Analyse weitge-
hend vernachlassigbar (Piihlhofer et al.2003b). Die verbleibenden Auswirkungen
werden aufgrund der Rotation des Gesichtsfeldes bei den {iblicherweise im wobble-
Modus durchgefithrten Beobachtungen zudem stark verschmiert (siehe auch
Abschnitt 4.3.1). Im Gegensatz hierzu treten im Falle von hellen Sternen im
Gesichtsfeld der Teleskope bei allen Kameras an nahezu gleichen Positionen Pixel
auf, die wegen der hohen Strome in den Photomultipliern von der Analyse ausge-
schlossen werden. Dieser Effekt fithrt zu einem systematischen Defizit rekonstru-
ierter Ereignisrichtungen in diesem Bereich des Gesichtsfeldes und kann nur teil-
weise durch geeignete Verfahren ausgeglichen werden (siehe z. B. Rowell (2003)).
Bei der Planung und Durchfiihrung von Beobachtungen sind daher neben dem
Schutz der Photomultiplier vor zu starker Beleuchtung durch helle Sterne auch aus
diesem Grund Einschrinkungen beziiglich der Auswahl der jeweiligen Himmels-
region zu beachten. Als geeigneter Grenzwert fiir die Groflenklasse eines Sternes
hat sich dabei im blauen Spektralbereich mp = 5 herausgestellt. Lafit sich jedoch
nicht vermeiden, dafl sich ein hellerer Stern im Gesichtsfeld befindet (z.B. das
Objekt (-Tauri bei Beobachtungen des Crab-Nebels), so ist das Auftreten der
oben angesprochenen Effekte bei der Datenanalyse zu beriicksichtigen. Dies kann
beispielsweise durch die Wahl von geeigneten Signal- bzw. Untergrundregionen
unter Ausschlufl des durch das Sternlicht beleuchteten Kamerabereiches erfolgen.
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Funktionsweise des Laser-Kalibrationssytemes:

Fiir die Kalibration der Ausleseelektronik stand bei jedem Teleskop ein auf
einem gepulst betriebenen Stickstofflaser basierendes Kalibrationssystem zur Ver-
fiigung. Die einzelnen Lichtpulse wurden iiber ein Quarzfaserkabel auf einen im
Zentrum des Spiegeltréigers befindlichen Plastikszintillator gefiithrt. Dieser Szin-
tillator diente als Diffusor zur Abstrahlung von Lichtblitzen, die in Zeitdauer
und Spektrum den von ausgedehnten Luftschauern verursachten atmosphérischen
Lichtblitzen dhnelten. Durch die Verwendung einer geeigneten Szintillatorgeo-
metrie wurde ferner fiir eine homogene und nahezu gleichzeitige Beleuchtung
aller Kamerapixel gesorgt. Die integrierte Lichtmenge pro Pixel entsprach pro
Laserpuls etwa 80 bis 100 registrierten Photoelektronen, wobei in der Regel
bei allen Pixeln einer Kamera ein Triggersignal ausgelost wurde. Die Intensitét
der Pulse war zum einen so gewéhlt, dafl sich die Laserereignisse deutlich vom
Pedestal-Niveau abhoben, andererseits jedoch noch sicher im linearen Bereich der
Photomultiplier-Akzeptanz lagen.

Ein Laser-Run bestand aus einer Folge von 100 Laserereignissen mit einer Fre-
quenz von etwa 5 Hz. Wegen der kurzen Dauer eines Laser-Runs wurden dabei
praktisch keine hochenergetischen Luftschauer registriert, die ebenfalls die fiir
einen Laser-Run giiltige lokale Teleskop-Triggerbedingung von 50 Pixeln oberhalb
der Triggerschwelle erfiillt hiatten. Wahrend der Durchfithrung eines Laser-Runs
wurden die Teleskope wie bei der normalen Datennahme der Bewegung einer
bestimmten Himmelsposition nachgefithrt, um moglichst nachvollziehbare Mef3-
bedingungen zu gewéhrleisten. Zur Minimierung des Einflusses von hellen Sternen
im Gesichtsfeld wurde regelmifig eine groflere Zahl von Laser- Runs durchgefiihrt,
bei denen die Teleskope auf die nahezu sternlose ,HEGRA Dark Region® mit
den Himmelskoordinaten (Rektaszension, Deklination) RAjy00 = 20"21™315,
DECj2000.0 = 86°25'35” ausgerichtet waren.

Anhand der von den einzelnen Kanilen registrierten Amplituden kann aus den
Ereignissen eines Laser-Runs fiir jedes Kamerapixel ein relativer Normierungs-
faktor bestimmt werden (vgl. die Beschreibung des camera flatfieldings im
Abschnitt 4.3.5)). Treten hierbei Pixel auf, deren Amplitude entsprechend der in
Tabelle 4.4 aufgelisteten Grenzwerte um mehr als 35 % nach oben bzw. 40 % nach
unten abweicht, so werden sie von der weiteren Datenanalyse ausgeschlossen, um
die systematischen Stérungen von Nichtlinearitéiten bzw. moglichen Defekten in
einer der elektronischen Komponenten der jeweiligen Kanéle zu vermeiden.

Unter der Verwendung einer grofleren Zahl von Laser-Runs konnen die rela-
tiven Normierungsfaktoren der einzelnen Pixel im Vergleich zum Mittelwert
der gesamten Kamera sehr genau bestimmt werden. Auf dieser Basis wurde
im Abstand weniger Monate regelméflig eine Feinkorrektur der Hochspannungs-
einstellungen der einzelnen Photomultiplier durchgefiihrt. Diese Angleichung der
einzelnen Pixelverstdrkungen dient dem Erreichen einer moglichst homogenen
Triggerakzeptanz im gesamten Kameragesichtsfeld. Auf vergleichbare Weise ist
es ebenfalls moglich, eine globale Erhohung der relativen elektronischen Effizienz
eines Teleskopes zu erreichen. Derartige Verdnderungen wurden jedoch nur sehr
selten und stets fiir alle Teleskope gleichzeitig durchgefiihrt (vgl. Abschnitt [4.4.4).
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Abbildung 4.6: Darstellung der 100 im FADC des zentralen Pizels des Teleskopes
CT 3 registrierten Laserereignisse aus dem Laser-Run Nr. 24223 vom 16.5.2001. Im lin-
ken Teil der Abbildung ist die zeitliche Entwicklung der Pulse in den einzelnen FADC-
Bins veranschaulicht. Aus dem rechten Diagramm wird deutlich, dafl die Laserereig-
nisse jeweils nach dem Ablauf einer nahezu konstanten Zeitspanne relativ zum lokalen
Triggersignal des Teleskopes im FADC aufgezeichnet werden.

Laufzeitkalibration der einzelnen Kanéile:

Abbildung 4.6/ zeigt exemplarisch die im FADC-Kanal eines Pixels registrierten
Ereignisse eines Laser-Runs. Aus der zeitlichen Verteilung der Pulse in den
einzelnen FADC-Intervallen (engl.: bins) wird dabei deutlich, da§ die Signal-
ankunftszeit relativ zum Teleskoptriggersignal fiir alle Laserereignisse nahezu
konstant ist. Im Gegensatz hierzu treten insbesondere aufgrund der verschiedenen
Hochspannungseinstellungen der Photomultiplier deutliche Laufzeitunterschiede
zwischen den einzelnen Kanélen auf (Abbildung 4.7, oben). Um zu gewihr-
leisten, dafl bei der im Abschnitt 4.3.5/ beschriebenen Pulsformanalyse die kor-
rekten Pixelamplituden ermittelt werden, ist es daher notwendig, eine Laufzeit-
kalibration der einzelnen Kanéle durchzufiihren.

Hierzu werden zunéchst die Signalankunftszeiten aller Pixel relativ zum
Kameramittelwert bestimmt, der bei der Datenanalyse die Ereigniszeit fest-
legt. Auf der Basis einer grofien Zahl von Laserereignissen'® kénnen nun Kali-
brationstabellen fiir jede Datennahmeperiode erzeugt werden, in denen die ent-
sprechenden Korrekturzeiten fiir die einzelnen Kanéle enthalten sind. Abbil-
dung 4.7/ zeigt im mittleren Diagramm das Resultat der Laufzeitkalibration an-
hand von fast 10000 Laserereignissen. Die absolute Breite der Ankunftszeit-
verteilung aller Pixel hat in diesem Fall von mehr als £3 ns vor der Kalibration auf
nur noch +0.01 ns abgenommen (typischerweise weniger als £0.1ns). Aufgrund

13 In der Praxis hat sich gezeigt, daB eine Anzahl von 500 Laserereignissen (entsprechend
5 Laser-Runs) fur alle Anforderungen der Laserkalibration eine ausreichende statistische Grund-
lage bietet. Aus diesem Grund wurde insbesondere beim Auftreten technischer Probleme und
wihrend umfangreicher Hardware-Wartungsarbeiten stets darauf geachtet, daf} in den jeweiligen
Néchten moglichst eine entsprechende Zahl von Laser-Runs aufgezeichnet wurde.
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Abbildung 4.7: Ergebnis der Laufzeitkalibration des Teleskopes CT 8 im Januar 2001
unter Verwendung von 9854 Laserereignissen. Oben: Ankunftszeitverteilung der Laser-
signale in den einzelnen Pizeln relativ zum Kameramittelwert vor der Durchfithrung der
Kalibration. Mitte: Nach der Laufzeitkalibration werden die Signale aller Pizel inner-
halb eines Intervalles von deutlich weniger als 0.1 ns registriert. Unten: Schwankungs-
breite (RMS) der Signal-Ankunftszeiten der einzelnen Kandgle. Das Pizel Nr. 136 wurde
wegen eines Wackelkontaktes an der Basis des Photomultipliers von der Datenanalyse
ausgeschlossen und weist hier daher den Wert 0 auf.

dieser hohen Kalibrationsgenauigkeit war es moglich, die Zeitprofile der einzel-
nen Kamerabilder zu untersuchen. Die durch die FADC-Aufzeichnungsfrequenz
von 120 MHz beschrinkte Zeitauflosung der Ausleseelektronik hat es jedoch nicht
erlaubt, mit Hilfe der zeitlichen Entwicklung des Cherenkov-Lichtes eine verbes-
serte Luftschauer-Rekonstruktionsmethode zu etablieren (Hef et al.[1999).

Die Laufzeitkalibration erlaubt es ferner, weitere auftretende Defekte bei den
einzelnen Kanilen zu bestimmen. Hierbei handelt es sich in der Regel um Fehler
in der FADC-Ausleseelektronik oder um ein Ubersprechen einzelner Signale auf
andere Kanile (engl.: cross talk). Derartige Probleme kénnen zum einen auf einen
dauerhaften Ausfall einer Elektronikeinheit zuriickzufithren sein. Andererseits
kénnen auch verinderte Umgebungsbedingungen der Ausleseelektronik zu kurz-
zeitigen Ausfillen einzelner Kanéle oder Module fiihren. In diesem Zusammen-
hang sind beispielsweise starke Temperaturschwankungen oder zu hohe Luftfeuch-
tigkeit zu nennen, die in seltenen Féllen durch einen Defekt der Klimaanlage
in einer Elektronikhiitte verursacht wurden. Daher werden die Ergebnisse der
Laserkalibration sowohl néchte- als auch periodenweise iiberpriift. Hierbei ist vor
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’ Problembeschreibung \ Grenzwert \ Bemerkung
zu hohe Laseramplitude 135 % bzgl. Kameramittelwert
zu kleine Laseramplitude 60 % bzgl. Kameramittelwert
grofie Zeitschwankungen (RMS) 1.4ns 1 Laser-Run: Nacht
1.4ns mehrere Laser-Runs: Periode

1.0ns bzgl. aller Laser-Runs
grofle absolute Zeitabweichung +0.4ns | 1 Laser-Run: Nacht
(nach der Laufzeitkalibration) £0.1ns | alle Laser-Runs: Periode

Tabelle 4.4: Bedingungen fiir den Ausschluf$ einzelner Pizel von der Datenanalyse auf
der Grundlage der Laserkalibration. Angegeben sind jeweils die Art des aufgetretenen
Fehlers und der zuldssige Grenzwert. Die bei den Bemerkungen verwendeten Bezeich-
nungen ,Nacht* und ,Periode® bezeichnen einen Ausschluf fir die jeweilige Nacht, in
der ein Fehler aufgetreten ist, bzw. fir die gesamte Datennahmeperiode. Nach erfolgter
Laufzeitkalibration erfolgen Ausschliisse einzelner Kandle bei zu grofien Ankunftszeit-
schwankungen oder absoluten zeitlichen Abweichungen im Vergleich zum Kameramittel-
wert (siehe Text).

allem eine Untersuchung der im unteren Teil von Abbildung 4.7 exemplarisch
dargestellten Schwankungsbreite (RMS) der Ankunftszeitverteilung der einzel-
nen Lasersignale ein guter Indikator fiir auftretende Schwierigkeiten bei einzelnen
Pixeln. Im Falle von deutlichen Abweichungen der Absolutwerte der kalibrier-
ten Signalankunftszeiten vom Kameramittelwert (vgl. Abbildung 4.7, Mitte) ist
ferner davon auszugehen, daf§ die Zeitinformation einzelner Laserereignisse falsch
bestimmt wird. Durch derartige, stark vom Medianwert abweichende Werte kann
das arithmetische Mittel signifikant verschoben werden. Anhand der vorhande-
nen Informationen ist in einem solchen Fall gegebenenfalls iiber den Ausschlufl
eines Pixels fiir einen bestimmten Zeitraum zu entscheiden. Die bei der Laufzeit-
kalibration zum Ausschluf} einzelner Pixel bzw. Module verwendeten Grenzwerte
sind in Tabelle 4.4’ aufgelistet.

Bestimmung der Photoelektronen-Konversionsfaktoren:

Der Informationstransport von den registrierten Cherenkov-Photonen iiber die
an den Photokathoden der Photomultiplier ausgelésten Photoelektronen, das
Dynodensystem und die Ausleseelektronik in die schliellich registrierten FADC-
Zahlerinkremente (engl.: FADC counts) kann durch sogenannte Photoelektronen-
Konversionsfaktoren ¢; fiir jedes Teleskop ¢ beschrieben werden. Die Bestim-
mung der Werte ¢; fiir jede Datennahmeperiode erfolgt wie bei der Laufzeit-
kalibration unter Verwendung einer moglichst grofien Anzahl von Laserereignis-
sen. Im Rahmen des Kalibrationsprozesses ist hierbei darauf zu achten, dafl sich
die relativen Effizienzen der einzelnen Teleskope beim Ausfall oder Austausch
von Elektronikmodulen sowie bereits bei kleinen Anpassungen der Photomulti-
plierhochspannungen verdndern. Eine Mefperiode mufl daher gegebenenfalls fiir
einzelne Teleskope aufgeteilt werden, wobei wiederum auf eine geniigend umfang-
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Abbildung 4.8: Zeitliche Entwicklung der Photoelektronen-Konversionsfaktoren bei
den einzelnen Systemteleskopen. Die deutlichen sprunghaften Abfille bei den Daten-
nahmeperioden 85, 108 und 119 sind auf globale Erhohungen der Photomultiplier-
Hochspannungen zuriickzufiihren (siehe auch Abbildungl}.10). Das Teleskop C'T 2 wurde
erst in der Periode 77 in das Teleskopsystem integriert.

reiche Menge von Laser-Runs pro Subperiode zu achten ist (vgl. Fufinote [13 auf
Seite [105).

Die Methode zur Bestimmung der Konversionsfaktoren ¢; basiert auf dem
direkten Zusammenhang zwischen den Schwankungen der gemessenen Pixel-
amplituden bei den einzelnen Laserereignissen und der mittleren Zahl ausgeltster
Photoelektronen in den Photomultipliern. Hierbei werden die Intensitdtsschwan-
kungen des Stickstoff-Lasers von Puls zu Puls durch eine Mittelung iiber alle
vorliegenden Laserereignisse und die Anwendung eines Korrekturfaktors fiir die
einzelnen Amplituden beriicksichtigt. Eine umfangreiche Beschreibung dieses Ver-
fahrens findet sich bei Hef§ (1998)).

Abbildung 4.8 zeigt die zeitliche Entwicklung der Konversionsfaktoren ¢; in
Abhéngigkeit von den einzelnen HEGRA-Mefperioden. Der Einflul von globa-
len Hochspannungserhohungen ist hierbei anhand von deutlichen Abnahmen der
Werte ¢; zu erkennen (siche auch Abbildung 4.10)). Die stark voneinander abwei-
chenden Konversionsfaktoren der einzelnen Teleskope wurden im Rahmen einer
generellen Wartungs- und Reparaturmafinahme im Mai 1999 (Periode 85) an den
Wert ¢3 des Teleskopes CT 3 angeglichen. Insgesamt zeigt der zeitliche Verlauf
der Photoelektronen-Konversionsfaktoren eine stetige Zunahme der Werte, die
auf einer Abnahme der Effizienz des Photomultiplier-Dynodensystemes beruht.
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Die Grofie dieser Effizienzabnahme betrigt etwa 6 % pro Jahr und ist daher fiir
einen Detektor mit einer Lebensdauer von fiinf bis zehn Jahren zu tolerieren. Im
Falle einer notwendigen Anpassung einer Photomultiplier-Hochspannung konnte
dieser Wert in 1V-Schritten stufenweise eingestellt werden. Dabei muflten alle
Hochspannungswerte einer Teleskopkamera aus technischen Griinden jeweils in
einem Intervall von 285V unterhalb einer wihlbaren Maximalspannung liegen. In
kritischen Fallen hat gelegentlich der Austausch von Photomultipliern zwischen
zwei Teleskopen dazu gefiihrt, dafl alle Kanéle trotz der Effizienzverluste in ihren
optimalen Arbeitsbereichen betrieben werden konnten.

4.4.3 Absolutkalibration des gesamten Detektors

Zur quantitativen Messung von TeV-7-Fliissen und insbesondere -spektren ist es
notwendig, eine absolute Energiekalibration des verwendeten Detektors durchzu-
fithren. Im Falle der TeV-y-Astrophysik mangelt es hierfiir an einem geeigneten
Teststrahl von entsprechenden ~v-Quanten, die unter Laborbedingungen von
einem Teilchenbeschleuniger erzeugt bzw. von einer genau verstandenen kosmi-
schen Quelle emittiert werden. Daher wird eine Absolutkalibration iiblicher-
weise auf der Basis eines Vergleiches von gemessenen und aus detaillierten
Simulationsrechnungen (vgl. Unterkapitel 4.5) vorhergesagten Untergrundtrigger-
raten bewerkstelligt. Aufgrund von Unsicherheiten bei den Fliissen der geladenen
kosmischen Strahlung sowie ihres Spektrums und ihrer chemischen Zusammen-
setzung wird fiir die absolute Energieskala des HEGRA-Teleskopsystemes ein
systematischer Fehler von 15 % abgeschitzt.

Ein alternatives, am HEGRA-Teleskopsystem getestetes Verfahren verwendet
eine kalibrierte Lichtquelle, die ein Cherenkov-Teleskop aus einer bekannten
Distanz iiber den Reflektor beleuchtet (Frafi et al.l[1997). Eine weitere Methode
bedient sich der gemessenen Intensitdt von ringférmigen Kamerabildern, die
durch lokale Myonen initiiert werden (vgl. Abschnitt 3.4.1). Diese ,Myonringe*
weisen jedoch im Falle der relativ kleinen HEGRA-Teleskope nur Pixelamplituden
nahe der Ansprechschwelle auf (Bolz [1999).1% Zur Durchfiihrung dieser Messun-
gen ist es aufgrund der speziellen physikalischen Gegebenheiten notwendig, die
Datennahme ohne den Multi-Teleskop-Trigger zu verwenden. Aufgrund der licht-
schwachen Ringbilder mufl ferner die Pixeltriggerschwelle abgesenkt werden,
wobei ein zu starker Anstieg der lokalen Triggerrate durch eine erweiterte
Teleskoptriggerbedingung vermieden wird. Hierbei werden fiinf getriggerte Pixel
erfordert, von denen mindestens zwei benachbart sein miissen. Diese sogenannten
Myon- Runs benotigen wegen der niedrigen Nachweisrate von lokalen Myonen
durch die einzelnen Teleskope eine lange Beobachtungszeit und wurden daher
nur im Abstand mehrerer Monate in gesonderten Kalibrationskampagnen durch-
gefithrt. Die Resultate der hier kurz angesprochenen Verfahren zur absoluten
Energiekalibration werden von Piihlhofer et al.l (2003b) néher diskutiert.

14 Tatsichlich ist es bei den erheblich empfindlicheren H-E-S-S-Teleskopen erstmals méglich
geworden, diese sogenannten Myonringe mit einer verwertbaren Rate auch wihrend der nor-
malen Datennahme nachzuweisen. In diesem Fall werden vor allem Myonen aus hadronischen
Teilchenkaskaden registriert, die eines der Teleskope direkt getroffen haben.
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Abbildung 4.9: Anzahl defekter Pizel in den einzelnen HEGRA-Teleskopen in Ab-
héingigkeit von der Run-Nummer. Aus Grinden der Ubersichtlichkeit wird die Anzahl
nur bis zu einem Mazimum von 20 fehlerhaften Kandlen dargestellt. Die gestrichelten
Linien markieren jeweils die Schnittgrenze von 16 defekten Pizeln, ab der die Mefdaten
des jeweiligen Teleskopes nicht in der Analyse verwendet werden.

4.4.4 Langzeitstabilitit des Detektors

Fiir die Angabe quantitativer Analyseergebnisse muf§ die langfristige Entwicklung
der Detektorsensitivitdt iiberwacht werden. Hierbei ist vor allem der technische
Zustand der einzelnen Teleskope von Bedeutung, da z.B. der Ausfall mehre-
rer Kamerakanile bzw. eines kompletten Teleskopes eine deutliche Anderung
der nachgewiesenen Photonenraten mit sich bringt. Zur Kontrolle der Auslese-
elektronik werden die im Rahmen der Kalibration festgestellten Pixelausfélle
fiir jeden Daten-Run in eine Datenbank eingetragen (vgl. Abschnitt 4.4.2)). Wie
bereits erlautert wurde, bilden diese Informationen bei der hier verwendeten
Datenanalyse-Methode die Grundlage fiir den Ausschlufl der Mefidaten eines Tele-
skopes, falls 16 oder mehr Kanile defekt sind. Zur Illustration des langfristigen
technischen Zustandes der einzelnen Teleskope ist in Abbildung 4.9 die jewei-
lige Zahl der defekten Pixel in Abhéngigkeit von der kontinuierlich fortlaufenden
Run-Nummer dargestellt. Hierbei wird deutlich, dafl die Zeitrdume von komplet-
ten Teleskop-Ausfillen jeweils recht kurz waren. Tatséchlich sind in 95 % aller
Daten- Runs pro Teleskop weniger als 2 % aller Pixel als defekt bestimmt worden.

Fiir die in den Abschnitten 4.7/ und 4.9 erlduterten Bestimmungen der effek-
tiven Energieschwelle einer Messung und des Energiespektrums einer TeV-v-
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Quelle ist insbesondere die Kenntnis der Effizienzen der wesentlichen Detektor-
komponenten von Bedeutung. Hierzu werden die Ergebnisse der Laserkalibration
sowie die zeitliche Entwicklung der Systemtriggerrate herangezogen. Nach Piihl-
hofer (2001)) gilt der folgende empirische Zusammenhang:

R4 ( 1 )—1.7
i 4.1
RO Rel * Ropt ( )

Die Grofle Ry bezeichnet hierbei den Sollwert der fiir ein 4-Teleskop-System typi-
schen Systemtriggerrate von 15 Hz, der in den Referenzperioden 62 bis 66 (Juni
bis November 1997) bei optimalen Beobachtungsbedingungen vorgelegen hat.
Die mittlere Systemtriggerrate R, der einzelnen Mefperioden wird jeweils auf
der Basis der im Abschnitt [4.6.2/ beschriebenen Datenbank Rates/RatevsDate
aus allen Daten-Runs mit Zenitwinkeln ¢ < 25° und Triggerraten von min-
destens 10.0 Hz, 10.5 Hz bzw. 12.5 Hz fiir 3, 4 bzw. 5 aktive Teleskope im System
bestimmt. Dabei ist es notwendig, die mit einem 3- bzw. 5-Teleskop-System er-
zielten Triggerraten auf das in der Referenzepoche mit 4 aktiven Teleskopen
betriebene System zu normieren. Die erforderlichen Korrekturfaktoren wurden
aus dem gesamten Datenbestand des Teleskopsystemes als Mittelwerte aller Zeit-
rdume mit jeweils weitgehend konstanten technischen Bedingungen bestimmt.
Dabei hat sich ergeben, daf sich die Rate um etwa 16 % erniedrigt bzw. erhoht,
wenn ein aktives Teleskop entfernt bzw. hinzugefiigt wird. Die derart normierte
Grofle wird im folgenden auch als erwartete 4-Teleskop-Systemtriggerrate Ry exp
bezeichnet. Der in Gleichung 4.1 auftretende Exponent entstammt der Uber-
legung, daf} die im wesentlichen durch die isotrop einfallende, geladene kosmische
Strahlung verursachte (Untergrund-)Systemtriggerrate eine Abhéngigkeit vom
integralen Energiespektrum dieser Teilchenstrahlung im TeV-Bereich aufweist.
Die in Formel 4.1 verwendete, relative elektronische Effizienz k. ergibt sich
aus den fiir die jeweiligen Beobachtungsperioden ermittelten Photoelektronen-
Konversionsfaktoren ¢; (vgl. Abschnitt 4.4.2) der N einzelnen, aktiven Teleskope:

1 1
Kv_el = —N+ 1 (¢3 + Z ¢z) (4.2)

CT 14, aktiv

Hierbei wird der besonderen geometrischen Position des zentralen Teleskopes
CT 3 durch ein verdoppeltes Gewicht bei der Mittelwertbildung Rechnung ge-
tragen. Aufgrund des reziproken Zusammenhanges gibt die Grofle ke die rela-
tive elektronische Effizienz in Einheiten von FADC-Inkrementen pro registrierten
Photoelektronen (FADC/ph.e.) an.

Unter Verwendung der Formeln 4.1 und 4.2 kann nun die relative opti-
sche Effizienz kop, des Gesamtdetektors ermittelt werden. Hierbei ist aufgrund
der Alterung der optischen Komponenten, insbesondere der Spiegelsegmente,
eine kontinuierliche Abnahme von kqp; zu erwarten, wéhrend die Abnahme der
relativen elektronischen Effizienz ko durch gelegentliche Erhéhungen der Hoch-
spannungen der einzelnen Photomultiplier-Réhren in einem akzeptablen Bereich
gehalten werden konnte (vgl. Abbildung [4.10). Im Rahmen der hier verwendeten
Kalibrationsmethode enthélt die relative optische Effizienz zu einem gewissen
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Abbildung 4.10: Zeitliches Verhalten wvon Systemtriggerrate und relativen Effi-
zienzen des HEGRA-Teleskopsystemes. Oben: Verdnderung der erwarteten 4-Teleskop-
Systemtriggerrate in Abhdingigkeit von der Datennahmeperiode (siehe Text). Die ver-
tikalen gestrichelten Linien geben die Zeitpunkte an, zu denen globale Erhohungen
der Photomultiplier-Hochspannungen stattgefunden haben. Unten: Zeitliche Verdnde-
rungen der elektronischen Effizienz k¢ (offene Symbole) und der relativen optischen
Effizienz kopt (gefiillte Symbole).
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Teil auch Informationen iiber den Zustand der Atmosphére, die bei der atmo-
sphérischen Cherenkov-Technik eine wesentliche Detektorkomponente darstellt.

Die zeitliche Effizienzentwicklung des Teleskopsystemes ist in Abbildung 4.10
dargestellt. Das obere Diagramm zeigt hierbei die Verdnderungen in der erwarte-
ten 4-Teleskop-Systemtriggerrate fiir die hier verwendeten Datennahmeperioden
Nr. 62 bis 126 aus den Jahren 1997 bis 2002. Neben einer stetigen Abnahme mit
der Zeit sind drei deutliche Sprungstellen zu erkennen, bei denen eine starke Zu-
nahme der Rate zu verzeichnen ist. Diese Zuwéchse markieren die Zeitpunkte,
bei denen eine globale Erh6hung der Photomultiplier-Hochspannungen bei allen
Teleskopen durchgefiihrt wurde. Der Einflufl dieser Verdnderungen auf die elek-
tronische Effizienz k. des gesamten Teleskopsystemes ist im unteren Diagramm
dargestellt. Abbildung [4.10 zeigt ferner die zeitliche Entwicklung der relativen
optischen Effizienz kqp, die eine deutliche langfristige Abnahme von etwa 3 bis
4% pro Jahr aufweist. Da die gesamte Kalibrationsmethode auf der Mittelung
zeitlich variierender Groflen beruht, sind die bei der Bestimmung von ko auf-
tretenden Schwankungen im Prozentbereich tolerabel.

4.4.5 Ausrichtungskalibration der Teleskope

Eine regelméflige Kalibration des Nachfiithrsystemes der Teleskope wurde mit
Hilfe von sogenannten Point-Runs durchgefiihrt (Pithlhofer et al.[1997). Hierbei
wurden bestimmte, nach Helligkeit und Spektrum ausgew&hlte Sterne in einem
Rasterverfahren auf verschiedene Positionen im zentralen Bereich der Kameras
abgebildet. Fiir jeden Rasterpunkt wurde dabei die Verteilung der Strome in
den Photomultipliern der einzelnen Pixel registriert. Diese Methode liefert neben
MeBgrolen zur Ausrichtungskalibration der Teleskope zusétzlich auch ein Mafl
fiir die Verschlechterung der Abbildungsfunktion des Reflektors durch dejustierte
Spiegelsegmente. Die Ergebnisse der Ausrichtungskalibration kénnen damit als
Entscheidungsgrundlage fiir eine gegebenenfalls notwendige Neujustierung eines
Reflektors verwendet werden. Nach Anwendung der aus der Ausrichtungskalibra-
tion resultierenden Korrekturparameter bei der Konvertierung der Daten in das
DST-Format ergibt sich ein verbleibender systematischer Ausrichtungsfehler von
maximal 25” (Piithlhofer et al. 1997). Eine detaillierte Beschreibung der opti-
schen Abbildungseigenschaften des Teleskopsystemes und ihrer Vermessung iiber
die gesamte Lebensdauer des Instrumentes hinweg wurde nach dem Abschluf3 des
HEGRA-MefBbetriebes publiziert (Piihlhofer et al.2003b)).

4.5 Luftschauer- und Detektorsimulationen

In Ermangelung eines geeigneten TeV-v-Teststrahles beruht das Verstédndnis ver-
schiedener Detektoreigenschaften haufig auf detaillierten Computersimulationen
(siehe z. B. Abschnitt 4.4.3). Hierbei werden sogenannte Monte-Carlo-Methoden
verwendet, um physikalische Prozesse mit Hilfe von computergenerierten Zu-
fallszahlen auf stochastische Weise darzustellen. Auf der Basis einer moglichst
genauen Kenntnis bzw. Extrapolation von Reaktionswahrscheinlichkeiten auf der
Basis von Laborexperimenten konnen so einzelne Teilchenwechselwirkungen simu-
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liert werden. Die statistischen Verteilungen der auftretenden Grofien werden dabei
durch die Variation der Zufallszahlen in der Simulation wiedergegeben.

Im Bereich der TeV-v-Astrophysik hat es sich als giinstig erwiesen, Monte-
Carlo-Simulationen von Luftschauerereignissen in zwei Schritten durchzufiihren.
Der Bereich der atmosphérischen Teilchenkaskaden wird dabei von den Detektor-
eigenschaften getrennt. Auf diese Weise kénnen auf der Basis einer groflien Zahl
von simulierten Luftschauern beispielsweise die Einfliisse einzelner Detektor-
komponenten untersucht werden, ohne daf§ die zeitaufwendige Berechnung der
Luftschauer und des emittierten Cherenkov-Lichtes mehrfach erfolgen musf.

Die Ergebnisse der Simulationen werden in einer Form abgespeichert, die der-
jenigen von realen Mefldaten entspricht. Zusétzlich sind in den Daten jedoch auch
Informationen zu wesentlichen Groéfien enthalten, die nur bei Simulationsrechnun-
gen bekannt sind. Hierzu gehoren z. B. die Art, die Energie und die Einfallsrich-
tung des Primérteilchens. Die simulierten Ereignisse konnen daher prinzipiell wie
reale Mefldaten ausgewertet werden, wobei das Verhalten des Detektors bzw. die
Qualitédt der Datenanalyse anhand der aus den Simulationen bekannten Schauer-
parameter iiberpriift und gegebenenfalls verbessert werden kann.

Zur Simulation von Teilchenkaskaden in der Atmosphére unter Beriick-
sichtigung der Emission und Ausbreitung von Cherenkov-Photonen steht eine
Reihe von Computerprogrammen zur Verfiigung, die im Rahmen von verschiede-
nen Luftschauerexperimenten entstanden sind. Fiir das HEGRA-Teleskopsystem
wurden so zwei unabhéngige Programmketten zur Luftschauer- und Detektor-
simulation etabliert, die im folgenden kurz vorgestellt werden. Die Resultate der
jeweiligen Programme zeigen dabei eine gute Ubereinstimmung, so daf fiir die
im Rahmen der vorliegenden Arbeit erforderlichen Simulationsrechnungen die in
der Anwendung jeweils geeignetere Methode verwendet werden konnte.

4.5.1 Luftschauersimulationen mit dem ALTAI-Code

Ein &lteres Programmpaket zur Durchfithrung von Monte-Carlo-Simulationen
basiert auf dem sogenannten ALTAI-Code zur Simulation von Teilchenkaskaden
in der Atmosphire (Konopelko et al. 1996) und einer in Heidelberg ent-
wickelten Detektorsimulation (Hemberger [1998). Mit Hilfe dieser Programme
wurde eine sehr umfangreiche Bibliothek von photon- und hadroninduzierten
Luftschauerereignissen unter verschiedenen Einfallswinkeln erstellt, die inner-
halb der HEGRA-Kollaboration frei verfiigbar ist (Konopelko et al.[1999). Die
Datensétze liegen dabei im FPACK-Format vor und kénnen prinzipiell mit den
reguléren Programmen zur Reduktion und Analyse der Mefidaten des Teleskop-
systemes ausgewertet werden.

Fiir die hier durchgefithrte Bestimmung der Energieschwelle einer Messung
(Unterkapitel 4.7) sowie zur Berechnung der Detektorakzeptanz fiir die Spektral-
analyse (Unterkapitel 4.9) wurden etwa 950000 simulierte 7-Schauer aus der
Luftschauerdatenbank verwendet. Diese Schauerereignisse verteilen sich zu unge-
fahr gleichen Teilen auf Einfallsrichtungen unter den fiinf diskreten Zenitwinkeln
¥ = 0°, 20°, 30°, 45° und 60°. Zur Anpassung der Detektorakzeptanz an die
in den einzelnen Mefiperioden tatséchlich vorherrschenden Bedingungen werden
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die bei der Datenkalibration bestimmten Effizienzwerte fiir die Rekonstruktion
der simulierten Ereignisse eingesetzt. Hierbei erlaubt eine neu implementierte
Programmerweiterung die unmittelbare Verwendung der reguldren Kalibrations-
datenbank, so daf§ auf flexible Weise eine realistische Simulation der Eigenschaften
des Teleskopsystemes fiir bestimmte Zeitrdume erméoglicht wird.

4.5.2 Simulationen mit CORSIKA und sim_telarray

Eine neuere Programmkette fiir Monte-Carlo-Rechnungen bedient sich der Pro-
gramme CORSIKA zur Luftschauersimulation und sim_telarray zur Simula-
tion des Detektors. Das im Bereich der Teilchenastrophysik etablierte Pro-
gramm CORSIKA des Forschungszentrums Karlsruhe (Heck et al. [1998) wurde
fiir die hier durchgefithrten Simulationsrechnungen in der Version 6.00 ver-
wendet. Diese Entwicklungsstufe enthélt erstmals eine von K. Bernlohr zur Ver-
fiigung gestellte Erweiterung, die es erlaubt, laufzeit- und speicherplatzoptimierte
Luftschauersimulationen fiir Systeme von Cherenkov-Teleskopen durchzufiihren.
Die mit dem CORSIKA-Programm erzeugten Daten werden im Anschluf3 mit
der Detektorsimulation sim_telarray (Bernlohr 1998) weiterverarbeitet. Dieses
Programm beinhaltet eine umfangreiche Beschreibung der optischen und elektro-
nischen Komponenten der HEGRA-Teleskope unter Beriicksichtigung ihrer von
der Wellenlénge des Cherenkov-Lichtes abhéngigen Eigenschaften. Die generelle
Anpassung der fiir die Simulation verwendeten Detektorparameter an die realen
Mefldaten wurde fiir die Hamburger HEGRA-Gruppe von D. Horns durchgefiihrt
und ausfiihrlich dokumentiert (Horns/2000).

Die Verwendung von CORSIKA und sim_telarray hat den Vorteil, dafi der
jeweilige Quelltext im Gegensatz zu den im Abschnitt 4.5.1 beschriebenen Pro-
grammen einsehbar ist und bei Bedarf iiberpriift bzw. fiir spezielle Unter-
suchungen ergédnzt werden kann. Mit dieser Programmkette sind hier daher
vorrangig Simulationsrechnungen zu atmosphérischen und detektorspezifischen
Effekten durchgefithrt worden, die nicht auf die Bestimmung von tatséchli-
chen Detektoreffizienzen ausgerichtet waren. Daher kommen bei der Detektor-
simulation typische mittlere Werte fiir die Spiegelreflektivititen, die Zahl der
defekten Pixel sowie fiir die Photoelektronen-Konversionsfaktoren der einzelnen
Teleskope zur Anwendung.

4.6 Verfahren zur Datenanalyse

Dieses Unterkapitel beschreibt den Ablauf der in Abbildung 4.11/ schematisch
dargestellten Auswertung der Mefldaten sowie eine Reihe von speziellen Analyse-
methoden. Es bildet damit die Grundlage fiir die astrophysikalische Interpreta-
tion der jeweiligen Beobachtungen. Nach einer allgemeinen Ubersicht zum Ablauf
der weitgehend automatisierten Datenanalyse folgen Beschreibungen der Daten-
selektion, der Bestimmung von Schnittparametern fiir die Signalsuche sowie der
Berechnung von gemessenen Photonenfliissen. Ferner werden spezielle Korrektur-
und Rekonstruktionsverfahren erldutert, die insbesondere fiir die Analyse der
Beobachtungen der Radiogalaxie M 87 implementiert wurden.



116

Kapitel 4. TeV-Gamma-Astrophysik mit den HEGRA-Teleskopen

‘ Uberpriifung der Datenqualitat
[ Datenauswahl ] (Wetter— und technische Bedingungen)

v

[ Analyseprogramm ] - Bild- und Ereignisselektionsschnitte

" " — Rekonstruktion: Richtung, Kernort, Energie
read_dst — mscw—-Parameter
- Analyseschnitte
Auswertung der (mscw-Parameter, Kernortabstand,
Analyseergebnisse ‘ Bildmultiplizitat, quadr. Winkelabstand)
- Signifikanz des Uberschusses

- Untergrundbestimmung
— Nachweiseffizienzen fur Spektralanalyse
- integraler Flul3 bzw. obere FlulRgrenze

Resultate der > - Energiespektrum

Datenanalyse — weitere Untersuchungen des Objektes

(z.B. Variabilitat, Emissionsschwerpunkt)
— Suche nach weiteren Quellen im Gesichtsfeld

Abbildung 4.11: Ablauf der Datenanalyse beim HEGRA-Teleskopsystem. Die Einzel-
heiten der jeweiligen Arbeitsschritte werden im Text ausfihrlich beschrieben.

4.6.1 Ablauf der Datenanalyse des Teleskopsystemes

Den Ausgangspunkt der Datenanalyse bildet die sorgfiltige Zusammenstellung
eines entsprechenden Datensatzes (sieche Abschnitt 4.6.2). Fiir die Auswertung
dieser MeBdaten wird dabei das urspriinglich von der Heidelberger HEGRA-
Gruppe entwickelte Programm read_dst verwendet, das der Hamburger Gruppe
im Jahre 1999 in der Arbeitsversion von H. Krawczynski freundlicherweise zur
Verfiigung gestellt wurde. Im Laufe der Zeit wurde das Programm hier umfang-
reichen Verdnderungen unterzogen, um spezielle Analyseverfahren zu integrieren.

Die einzelnen Ereignisse werden entsprechend der vom Anwender vorgegebe-
nen Rahmenbedingungen (wie z.B. der zu untersuchenden Himmelsposition,
des Zenitwinkelbereiches und der zu beriicksichtigen Teleskope) rekonstruiert.
Hierbei wird eine Reihe von ,Sduberungsschnitten (vgl. Abschnitt 4.6.3) ange-
wendet, die fiir eine stabile Datenbasis sorgen. Fiir die Richtungsrekonstruktion
hat sich der im Abschnitt [3.5.1 beschriebene Algorithmus Nr. 3 aus der Publi-
kation von Hofmann et al. (1999) als empfindlichste und stabilste Methode eta-
bliert. Zu Kontrollzwecken wurden jedoch stets auch die Algorithmen Nr. 1
und 2 verwendet. Nach der Durchfithrung einer Kernortrekonstruktion (siehe
Abschnitt 3.5.2) wird fiir jedes Ereignis der zugehorige mscu-Parameter fiir die
v-Hadron-Separation (vgl. Abschnitt 4.6.5) sowie bei Bedarf die Primérenergie
des Luftschauers (Abschnitt 4.9.3) bestimmt.

Nach dem Abschlufl der Datenanalyse stehen fiir jedes Ereignis alle wesent-
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lichen Groflen wie beispielsweise die rekonstruierte Herkunftsrichtung und die
Energie (unter der Annahme eines priméren Photons), der mscu-Parameter sowie
die quadrierten Winkelabstdnde zum Zentrum der Signal- und der Untergrund-
region(en) sowohl tabelliert als sogenanntes N-Tupel als auch in Histogrammform
zur Verfiigung. Unter Verwendung einer geeigneten Methode zur Untergrund-
bestimmung (siehe Kapitel 4.8) kénnen im Anschlufl die statistische Signifikanz
der Messung sowie entsprechend Abschnitt 4.9 gegebenenfalls der integrale Fluf3
bzw. das Energiespektrum des Objektes bestimmt werden.

4.6.2 Datenauswahl und Qualitéitsiiberpriifung

Bei der Datenauswahl sind zunédchst Witterungseinfliisse zu beachten, die eine
quantitative Analyse beispielsweise beim Auftreten von Wolken, Nebel, Re-
gen, Schneefall oder wihrend der sogenannten Calima-Wetterlage!® ausschliefen.
Zusatzlich sollte die Verwendung von Mefidaten vermieden werden, die unter
ungewoOhnlichen dufleren Bedingungen aufgezeichnet wurden. Als Beispiele sind
hier das gelegentliche Vorhandensein starker Lichtquellen in der Umgebung des
HEGRA-Geldndes (z. B. zeitweise wéhrend der Errichtung des Geb#udes fiir das
optische 10.40 m-Teleskop ,,GranTeCan®, span.: Gran Telescopio Canarias) sowie
die Auswirkungen starker Wald- und Buschbréinde am Roque de los Mucha-
chos in Form von Rauch und Staub zu nennen. In der Regel wurde die Durch-
fithrung von Messungen zweifelhafter Qualitdt jedoch stets einem Totalverlust
einer Beobachtungsnacht vorgezogen. Auf diese Weise konnte trotz des Verwerfens
der Daten fiir die astrophysikalische Analyse zumindest eine Uberpriifung des
technischen Zustandes wesentlicher Komponenten des Teleskopsystemes ermog-
licht werden (vgl. Abschnitt [4.4.1)).

Weitere wesentliche Faktoren bei der Datenselektion sind der technische Zu-
stand des Teleskopsystemes sowie die gewiinschten Rahmenbedingungen der
Messung. Hierbei spielen insbesondere der Beobachtungsmodus (d.h.: die Aus-
richtung der Teleskope relativ zum gewiinschten Objekt, sieche Abschnitt 4.8)
sowie der Zenitwinkelbereich mit seinem starken Einflul auf die Energieschwelle
der Beobachtung eine wichtige Rolle (vgl. Abbildung [4.15)).

Zur Kalibration der Analyseergebnisse wird in der vorliegenden Arbeit der
bekannte TeV-Flufl aus der Richtung des Crab-Nebels verwendet, der in diesem
Zusammenhang als ,Standardkerze* dient (siche Abschnitt 2.5.3). Parallel zur
Zusammenstellung von Mefldaten eines zu untersuchenden Objektes ist es daher
ebenfalls erforderlich, einen unter méglichst dhnlichen technischen Bedingun-
gen aufgezeichneten Vergleichsdatensatz aus Beobachtungen des Crab-Nebels zu
erzeugen. Hierbei ist vor allem darauf zu achten, daf§ diese Messungen nahezu im
gleichen Zeitraum und Zenitwinkelbereich stattgefunden haben.

15 Bei der Calima-Wetterlage, die auf den kanarischen Inseln hiufig in den Sommermonaten
vorkommt, wird sehr feiner Staub aus der Sahara von geeigneten Winden in grofler Hohe iiber
das Meer transportiert (siehe z. B. Murdin (1986)). Der Saharastaub in der Atmosphére wirkt
als starker Absorber fiir das Cherenkov-Licht ausgedehnter Luftschauer. Eine weitere Neben-
wirkung des Calima-Effektes ist im Falle der HEGRA-Teleskope eine Verminderung der rela-
tiven optischen Effizienz durch eine Verschmutzung der Spiegel und der Kameraeintrittsfenster.
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Die fiir die Datenauswahl entwickelten Werkzeuge und Methoden werden im
folgenden ausfiihrlich erlautert.

Grundlagen fiir die Qualititsiiberpriifung:

Die Datennahme ist in einzelne Runs mit einer Lange von iiblicherweise 20 Minu-
ten unterteilt. Damit beruht die dieser Arbeit zugrundeliegende Datenbasis von
mehr als 5000 Stunden (siehe Tabelle4.3) auf mehr als 15000 einzelnen Runs. Eine
individuelle manuelle Uberpriifung jedes einzelnen Datensegmentes ist daher ins-
besondere bei tiefen Beobachtungen von mehr als 50 Stunden (entsprechend mehr
als 150 Runs) aufgrund des hohen Arbeitsaufwandes praktisch ausgeschlossen.

Fir die Auswahl eines qualitativ hochwertigen Datensatzes unter Beriick-
sichtigung der oben angesprochenen individuellen Anforderungen werden relatio-
nale Datenbanken verwendet. Zur Anwendung kommt hierbei das fiir viele giangige
Betriebssysteme frei verfiighare Datenbanksystem MySQL.'® Damit konnten im
Rahmen einer Hamburger Diplomarbeit die Grundlagen fiir ein leicht zu bedienen-
des Werkzeug zur Datenselektion erstellt werden (Schiricke 2002). Das Verfahren
wurde nachfolgend umfangreich erweitert und kommt bei der Zusammenstellung
aller in dieser Arbeit analysierten Datensétze zur Anwendung.

Die fiir die Datenselektion wesentlichen Gréflen sind in zwei Datenbanken
zusammengefait. Die Datenbank HEGRA /RunBook enthilt hierbei fiir jeden Run
alle aus dem elektronischen Logbuch verfiigharen Informationen wie beispielsweise
das Datum, die Laufzeit, die beobachtete Himmelsposition sowie Angaben iiber
die mittleren Stréme in den Photomultipliern, die Triggerraten der individuellen
Teleskope und des gesamten Teleskopsystemes. Ferner werden der Anteil der voll-
stindig aufgezeichneten Ereignisse (die sogenannte , fraction of golden events*)™
sowie gegebenenfalls die Warnmeldungen des Datennahmesystemes verzeichnet.

Da die Uberpriifung der Datenqualitét anhand des elektronischen Logbuches
nur sehr rudimentér und zudem erst seit der Einfithrung dieses Informations-
systemes im Mai 1998 moglich ist, wurde als weiterer Eintrag im Hamburger
MySQL-System die Datenbank Rates/RatevsDate eingefithrt. Die hier verwalte-
ten Eintrage umfassen fiir jeden Run zur Kreuzkontrolle mit der Datenbank
HEGRA /RunBook ebenfalls die Zeitinformationen und die beobachtete Himmels-
position. Ferner sind jedoch auch Informationen enthalten, die nach einer Uber-
priifung der Datenqualitidt vorliegen. Hierzu gehoren beispielsweise die Anzahl
der Teleskope mit brauchbaren Daten sowie die von technischen Ausfallzeiten
bereinigten Angaben zur tatsdchlichen Laufzeit und Systemtriggerrate des Runs.

Technische Ausfallzeiten kénnen wahrend der Datennahme aus verschiede-
nen Griinden auftreten. Beispielsweise haben die am Beginn jedes Runs notwen-
dige Feinpositionierung der Teleskope sowie die Koordination ihrer jeweiligen

16 Eine umfangreiche Dokumentation des MySQL-Datenbank-Systemes findet sich im Inter-
net unter hittp://www.mysql.com (siche auch Widenius und Axmark (2002))).

17 Bei typischerweise (96 +4) % der aufgezeichneten Ereignisse fand eine vollstéindige Auslese
aller aktiven Teleskope statt. In dem verbleibenden Anteil wurden die Mefldaten eines Tele-
skopes in der Regel aufgrund von Verzogerungen bei der lokalen Datenverarbeitung zu spéit an
die Zentralstation iibermittelt (Bulian et al.[1998). Die unvollstéindig ausgelesenen Ereignisse
werden nicht fiir die Datenanalyse verwendet.
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Datennahmecomputer typischerweise etwa 22 Sekunden erfordert. Weitere Aus-
falle konnen durch kurzzeitige Triggerprobleme eines einzelnen Teleskopes bzw.
durch netzwerkbedingte Unterbrechungen der Dateniibermittlung an die Zentral-
station entstehen. Auflerdem werden bei der Auswertung diejenigen Zeitraume
ignoriert, bei denen ein Teleskop eine Abweichung zwischen der tatsédchlichen
Ausrichtung und der Sollposition von mehr als fiinf Winkelgeberinkrementen
(vgl. Abschnitt [4.3.1) bzw. etwa einem halben Pixeldurchmesser beziiglich der
Altituden- oder der Azimutausrichtung aufweist.

Die Ausfallzeiten sind vom Autor nach der Produktion der DST-Dateien fiir
jeden Run mit Hilfe eines speziellen Analyseprogrammes (basierend auf einem
Verfahren von H. Krawczynski) bestimmt worden und stehen der Hamburger
HEGRA-Gruppe in Form einer speziellen Datenbank zur Verfiigung. Grundsétz-
lich verarbeitet das Analyseprogramm read_dst keine Ereignisse, die wahrend
eines Ausfallzeitraumes registriert wurden. Damit ergibt sich die tatséchliche
Laufzeit Tops (engl.: lifetime) als diejenige Zeitspanne, die der gesamten Run-
Dauer abziiglich aller Ausfallzeiten entspricht.’® Analog kann die tatsiichliche
Systemtriggerrate R als Rate der wihrend der Laufzeit T, registrierten Ereig-
nisse berechnet werden. In der Datenbank Rates/RatevsDate sind neben diesen
korrigierten Groflen ferner fiir jeden Run die mittleren Bildbreiten der einzelnen
Teleskope sowie der mittlere mscu-Parameter enthalten. Diese Werte konnen Hin-
weise auf zuvor unerkannte technische Probleme wie beispielsweise stark verstellte
Spiegel liefern, was sich durch eine Verbreiterung der aufgezeichneten Kamera-
bilder &uflern wiirde.

Ein fiir die Datenselektion besonders wichtiger Eintrag in der Datenbank
Rates/RatevsDate ist die fiir den mittleren Zenitwinkel des Runs erwartete
Systemtriggerrate Rey,. Diese Grofle wird entsprechend der in Abschnitt 4.4.4
beschriebenen Methode fiir das im jeweiligen Run effektiv arbeitende System aus
3, 4 oder 5 aktiven Teleskopen unter Beriicksichtigung der aktuellen Datennahme-
epoche (,Hardwareperiode*)t bestimmt. Zusétzlich enthilt die Datenbank fiir
mogliche weitere Selektionsschnitte auch externe Mefdaten, die Hinweise auf
die Witterungsbedingungen wéhrend des Runs geben kénnen. Hierzu gehoren
die von der Wetterstation des oberhalb des HEGRA-Geléndes liegenden Nordic
Optical Telescope® (NOT) im 5-Minuten-Takt aufgezeichneten Werte der rela-
tiven Luftfeuchtigkeit und des Luftdruckes. Zusétzlich sind die fiir jeweilige
Beobachtungsnacht mit dem Carlsberg Meridian Telescope*™ (CMT) bestimm-
ten Mittelwerte der atmosphérischen Extinktion verfiigbar. Eine im Anhang D.1
beschriebene Untersuchung hat jedoch gezeigt, dafl diese externen Meflgrofien

8 Die durch die Datenauslese der einzelnen Ereignisse verursachte Totzeit des Detektors wird
durch das hier beschriebene Verfahren noch nicht korrigiert, sondern ist Gegenstand einer im
Abschnitt 4.6.7] beschriebenen speziellen Korrekturmethode.

19 Zur Beriicksichtigung von wesentlichen Verinderungen der Detektorakzeptanz wurde
der Datenbestand des Teleskopsystemes fiir das Hamburger Analyseverfahren in 14 Epochen
bzw. sogenannte ,,Hardwareperioden® eingeteilt, wihrend derer weitgehend konstante Bedingun-
gen vorgeherrscht haben. Diese Einteilung wird insbesondere bei der Bestimmung der erwarte-
ten Systemtriggerrate sowie bei der in diesem Abschnitt beschriebenen Zusammenstellung eines
Crab-Vergleichsdatensatzes verwendet.

20 Siehe |http://www.not.iac.es.

21 Siehe http://www.ast.cam.ac.uk/~dwe/SRF /camc.html.
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im Vergleich zur Beschreibung der witterungsbedingten Datenqualitdt mit Hilfe
der HEGRA-Systemtriggerrate kaum zusétzliche Informationen liefern kénnen.
Daher finden die NOT- und CMT-Messungen hier keine weitere Verwendung bei
der Zusammenstellung der endgiiltig ausgewerteten Datensétze.

Auswahlkriterien fiir Mefldaten:

Neben dem Ausschluff von Runs, bei denen wéihrend der Datenkalibration
technische Problemen erkannt wurden, beruht die Auswahl von Mefdaten auf
drei wesentlichen Kriterien:

e Dauer eines Runs: trun > 5 Minuten
e fraction of golden events: Fge > 838%
e normierte Systemtriggerrate: R/ Rexp > 70 %

Sehr kurze Run-Dauern von weniger als 5 Minuten wurden in der Regel durch
einen vorzeitigen Abbruch aufgrund von technischen oder operationellen Umstén-
den verursacht. Die Forderung nach einer Mindestdauer sorgt daher dafiir, dafl
diese eventuell problembehafteten Runs ignoriert werden.

Der Schnitt auf die fraction of golden events Fge sorgt ferner dafiir dafl nur
Runs mit weitgehend vollstéindig ausgelesenen Ereignissen verwendet werden.
Besonders niedrige F'g.-Werte weisen dabei in der Regel nicht nur auf temporére
Netzwerkprobleme hin, sondern hatten ihre Ursache héufig in grofleren Schwierig-
keiten mit der lokalen Ausleseelektronik eines Teleskopes. Als unterer Grenzwert
fir die Grofle Fge wurde deshalb eine 2 orps-Abweichung vom Mittelwert ihrer
globalen Héufigkeitsverteilung festgelegt (vgl. FuBinote [17 auf Seite 118)).

Als wichtigstes Qualitatskriterium fiir die Datenauswahl wird die normierte
Systemtriggerrate R/ Rey, verwendet. Diese Grofie ergibt sich aus dem Quotien-
ten der tatséchlichen und der fiir den jeweiligen Run erwarteten Triggerrate. Fiir
die Bewertung der Datenqualitdat wird hierbei angenommen, dafl die untergrund-
dominierte Systemtriggerrate und eine von einer Quelle gemessene v-Rate in
gleicher Weise durch technische oder witterungsbedingte Einfliisse reduziert
werden. (Der Einflul einer hohen, geschlossenen Wolkendecke auf die registrierte
~v-Rate wird im Anhang [D.2 beschrieben). Fiir die Datenanalyse werden in der
vorliegenden Arbeit nur diejenigen Runs zugelassen, bei denen die normierte
Rate R/Rexp, mindestens den Wert 70 % erreicht, was ebenfalls ungefihr einer
2 orms-Abweichung vom globalen Mittelwert entspricht. Dieser relativ lockere
Schnittwert ergibt sich als Kompromifl aus der Notwendigkeit, Mefidaten beson-
ders schlechter Qualitéit zu verwerfen, und dem Bestreben, moglichst viele Daten
zu akzeptieren, um insbesondere die Sensitivitét fiir schwache Quellen zu steigern.

Die Datenauswahl erfolgt schlieflich auf der Basis der erlauterten Qualitéts-
schnitte mit Hilfe einer Datenbankabfrage. Hierbei findet eine verkniipfte Uber-
priifung der MySQL-Datenbanken HEGRA/RunBook und Rates/RatevsDate
statt. Die Anwendung der hier erlauterten Qualititskriterien fithrt entsprechend
Tabelle 4.3 auf Seite 97 im Mittel zu einem Verlust von etwa 8 % der insgesamt
aufgezeichneten Mefzeit.
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Erstellung eines Crab-Vergleichsdatensatzes:

Fiir die im Abschnitt 4.6.5 erlduterte Bestimmung von optimalen Analyseschnit-
ten sowie fiir die Kalibration eines gemessenen TeV-v-Flusses bzw. einer oberen
Flufigrenze wird ein Vergleichsdatensatz aus Beobachtungen des Crab-Nebels ver-
wendet. Der gesamte Datenbestand aus Beobachtungen des Crab-Nebels umfafit
unter Anwendung der Qualitatskriterien in den Jahren 1997 bis 2002 etwa 440 h.
Diese Beobachtungen verteilen sich ausreichend gleichméaflig auf die einzelnen
Sichtbarkeitsperioden und Zenitwinkelbereiche, so daB fiir jedes Objekt ein geeig-
neter Vergleichsdatensatz unter dhnlichen Meflbedingungen erstellt werden kann.

Bei der Datenauswahl fiir das untersuchte Objekt werden dazu die ausge-
wéhlten Runs in einzelne Beobachtungsklassen eingeteilt. Hierbei kommen vier
Zenitwinkelintervalle sowie die in Fufinote 19 (S.119) erlduterten 14 Datennahme-
epochen zur Anwendung. Die Selektion der Crab-Daten fiir den Vergleichsdaten-
satz erfolgt im Anschlufl unter Verwendung derselben Qualitéatskriterien, wobei
in jeder der 56 einzelnen Beobachtungsklassen nach Mdéglichkeit die gleiche Zahl
von Crab- Runs wie im Objektdatensatz ausgewihlt wird.

4.6.3 Generelle Selektionskriterien in der Datenanalyse

Bei der Analyse eines Datensatzes werden weitere Selektionskriterien angewen-
det, die sowohl komplette Runs als auch einzelne Ereignisse von der Auswertung
ausschlieBen konnen. Die Auswahlbedingungen beziehen sich dabei einerseits auf
technische Probleme einzelner Teleskope, deren Mefidaten a prior: grundsatzlich
verworfen werden. Auflerdem wird dafiir gesorgt, dal nur Kamerabilder verwendet
werden, die relevante Informationen fiir die Schauerrekonstruktion liefern. Die
wesentlichen, in das Analyseprogramm read_dst implementierten Kriterien sind
in Tabelle 4.5/ zusammengefafit und werden im folgenden néher erldutert.
Entsprechend Abschnitt [4.4.2/ werden auf der Basis einzelner Runs zunéchst
die Daten von denjenigen Teleskopen von der Analyse ausgeschlossen, bei denen
16 oder mehr Pixel wiahrend der Kalibration als defekt markiert wurden. Zusétz-
lich erfolgt der Ausschlufl bestimmter Teleskope mit sonstigen technischen Pro-
blemen. Hierbei handelt es sich um Effekte, die wahrend der Kalibration der Mef3-
daten unerkannt geblieben sind oder deren Auswirkungen fiir gewisse qualitative
Untersuchungen nicht stérend wirken. Generell werden die Daten des Teleskopes
CT2 aufgrund seiner geringeren technischen Zuverldssigkeit von der Integra-
tion in das Teleskopsystem im August 1998 bis zu einer erfolgreichen Repara-
tur im Mai 1999 von allen hier durchgefithrten Analysen ausgeschlossen. Im
Falle des Teleskopes CT 4 liegt fiir einige Tage im Mérz 1999 keine verwendbare
Ausrichtungskalibration vor, da zwischen dem Austausch eines Winkelgebers und
seiner endgiiltigen Justierung keine Point-Runs durchgefiihrt wurden. Die Exi-
stenz dieser unkalibrierbaren Teleskopausrichtung hat sich bei den im Rahmen
der vorliegenden Arbeit durchgefiihrten detaillierten Untersuchungen der M 87-
Mefdaten herausgestellt. Bei Bedarf konnen fiir spezielle Anforderungen weitere
Teleskope von der Datenanalyse ausgeschlossen werden. Ein Beispiel dafiir ist die
im Anhang [C beschriebene Studie zu kleinen Bildmultiplizitdten im Ereignis.
Nach Anwendung aller teleskopspezifischen Selektionskriterien wird das im
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’ \ Komponente H Beschreibung \ Selektionskriterium ‘
Run Teleskop Zahl defekter Pixel <15
CT2 Ausschluf3 vor Juni 1999
CT4 Ausschlufl im Méarz 1999
Teleskop-Ausschlufl anwendungsspezifisch
System Zahl aktiver Teleskope | > 3
Ereignis | Teleskop lokale Datenauslese gefordert
lokales Triggersignal gefordert
Bildamplitude > 40 ph.e.
Bildschwerpunkt distance < 0.8 - Txamera(3)
System min. Bildmultiplizitdt | abh. von Optimierung
Kernortabstand < 1000 m
mscw-Parameter < 1.1
rekonstr. Richtung Schnitt auf Abstand A©?
(abh. von Optimierung)

Tabelle 4.5: Run- und Ereignisselektionskriterien fir die Standard-Datenanalyse mit
dem Programm read_dst. Die im Text ndher erlduterten AusschlufSbedingungen bezie-
hen sich sowohl auf einzelne Teleskope als auch auf das gesamte effektiv arbeitende
Teleskopsystem. Die Ereignisanforderungen fiir das Teleskopsystem sind prinzipiell
bereits Analyseschnitte, deren Bestimmung im Abschnitt 4.6.5 diskutiert wird.

jeweiligen Run effektiv arbeitende Teleskopsystem ermittelt. Der Run wird im An-
schlufl nur dann ausgewertet, wenn mindestens drei aktive Teleskope vorhanden
sind. Auf diese Weise wird gewéhrleistet, dafl fiir die Analyse nur Daten aus
Zeitrdumen mit relativ stabilen Me3bedingungen verwendet werden.

Vor der Analyse eines Ereignisses wird ebenfalls eine Reihe von Selektions-
kriterien iiberpriift. Es werden nur Kamerabilder von denjenigen Teleskopen
ausgewertet, deren MefBdaten vollstdndig aufgezeichnet wurden und die ein
lokales Triggersignal an die Zentralstation gesendet haben (siehe hierzu Fuf-
note 11/ auf Seite [100). Ferner werden Kamerabilder mit zu kleiner Amplitude
(vgl. Abschnitt/4.7.1) sowie mit einem zu dicht am Kamerarand gelegenen Schwer-
punkt verworfen. Dadurch wird dafiir gesorgt, dafl die Bildparameter ausreichend
gut bestimmt werden kénnen und keine Verfialschungen durch Bilder auftreten,
die aufgrund ihrer Lage nicht vollstdndig im Kameragesichtsfeld enthalten sind.

Zur Vermeidung dieser angeschnittenen Schauerbilder wird ein Selektions-
kriterium fiir den Parameter distance eingefiihrt, der den Abstand des Bild-
schwerpunktes vom Kamerazentrum wiedergibt (siehe Abbildung3.10). In vielen
HEGRA-Publikationen wird das Selektionskriterium distance < 1.7° verwendet,
das in der Bildebene Schwerpunkte aus einer Kreisflache um den Kameramittel-
punkt zuldfit. Im Gegensatz dazu wird hier eine von Horns (2000) vorgeschlagene
hexagonale Akzeptanzflache verwendet. Der Abstand des Bildschwerpunktes vom
Kamerazentrum darf dabei nicht mehr als 80 % der Entfernung 7iamera(3) des
Kamerarandes vom Mittelpunkt in der gegebenen Richtung § = arctan(©,/0,)
betragen (vgl. Abbildung 3.7). Diese Bedingung folgt der Kamerageometrie und
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vergrofert dabei zusétzlich den fiir die Lage von Schauerbildern zugelassenen
Raumwinkelbereich im Gesichtsfeld um etwa 15 %.

Fiir eine weitergehende Untersuchung zur Selektion von Schauerbildern wurde
ein von Ripken (2002)) eingefiihrter Bildrandschnitt verwendet. Um zu gewéhr-
leisten, dafl auch bei grofien Bildern keine Verfialschung durch den Kamera-
rand auftritt, wird hierbei zusétzlich die Lage der angepafiten Bildellipse iiber-
priift. Dabei darf keiner der vier Schnittpunkte der Hauptachsen mit der ,2o-
Umrandung“ des Bildes (entsprechend einer Ellipse mit den Hauptachsenldngen
2-width sowie 2-length) auflerhalb eines bestimmten Abstandes zum Kamera-
zentrum liegen. Eine Studie dieses Qualitatskriteriums hat jedoch ergeben, dafl
insbesondere im Falle von schwachen TeV-y-Quellen keine Steigerung der Signi-
fikanz eines gemessenen Signales erreicht werden kann. Dagegen hat sich in
verschiedenen Féllen aufgrund einer leichten Reduzierung der resultierenden
Ereigniszahlen sogar eine Abnahme der Signifikanz eines Signales ergeben, so dafl
ein Sensitivitédtsverlust zu verzeichnen ist. Dieser Bildrandschnitt findet daher fiir
die hier beschriebenen Analysen keine Verwendung, sollte jedoch fiir die erheblich
empfindlicheren neuen Instrumente wiederum in Betracht gezogen werden.

4.6.4 Korrektur der Prazession der Erdachse

Nach der Anwendung der zuvor beschriebenen Selektionskriterien liefert die
stereoskopische Richtungsrekonstruktion die Herkunftsrichtung jedes Ereignisses
in Form von Himmelskoordinaten. Da die im Abschnitt 4.4.5 beschriebene
Ausrichtungskalibration lediglich die mechanische Fehlausrichtung der Teleskope
korrigiert (Piihlhofer 2001), beziehen sich diese Werte auf die zum Zeitpunkt der
Aufnahme des Ereignisses giiltige, momentane Epoche. Das Referenzsystem der
Himmelskoordinaten verschiebt sich jedoch mit der Zeit aufgrund verschiedener
Effekte wie beispielsweise durch die Prézession und Nutation der Erdachse sowie
durch die Aberration des Lichteinfalls wegen der Bewegung der Erde um die
Sonne. Daher ist es notwendig, eine Referenzepoche festzulegen und alle Koordi-
naten beziiglich dieser Epoche zu transformieren. Ublicherweise wird bei moder-
nen Angaben die nahegelegene Epoche ,J2000.0¢ verwendet, die sich auf den
Zeitpunkt des 1. Januar 2000, 12:00 Uhr mittags bezieht**,

Der wesentliche Korrektureffekt fiir die TeV-y-Astrophysik folgt aus der
Prizessionsbewegung der Erdachse mit einer Rate von 50”.27 pro Jahr bzw.
einer Periodendauer von etwa 25780 Jahren. Zur Koordinatentransformation
von der momentanen in die Referenzepoche J2000.0 kann auf der Basis eines
orthogonalen, dquatorialen Bezugssystemes (unter Verwendung des sogenannten
Richtungskosinus) eine dreidimensionale Rotation angewendet werden. Die ent-
sprechenden Korrekturterme sind im jahrlichen Astronomischen Almanach auf-
gefiithrt (siehe beispielsweise |Jaramillo und Holdaway (2001))).

Da die HEGRA-Datennahme die Referenzepoche J2000.0 zeitlich eng um-
schlieft, sind die Korrekturen des Prizessionseffektes in der Regel sehr klein und

22 Der Zeitpunkt des 1. Januar 2000, 12:00 Uhr mittags entspricht dem bei astronomischen
Zeitbetrachtungen héufig verwendeten Julianischen Datum JDjog00.0 = 2451545.0 bzw. dem
sogenannten Modifizierten Julianischen Datum MJDjoq90.0 = 51544.5.
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Abbildung 4.12: FEinfluf§ der Prdzession der Erdachse auf die rekonstruierte Quell-
position bei der Angabe der Koordinaten in der momentanen Epoche nach der Ana-
lyse von Schauerereignissen des Crab-Nebels aus verschiedenen Sichtbarkeitsperioden
(oben). Dargestellt ist die Lage des jeweiligen Emissionsschwerpunktes in Bezug auf
die Position des Crab-Pulsars entsprechend der Referenzepoche J2000.0. Nach Anwen-
dung der Prizessionskorrektur ergibt sich eine gute Ubereinstimmung der Schwerpunkte
aus den einzelnen Jahren (unten).

wurden daher in vielen Analysen vernachléissigt. Fiir den Fall einer Schwerpunkt-
bestimmung sowie bei der Untersuchung der Morphologie einer Quelle sollte
jedoch keinesfalls auf die Anwendung dieser Korrektur verzichtet werden. Ins-
besondere im Fall einer langen, iiber mehrere Monate oder sogar Jahre verteilten
Beobachtung tritt ansonsten eine gewisse ,Verschmierung® der aus den Daten
bestimmten raumlichen Informationen auf.

Die Bedeutung der in das Hamburger Datenanalyseprogramm integrierten
Prézessionskorrektur fiir die Qualitdt der Ergebnisse wird durch Abbildung [4.12
veranschaulicht. Dabei wurden die Beobachtungen des Crab-Nebels aus den fiinf
Sichtbarkeitsperioden von 1997/1998 bis 2001,/2002 jeweils unabhéngig vonein-
ander unter der Voraussetzung einer hohen Rekonstruktionsqualitéit ausgewertet.
Neben den iiblichen Schnittbedingungen wurden dazu ein maximaler Zenitwinkel
von 30 °, ein Kernortabstand von maximal 200 m sowie vor allem mindestens vier
Bilder pro Ereignis gefordert. Fiir die ersten beiden Datensétze ist dies gleich-
zeitig auch die maximal mogliche Zahl von Teleskopen im System. Wie aus der
Abbildung deutlich wird, ergibt sich bei der Verwendung der rekonstruierten
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Schauerrichtung entsprechend der momentanen Epoche eine gleichméflige Ver-
schiebung der entsprechend Abschnitt 4.6.8 ermittelten Emissionsschwerpunkte
von Jahr zu Jahr. Erwartungsgemé$ liegt hierbei der fiir die Periode 1999/2000
bestimmte Schwerpunkt am dichtesten benachbart zur tatsichlichen Position des
Crab-Pulsars im Zentrum des Crab-Nebels. Nach Anwendung der Préizessions-
korrektur ergibt sich eine gute Ubereinstimmung aller Schwerpunkte mit dieser
Himmelsposition. Wegen der verbleibenden systematischen Ausrichtungsfehler
von 25" ist eine aufwendige Korrektur der zeitlichen Verschiebung des Referenz-
systemes aufgrund von kleineren Effekten wie beispielsweise der Nutation der
Erdachse (etwa 9” pro Jahr) nicht erforderlich.

4.6.5 Auswahl von geeigneten Analyseschnitten

Fiir die Datenauswertung sind zunéchst die rekonstruierten Herkunftsrichtungen
sowie eine effektive Trennung von photon- und hadroninduzierten Ereignissen von
Bedeutung. Fiir diese Aufgaben werden weitere, sogenannte Analyseschnitte ver-
wendet, deren typische Werte ebenfalls in Tabelle 4.5/ (Seite 122)) aufgefiihrt sind
und im folgenden kurz erldutert werden. Anschliefend wird im Abschnitt 4.6.6
das hier verwendete Verfahren zur Optimierung der Sensitivitédt einer Messung
vorgestellt, das sich insbesondere fiir schwache Quellen bewéhrt hat.

Zahl der Bilder im Ereignis:

Die Zahl Ni,, der zu einem Ereignis beitragenden Kamerabilder trégt auf-
grund der mit ansteigender Bildmultiplizitdt zunehmenden Redundanzen ent-
scheidend zur Rekonstruktionsqualitét bei. Fiir die hier beschriebenen Daten-
analysen werden zunichst mindestens zwei Bilder pro Ereignis verlangt. Im Hin-
blick auf eine Schnittoptimierung ist zu beriicksichtigen, daf§ die Forderung nach
einer hoheren Bildmultiplizitit Ni,, gleichzeitig einen Anstieg der effektiven
Energieschwelle einer Beobachtung bedeutet (vgl. Abbildung 4.14] auf Seite 135).
Dies kann insbesondere bei Spektren, die mit der Energie stark abfallen, zu
einem Sensitivitatsverlust fithren. Die ausschlielliche Verwendung von groéfie-
ren Bildmultiplizitéiten fiithrt jedoch bei ausreichend starken Signalen zu einer
genaueren Bestimmung der Quelleigenschaften. In diesem Zusammenhang sind
insbesondere Untersuchungen zur genauen Position des Emissionsschwerpunktes
sowie zur Morphologie zu nennen.

Da die Bedeutung der besonders hiufig auftretenden Ereignisse mit kleinen
Bildmultiplizitdten von groflem Interesse ist, wurde hierzu eine spezielle Unter-
suchung durchgefithrt. Die Ergebnisse und Schluflfolgerungen dieser Studie
werden ausfiihrlich im Anhang (C beschrieben.

Maximal zulidssiger Kernortabstand:

Die Rekonstruktion der Kernortposition (vgl. Abschnitt 3.5.2) ist ein wesentlicher
Arbeitsschritt bei der Bestimmung der Lage der Schauerachse im Raum. Groflere
Kernortabstédnde fithren aufgrund der geometrischen Bedingungen zu zunehmen-
den Rekonstruktionsungenauigkeiten. Daher wird fiir spezielle Analyseverfahren
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mit hohen Anforderungen an die Kernortauflosung ein Schnitt auf den maximal
zuldssigen Kernortabstand eingefiihrt (bei der im Abschnitt 4.9.4! beschriebenen
Spektralanalyse betriagt dieser Wert 200m). Fiir die reine Quellensuche werden
jedoch alle Ereignisse mit Kernortabstédnden bis zu 1000 m verwendet.

Anwendung des mscw-Parameters zur v-Hadron-Separation:

Der beim HEGRA-Teleskopsystem gebrauchliche mscuw-Parameter stellt ent-
sprechend Abschnitt 3.5.3 das wesentliche Werkzeug fiir die y-Hadron-Separation
dar. Die Verteilung der fiir jedes Ereignis bestimmten mscu-Werte folgt bei einer
reinen Photonenpopulation entsprechend Abbildung3.13 in erster Naherung einer
Gaufiverteilung mit der Breite 0.1 und dem Mittelwert 1.0, der sich aufgrund
der Konstruktion des scu-Parameters ergibt.?* Dagegen fiihrt eine durch hadron-
induzierte FEreignisse dominierte Untergrundpopulation zu einer sehr breiten
mscu~Verteilung mit Werten, die deutlich gréfler als 1.0 sind. Als sehr effizien-
ter Schnitt zur Anreicherung von photoninduzierten Ereignissen hat sich fiir die
Signalsuche die Bedingung mscw < 1.1 herausgestellt (Konopelko et al.[1999).

Eine genaue Untersuchung der mscw-Verteilungen in den Mefldaten starker
Quellen hat jedoch eine Verschiebung der Mittelwerte um den Faktor 1.033
ergeben. Dies deutet auf einen systematischen Unterschied zwischen den realen
Mefldaten und den Monte-Carlo-Simulationen hin, die zur Bestimmung der fiir
~v-Schauer erwarteten Bildbreiten verwendet wurden (Konopelko et al. [1999).
Um hier eine Ubereinstimmung zu erzielen, werden die Erwartungswerte bei
der Berechnung der scuw-Parameter mit einem entsprechenden Korrekturfaktor
multipliziert (Pithlhofer 2001).

Verschlechterungen der Abbildungsfunktion eines Teleskopes kénnen ferner zu
deutlich verbreiterten Schauerbildern fiithren. Eine Ursache hierfiir sind beispiels-
weise Spiegelsegmente, die unter winterlicher Eislast verstellt wurden. Wéahrend
diese Probleme durch kurzfristige Neujustierungen behoben werden konnten
und sich daher auf verschiedene kurze Zeitrdume beschrianken, hatte das Tele-
skop CT 2 aufgrund eines mechanisch weicheren Spiegeltrégers grundsétzlich eine
schlechtere Abbildungsfunktion als die iibrigen Teleskope. Der Effekt verbreiter-
ter Kamerabilder bewirkt eine Abnahme der Trennschérfe zwischen photon- und
hadroninduzierten Ereignissen. Ein Ausgleich kann weitgehend durch die An-
wendung von Korrekturfaktoren erreicht werden, die auf die betroffenen Tele-
skope individuell abgestimmt werden miissen (Piithlhofer et al.[2003b). Aufgrund
der auch nach einer Spiegeljustierung verbleibenden Unterschiede zwischen den
Abbildungsfunktionen der einzelnen Teleskope ergeben sich kleine Differenzen
zwischen den jeweiligen scuw-Verteilungen. Ferner haben auch globale Verédnde-
rungen der Photomultiplier-Hochspannungen sowie die mit der Zeit abnehmen-

23 Fiir die Bestimmung der im Falle eines photoninduzierten Ereignisses erwarteten Bild-
breite w, ; wird neben der von dem jeweiligen Teleskop registrierten Bildamplitude size; und
dem Abstand 7; von der rekonstruierten Kernortposition auch der Zenitwinkel ¢ bendtigt
(sieche Abschnitt 3.5.3). Die Verwendung des Zenitwinkels ¥,q, der rekonstruierten Einfalls-
richtung bewirkt hierbei im Vergleich zum iiblicherweise bei HEGRA-Analysen eingesetzten
Zenitwinkel ¥, der jeweiligen Teleskopausrichtung eine bessere Beschreibung der erwarteten
Bildbreite, was sich entsprechend in einer leichten Steigerung der Sensitivitiat dufert.
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den Spiegelreflektivitdten Auswirkungen auf die jeweils registrierten Bildbreiten.
Diese Differenzen liegen typischerweise in der Gréfienordnung von 2% (CT 2:
ca. 10%) und konnten im Rahmen der vorliegenden Arbeit anhand der starken
Signale des Crab-Nebels sowie der etablierten TeV-Blazare Mrk-421, Mrk-501
und 1ES 19594-650 korrigiert werden. Mit dieser Feinkalibration konnte eine weit-
gehend konstante Akzeptanz fiir photoninduzierte Schauerbilder wahrend der
gesamten Lebensdauer des Teleskopsystemes erreicht werden.

Verwendung des quadrierten Winkelabstandes A©?2:

Zur Untersuchung der Herkunftsrichtungen der ausgewerteten Ereignisse wird
die Winkeldifferenz A© zwischen der Himmelsposition des untersuchten Objek-
tes und der rekonstruierten Einfallsrichtung des jeweiligen Luftschauers betrach-
tet. Die Berechnung der Grofle A© erfolgt hierbei auf der Basis des kartesi-
schen Kamera- und nicht des krummlinigen Himmelskoordinatensystemes (Piihl-
hofer/2001)). Fiir die praktische Analyse hat sich die Auftragung des quadrierten
Winkelabstandes A©? in Histogrammform bewihrt, da eine konstante Breite
der Unterteilungsintervalle (engl.: bins) in diesem Fall gleichgrofie Raumwinkel-
bereiche beschreibt und sich fiir nicht zu grofie Werte von A©? eine nahezu
flache Untergrundverteilung ergibt. Bei der Beobachtung einer punktférmigen
Quelle fillt die Verteilung von einem Maximum bei AG? = 0deg® sehr steil ab
und néhert sich schliefllich dem Untergrundniveau an, wiahrend sich bei ausge-
dehnten Quellen ein verbreitertes Signal ergibt. Beispiele fiir A©2%-Diagramme
mit unterschiedlich starken Signalen sind in den Abbildungen 5.3 (H 1426+-428),
6.1/ (1ES 1959+650), 7.3 (M 87) sowie [C.1/ (Crab-Nebel) zu finden. Zum Erreichen
eines geeigneten Signal-zu-Untergrund-Verhéltnisses wird bei der Datenanalyse
ein Schnitt auf die Grofle AG? eingefiihrt, wobei typischerweise Ereignisse mit
AB? < 0.01 bis 0.05deg? selektiert werden. Die Optimierung dieses Schnittwer-
tes im Zusammenhang mit den weiteren zuvor beschriebenen Analyseschnitten
ist Gegenstand des nachfolgenden Abschnittes. Aufgrund der guten Winkelauf-
losung des Teleskopsystemes ergibt sich jedoch insbesondere fiir punktférmige
Quellen bereits ohne Anwendung eines Schnittes auf den mscw-Parameter eine
Anreicherung von photoninduzierten Ereignissen beim Vergleich von Signal- und
Untergrundregion.

4.6.6 Schnittoptimierung fiir die Signalsuche

Insbesondere bei der Suche nach schwachen Signalen sind die spezifischen
Rahmenbedingungen des untersuchten Datensatzes zu beriicksichtigen. Hierbei
handelt es sich im wesentlichen um den Zenitwinkelbereich der Beobachtungen
sowie um den technischen Zustand des Teleskopsystemes. Zum Erzielen einer mog-
lichst groflen Sensitivitdt wird in diesem Zusammenhang angestrebt, die Werte
der Analyseschnitte fiir jede individuelle Messung zu optimieren.

Um auf die Verwendung von Simulationsrechnungen zur Schnittoptimierung
weitgehend verzichten zu kénnen, wird fiir diese Aufgabe der im Abschnitt 4.6.2
beschriebene Vergleichsdatensatz aus zeitnahen Beobachtungen des Crab-Nebels
verwendet. Dabei erfolgt die Analyse dieses Datensatzes grundsétzlich mit
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denselben Analysemethoden wie im Falle der Mefidaten des untersuchten Objek-
tes. Die endgiiltige Wahl der Schnittwerte hédngt von dem zu erwartenden Fluf3-
niveau ab, wobei zum Erreichen eines guten Signal-zu-Untergrund-Verhéltnisses
bei schwachen Quellen typischerweise relativ harte Schnitte eingesetzt werden
miissen. Daher wird das im folgenden erlauterte Optimierungsverfahren bei Be-
darf auch auf abgeschwéchte Signale des Crab-Nebels angewendet. Hierzu werden
die Winkelabstandshistogramme der Signal- und der Untergrundregion vonein-
ander subtrahiert (die Untergrundbestimmung ist Gegenstand des Kapitels 4.8).
Die so bestimmten Signalverteilungen werden unter Beriicksichtigung der stati-
stischen Fehler in entsprechend skalierter Form wieder zu den Untergrund-
verteilungen addiert und anschlieend als neue Meflergebnisse der Signalregion
ausgewertet. Auf diese Weise kénnen die Analyseschnitte abhéngig von der zur
Verfiigung stehenden Ereignisstatistik im Crab-Vergleichsdatensatz in der Regel
fiir Quellstéirken unterhalb von 20 % des Crab-Flusses optimiert werden.

Optimierung der Analyseschnitte fiir punktférmige Quellen:

Das Grundprinzip der hier verwendeten Methode zur Optimierung der Sensitivi-
tét beruht auf einer Maximierung der statistischen Signifikanz des realen Signales
im (gegebenenfalls abgeschwichten) Crab-Vergleichsdatensatz. Eine Diskussion
zur Berechnung der statistischen Signifikanz eines Analyseresultates sowie die
Definition der Sensitivitéat einer Messung finden sich im Anhang [B.

Um ein verlafiliches und stabiles Optimierungsverfahren einzufiihren, wurden
zundchst die Einfliisse der einzelnen Analyseschnitte auf die resultierende Signi-
fikanz eines gemessenen Signales fiir verschiedene Quellstirken untersucht. Varia-
tionen der Schnitte auf die Kernortdistanz und auf den mscw-Parameter um die
Ausgangswerte 7, < 1000m und mscw < 1.1 (vgl. Tabelle 4.5 auf Seite 122)
haben dabei jeweils nur relativ schwache Einfliisse auf die Signifikanz ergeben.?*

Die Bestimmung eines optimierten Winkelschnittes fiir die einzelnen Werte
der Bildmultiplizitit Nime kann wegen der hdufig zu beschrénkten Ereignis-
statistik der Crab-Vergleichsdatensétze zu statistischen Problemen fithren (Piihl-
hofer/2001)). Daher wird fiir die hier durchgefiihrten Analysen lediglich ein gemein-
samer Winkelschnitt fiir alle Multiplizitdten ermittelt. Obwohl der Winkelschnitt
auf diese Weise eher fiir Ereignisse mit vielen beitragenden Bildern optimiert
wird, bewirken die Ereignisse mit kleiner Multiplizitdt auch unter diesen Um-
stdnden eine in der Regel nicht zu vernachléssigende Steigerung der Sensitivitéat
einer Messung (vgl. Anhang C)).

Das neuentwickelte Optimierungsverfahren fiir den Winkelschnitt beruht auf
der Annahme, daB sich fiir den Bereich kleiner A©*Werte in der Untergrund-
region eine flache Verteilung ergibt. Das Signal des fiir das Teleskopsystem punkt-
formigen Crab-Nebels kann dagegen in der Bildebene durch eine zweidimensionale
GauBverteilung beschrieben werden, die im A©2-Diagramm der Signalregion einer
exponentiell abfallenden Verteilung entspricht. Die Verteilungen nox(A©?) und

24 Bei der Verwendung hérterer Analyseschnitte ist stets zu bedenken, daf8 die zur Verfiigung
stehende Ereignisstatistik generell verkleinert wird. Eine Verbesserung der Selektionsqualitét
kann daher auch zur Abnahme der Signifikanz eines gemessenen Uberschusses fiithren.
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norr(AO?) weisen dabei dasselbe konstante Untergrundniveau auf:

—AB?

2
20%

non(ABG%) = A -exp ( ) +C 5 nopr(AG?) =C (4.3)
Aus diesen Beziehungen lassen sich durch eine Integration bis zu einem gewéhlten
Schnittwert A©y? die jeweils resultierenden Ereigniszahlen Noyx und Nopr be-
stimmen. Die Grofle o beschreibt ferner die fiir die jeweilige Messung gegebene
Winkelauflosung.

Bei der Verwendung des Ringsegment-Untergrundmodelles, das den kleinsten
relativen statistischen Fehler bei der Abschétzung der Zahl Nogpp liefert (siehe
Abschnitt [4.8)), gilt fiir das Groflenverhéltnis o von Signal- und Untergrundregion:

a(AO?) = K - VAO2 (4.4)

Die Konstante K, ergibt sich hierbei aus dem gewihlten Offnungswinkel des
Ringsegmentes und dem Abstand der Signalregion vom Kamerazentrum.

Die Gréfien Non, Nopr und a kénnen nun zur Bestimmung der (kumulativen)
Signifikanz S(A©?) des gemessenen Signales genutzt werden. Die Signifikanz
wird hierbei geméaf8 Formel Nr. 17 aus der Publikation von [Li und Mal (1983)
berechnet (siche auch Anhang B). Unter Verwendung eines aus der Daten-
analyse resultierenden Signifikanzhistogrammes konnen die fiir die Beschreibung
des gemessenen Signales in einem Crab-Vergleichsdatensatz erforderlichen Werte
A, op und C' mit Hilfe einer Parameteranpassung bestimmt werden. Der optimale
Schnittwert AG,y? fiir den quadrierten Winkelabstand ergibt sich schliefilich aus
der Position des Maximums der so parametrisierten Signifikanzkurve.

Zur Bestimmung des optimalen Winkelschnittes wurde bei anderen Verfahren
zur Datenanalyse lediglich das Maximum der Signifikanzverteilung eines Crab-
Vergleichsdatensatzes verwendet. Insbesondere im Falle von statistischen Fluk-
tuationen bei kurzen Messungen bzw. bei einem sehr flachen Signifikanzverlauf im
Bereich des Maximums koénnen sich dabei jedoch gewisse Unsicherheiten ergeben.
Im Vergleich dazu hat die hier beschriebene Methode in entsprechenden Unter-
suchungen sehr stabile Ergebnisse geliefert.

Zur Optimierung der minimal zugelassenen Bildmultiplizitdt Niy, wird
schliefllich fiir alle moglichen Schnittwerte (> 2, 3, 4 bzw. 5 Bilder im Ereig-
nis) jeweils der optimierte A©%-Schnitt bestimmt. Das Ergebnis mit der héchsten
Signifikanz bestimmt dabei die Wahl des Multiplizitatsschnittes, der iiblicherweise
bei mindestens zwei Bildern pro Ereignis liegt. Ein hérterer Multiplizitdtsschnitt
ergibt sich vorwiegend bei Beobachtungen unter gréfleren Zenitwinkeln, da hier
aufgrund der Geometrie der Abstand der einzelnen Teleskope zueinander in Bezug
auf die Schauerachse kleiner ist und dadurch typischerweise eine grofiere Zahl von
Teleskopen auf ein Schauersignal anspricht.

Schnittoptimierung fiir ausgedehnte Quellen:

Bei der Analyse von Beobachtungen ausgedehnter (jedoch noch nahezu kreis-
formig erscheinender) Objekte wie beispielsweise im Falle von Galaxienhaufen
(vgl. Abschnitt 8.2) erfolgt die Optimierung der Analyseschnitte entsprechend der
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zuvor beschriebenen Methode fiir punktférmige Quellen. Allerdings mufl aufgrund
der vergrofierten (potentiellen) Emissionsregion der Schnitt auf den quadrierten
Winkelabstand A©? zwischen den rekonstruierten Herkunftsrichtungen und dem
Zentrum des Objektes aufgeweicht werden. Wie sich leicht zeigen 1a8t, gilt fiir
den optimalen Schnittwert A@2ext,opt die Bedingung

A(_)zext,opt = AG)2p1<t,opt + RQobj (45)

Hierbei bezeichnen AO,p ok den optimalen Winkelschnitt fiir punktférmige
Quellen und R,p; den Radius des angenommenen Emissionsgebietes.

4.6.7 Korrektur der Totzeit des Detektors

Aufgrund der Totzeit des Detektors stellt die tatsédchliche Laufzeit T, eines Runs
(vgl. Abschnitt 4.6.2) grundsétzlich noch keine unmittelbar physikalisch nutzbare
Grofe dar. Im Falle des HEGRA-Teleskopsystemes liegt die Totzeit bei minimal
etwa 2.5ms, wobei der relative Verlust an effektiver Mefizeit typischerweise im
Bereich von 6 % liegt. Die Totzeit wurde im Rahmen der téglichen Routineiiber-
priifung (siehe Abschnitt [4.4.1) der zuvor aufgezeichneten MeBdaten {iberwacht.
Deutliche Abweichungen von den typischen Werten kénnen hierbei auf Probleme
in der Ausleseelektronik hinweisen, die anderenfalls erst viel spater wiahrend der
Kalibration und Analyse der Daten bemerkt werden wiirden.

Die Berechnung der Totzeit fiir einen gegebenen Datensatz erfolgt aus der Ver-
teilung der Zeitdauern zwischen jeweils zwei aufeinanderfolgenden Ereignissen.
Da es sich bei der Totzeit um eine unmittelbar mit der Datennahme des Detek-
tors zusammenhéngende Groéfle handelt, wird sie bei allen analysierten Runs vor
der Anwendung der zuvor beschriebenen Selektionskriterien bestimmt. Das Vor-
gehen ist exemplarisch an einem etwa 14-stiindigen Datensatz aus Beobachtungen
des Crab-Nebels im Januar 2001 (vgl. Anhang [C) in Abbildung 4.13 dargestellt.
Das Histogramm zeigt hierbei einen steilen Anstieg ab der minimalen Totzeit
von 2.5ms und den statistisch zu erwartenden exponentiellen Abfall fiir groflere
Zwischenereignis-Zeiten Atg. Aus der Anpassung einer Exponentialfunktion an
diesen abfallenden Zweig kann auf die tatsédchliche Verteilung der Zeitdauern
bei sehr kleinen Werten ohne Detektoreinfliisse geschlossen werden. Als geeigne-
tes Intervall fiir die Anpassung hat sich hierbei der Bereich von 20 bis 200 ms
herausgestellt. Die relative Totzeit 7 des gesamten Detektors ergibt sich nun aus
dem Quotienten der Flachen unter dem Daten-Histogramm und der angepafiten
Exponentialfunktion. Die effektive (totzeitkorrigierte) Beobachtungszeit Tops ot
ergibt sich somit zu

Tobs,eff = (1 - 7—) * Tobs (46)

4.6.8 Bestimmung des TeV-+v-Emissionsschwerpunktes

Die Bestimmung des Emissionsschwerpunktes einer Quelle erfolgt auf der Basis
einer Himmelskarte in Form eines zweidimensionalen Histogrammes. Hierbei
werden die rekonstruierten Herkunftsrichtungen aller nach Anwendung des
Separationsschnittes mscw < 1.1 vorhandenen photonartigen Ereignisse in diese
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Abbildung 4.13: Bestimmung der Detektortotzeit beim HEGRA-Teleskopsystem
im Falle eines 1/-stiindigen Datensatzes aus Beobachtungen des Crab-Nebels im
Januar 2001 (siehe Text). Aus der Anpassung einer Exponentialfunktion an die Ver-
teilung der Zwischenereignis-Zeiten Aty im Bereich von 20 bis 200 ms kann auf den
tatsdchlichen Verlauf der Verteilung bei kleinen Zeitdauern geschlossen werden. Die
relative Totzeit T ergibt sich aus dem Verhdltnis der Fldche des schattiert unterlegten
Datenhistogrammes und dem Integral der angepafsten Exponentialfunktion.

Karte eingetragen. Um Verluste durch den Abfall der Nachweiseffizienz mit
steigendem Abstand zum Kamerazentrum zu vermeiden (vgl. Abbildung 4.18),
wird das Verfahren auf einen Himmelsausschnitt von 1.7° x 1.7° um das Zentrum
des Gesichtsfeldes beschréankt. Dies ist nicht als Nachteil zu bewerten, da es sich
bei dieser Analyse nicht um eine Suche nach unbekannten Quellen, sondern um
die ndhere Untersuchung eines bereits nachgewiesenen Objektes handelt. Die
Wahl der Bin-Groflen ist zum einen durch die Winkelauflosung des Teleskop-
systemes gegeben; hier sollte die Bin-Breite die typische Richtungsauflosung von
etwa 0.1° pro Ereignis nicht iiberschreiten. Zum anderen mufl zum Erreichen
eines kleinen statistischen Fehlers fiir eine gewisse Mindestanzahl von Eintrdgen
pro Bin gesorgt werden. Daher darf die Granularitdt der Himmelskarte nicht be-
liebig fein gewéhlt werden. Da die Anzahl von Untergrundereignissen pro Bin
stark von der zur Verfiigung stehenden Mefizeit abhingt, kann die Bin-Breite
nicht feststehend vorgegeben werden, sondern mufl von Fall zu Fall entsprechend
der Rahmenbedingungen gewéahlt werden.
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Die Schwerpunktposition wird durch eine Parameteranpassung (engl.: fit)
einer zweidimensionalen Gauffunktion bestimmt (ein verwandtes Verfahren be-
schreibt beispielsweise Piihlhofer! (2001)):

(RA — RAQ)2 =+ (DEC — DECQ)2
— (4.7)

f(RA,DEC) = NUG + No - exp (—

Die GroBle Nyg bezeichnet das der Himmelskarte zugrundeliegende Untergrund-
niveau und wird vor der Schwerpunktbestimmung separat ermittelt. Der im An-
schluf} festgehaltene Wert Nyg wird dabei aus dem Mittelwert einer an eine
histogrammierte Verteilung aller verwendeten Himmelskarten-Bin-Eintrége ange-
paBten eindimensionalen Gaufifunktion unter Ausschlufl der vermutlichen Quell-
position bestimmt. Die weiteren Fit-Parameter RAg und DECq bezeichnen die
Himmelskoordinaten der gesuchten Quellposition, wobei die Rektaszensionswerte
entsprechend der Deklination in das Gradmafl transformiert werden miissen.
Die Breite og der zweidimensionalen Gauffunktion wird unter der Annahme
einer punktformigen Quelle aus einer entsprechenden Analyse des jeweiligen
Crab-Vergleichsdatensatzes bestimmt. Damit ist auch die Grofle og fiir die
Schwerpunktbestimmung bei der untersuchten Quelle kein freier Parameter mehr.
Die Ergebnisse des Rekonstruktionsverfahrens werden durch diese Reduktion der
Zahl der Freiheitsgrade in der Anpassung erheblich stabiler.

Wesentliche Ergebnisse zur Rekonstruktion von Quellpositionen in HEGRA-
Himmelskarten sind in den Abbildungen 4.12/ (Crab-Nebel) und 7.6 (bzgl. der
Radiogalaxie M 87) dargestellt.

4.7 Untersuchungen zur Energieschwelle

Fiir die Interpretation von Meflergebnissen ist die Bestimmung der sogenannten
Energieschwelle® (engl.: energy threshold) erforderlich, die beispielsweise unter
Verwendung des in Abschnitt 4.9.1 erlduterten Verfahrens die Angabe eines
integralen Flusses oberhalb dieses Grenzwertes ermoglicht. Die Energieschwelle
der Messung wird dabei von den jeweiligen Rahmenbedingungen sowie von den
eingesetzten Selektions- und Analyseschnitten beeinflufit.

Dabei hat die Zenitwinkelverteilung der registrierten Ereignisse einen un-
mittelbaren Einflul auf die Energieschwelle einer Beobachtung. Bei grofle-
ren Zenitwinkeln sinkt die Cherenkov-Lichtdichte wegen der Verteilung der
Cherenkov-Photonen auf eine gréflere Flache auf dem Erdboden ab. Dies fiihrt
dazu, dafl die Primérenergie eines Luftschauers hoher als bei vertikalem Einfall
sein muf}, um ein Ansprechen der Teleskope zu bewirken. Bei ansonsten gleichen
Schauerparametern erhoht sich gleichzeitig auch die Wegstrecke der Cherenkov-
Photonen durch die Atmosphére umgekehrt proportional zum Kosinus des Zenit-
winkels. Die daraus resultierende Zunahme der atmosphérischen Absorptions-
effekte (vgl. Abschnitt [3.2.4) bewirkt ebenfalls eine hohere Energieschwelle.

25 Bei den hier betrachteten Messungen spielt in erster Linie die Ansprechschwelle des Detek-
tors eine Rolle. Aufgrund der mit steigender Energie stark abnehmenden Teilchenfliisse und der
bei hoheren Energien weitgehend konstanten Nachweiseffizienzen ist die Angabe einer oberen
Energieschwelle fiir die Interpretation der Meflergebnisse in der Regel nicht von Bedeutung.
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Basierend auf umfangreichen Monte-Carlo-Studien zum HEGRA-Teleskop-
system (Konopelko et al.[1999) wurde zur Bestimmung der Energieschwelle einer
Messung zunéchst eine empirische Funktion mit einer Abhéngigkeit vom mitt-
leren Zenitwinkel verwendet. Bei dieser haufig verwendeten Parametrisierung
werden allerdings die zeitabhéngigen Detektoreffizienzen sowie die Einfliisse der
verwendeten Schnitte nicht beriicksichtigt. Da diese Gréflen jedoch insbesondere
Ereignisse mit kleinen Bildamplituden und -multiplizitdten nahe der Ansprech-
schwelle der Teleskope betreffen, hat dieses Verfahren offensichtliche Nachteile.
Daher wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit eine im folgenden erlauterte,
neue Methode zur Bestimmung der Energieschwelle einer Messung entwickelt.

4.7.1 Definition und Abhingigkeiten der Energieschwelle

Als Energieschwelle des HEGRA-Teleskopsystemes wird analog zu anderen
Instrumenten per Konvention diejenige Energie angesehen, bei der die differen-
tielle Nachweisrate fiir ein dem konstant emittierenden Crab-Nebel &hnliches
Spektrum maximal wird. Aus Simulationsrechnungen ergibt sich dabei fiir verti-
kal einfallende photoninduzierte Schauer und ein vollstdndiges, optimal arbei-
tendes Teleskopsystem nach Anwendung der Multi-Teleskop-Triggerbedingung
der Wert Elpy nig = 500 GeV (Konopelko et al.|[1999). Die Grofle Eipy trig dient
jedoch lediglich als Kenngrofle des Detektors und wird daher auch als ,,nomi-
nelle* Energieschwelle (des optimal arbeitenden Detektors vor der Anwendung
von Schnitten) bezeichnet.

Die tatsdchliche bzw. ,effektive* Energieschwelle Fyy, einer Messung (unter
Beriicksichtigung der Detektoreffizienzen sowie nach der Anwendung von Schnit-
ten) wird wesentlich durch die zahlreichen Ereignisse mit den kleinsten zuge-
lassenen Bildmultiplizitéiten (iiblicherweise mindestens zwei Bilder pro Ereignis)
bestimmt. Dabei spielt grundsétzlich die Anzahl der im System aktiven Tele-
skope eine wichtige Rolle. Das Hinzufiigen eines weiteren Teleskopes fiihrt dabei
zu einem deutlichen Anstieg der Wahrscheinlichkeit, einen Luftschauer mit einer
Primérenergie nahe der Ansprechschwelle nachzuweisen und senkt damit die effek-
tive Energieschwelle einer Beobachtung.

Bei der Bestimmung der effektiven Energieschwelle ist insbesondere die
jeweils vorliegende Qualitiat der optischen und elektronischen Komponenten des
Teleskopsystemes von erheblicher Bedeutung. Hierzu zéhlt beispielsweise die
stetig abnehmende Spiegelreflektivitit sowie der durch Alterung der Photokatho-
den und Dynoden bedingte Verstiarkungsverlust der Photomultiplier (vgl. Abbil-
dung4.10). Zusétzlich sind auch die nachfolgend diskutierten Abhéngigkeiten von
den Beobachtungs- und Analysebedingungen zu beriicksichtigen.

Zur Vermeidung von starken Fluktuationseffekten nahe der Ansprechschwellen
der einzelnen Teleskope werden bei der Datenanalyse die im Abschnitt 4.6.3
beschriebenen Selektionsschnitte eingesetzt. Hierbei ist vor allem das Kriterium
einer minimal zul&ssigen Bildgrofle size > 40 ph.e. entsprechend Tabelle 4.5/ zu
nennen. Diese Bedingung verwirft eine groffe Zahl von lichtschwachen Bildern und
erhoht so aufgrund des Verlustes vieler ,,2-Teleskop-Ereignisse (vgl. Anhang [C)
insgesamt die effektive Energieschwelle des Teleskopsystemes.
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Fiir den Beginn der Laufzeit des Teleskopsystemes ergibt sich unter An-
wendung der im Rahmen der vorliegenden Arbeit typischerweise eingesetzten
Selektions- und Analyseschnitte eine effektive Energieschwelle von etwa 780 GeV
fiir zenitnahe Beobachtungen.

4.7.2 Bestimmung der effektiven Energieschwelle

Im Rahmen dieser Arbeit werden Datensétze mit verschiedenen Zenitwinkel-
verteilungen, technischen Gegebenheiten und Analyseschnitten ausgewertet. Um
eine einheitliche Bestimmung der jeweiligen effektiven Energieschwelle zu gewéahr-
leisten, ist ein Verfahren erforderlich, das insbesondere die aus der Datenkali-
bration resultierenden Effizienzwerte beriicksichtigt. Eine mogliche Methode be-
dient sich der MeBdaten des Crab-Nebels (sieche Abschnitt [4.7.4), die jedoch nur
fiir Beobachtungen im Winterhalbjahr vorliegen. Daher wird fiir das hier ein-
gefithrte Verfahren auf die im Kapitel 4.5.1 beschriebene Bibliothek aus simu-
lierten Luftschauern zuriickgegriffen. Diese FEreignisse werden fiir die Unter-
suchung der Energieschwelle entsprechend dem Spektrum des Crab-Nebels ge-
wichtet.

Um die effektive Energieschwelle fiir einen bestimmten Datensatz zu be-
stimmen, miissen die simulierten Schauer unter Beriicksichtigung der jeweils
vorliegenden technischen Gegebenheiten rekonstruiert werden. Hierbei werden
die in den Abschnitten 4.4.2 und 4.4.4 erlauterten Werte der Photoelektronen-
Konversionsfaktoren ¢; fiir jedes einzelne Teleskop sowie der relativen optischen
Effizienz kop, des Teleskopsystemes verwendet. Bei der Simulation des Pixel-
triggers sowie bei der Rekonstruktion der Schauerereignisse wird dabei jedes Bild
entsprechend dieser Effizienzen skaliert. Die weitere Behandlung der Daten erfolgt
im Anschlufl wie im Falle von realen Mefldaten. Bei der Datenanalyse werden
die simulierten Ereignisse schlieflich jeweils fiir effektive Teleskopsysteme aus 3,
4 und 5 aktiven Teleskopen ausgewertet, um die Effekte von nicht arbeitenden
Teleskopen bei der realen Datennahme zu beriicksichtigen. Aus Griinden der Ver-
einfachung werden hierbei stets die Teleskope CT 3, CT 4 und CT 5 verwendet,
wahrend fiir ein 4-Teleskop-System das CT 6 hinzukommt. Diese Auswahl ent-
spricht der historischen Entwicklung beim Aufbau des Detektors und bewirkt
keinen ausgeprigten systematischen Einflufl auf die untersuchten Groflen.

Fiir jeden der in der Monte-Carlo-Datenbank enthaltenen Zenitwinkel werden
die nach Anwendung der Selektions- und Analyseschnitte verbliebenen Ereignisse
entsprechend dem Logarithmus ihrer wahren (simulierten) Energie in ein Histo-
gramm eingetragen. Geméaf ihrer Definition wird die Energieschwelle im folgenden
aus der Position des Maximums dieser Verteilungen bestimmt. Es ist festzustellen,
dafl eine Variation der Schnittwerte auf den mscw-Parameter und den Winkel-
abstand zur Quellposition keine deutlichen Auswirkungen auf das Ergebnis des
Verfahrens haben. Die im Abschnitt 4.6.5 diskutierte Bestimmung dieser Schnitt-
parameter fiir die reale Datenanalyse kann daher praktisch ohne Beriicksichtigung
moglicher Einfliisse auf die Energieschwelle der jeweiligen Beobachtung erfolgen.

Die wesentlichen Einfliisse auf die Energieschwelle liegen dagegen in der mini-
mal zugelassenen Amplitude size der einzelnen Kamerabilder (siehe oben) sowie
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Abbildung 4.14: Hdufigkeitsverteilung der entsprechend einem Crab-Spektrum ge-
wichteten, vertikal einfallenden Monte-Carlo-Schauerereignisse in Abhdngigkeit von der
wahren (simulierten) Energie E e fiir verschiedene Schnitte auf die Bildmultiplizi-
tat Nimg 9m Ereignis. Die Effizienzen der optischen und elektronischen Komponenten
wurden entsprechend der MefSperiode 106 (Januar 2001) gewdhlt. In der Legende sind
die jeweils resultierenden effektiven Energieschwellen angegeben.

vor allem in der Wahl des Schnittes auf die mindestens vorhandene Anzahl Njy,
von Bildern im Ereignis. Aus Abbildung 4.14! wird deutlich, dafl die Verwendung
von kleinen Bildmultiplizititen eine erhebliche Absenkung der Energieschwelle
bewirkt. Gleichzeitig nimmt die Zahl der registrierten Ereignisse aufgrund der
fiir TeV-v-Quellen typischen Energiespektren stark zu. Fiir die Bestimmung eines
optimalen Satzes von Analyseschnitten sollte daher gegebenenfalls die Form des
(zu erwartenden) Spektrums der beobachteten Quelle beriicksichtigt werden.

Fiir die praktische Anwendung wird die Abhéngigkeit der Energieschwelle Fyy,
vom Zenitwinkel 9 fiir alle Kombinationen aus Datennahmeperiode, Anzahl der
im System aktiven Teleskope und geforderter Bildmultiplizitéit im Ereignis para-
metrisiert. Hierbei hat sich empirisch der Zusammenhang

Ey = Einro - cos(9)™¢ (4.8)

als geeignet erwiesen, wobei die Konstante Fyy, ¢ die Energieschwelle fiir vertikal
einfallende Schauer angibt und der Exponent « einen Wert von etwa 2.9 be-
sitzt. Die aus den Anpassungen fiir die einzelnen Detektorkonfigurationen, Zeit-
rdume und Analysebedingungen folgenden 198 Parametersétze liegen in tabella-
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Abbildung 4.15: Abhdngigkeit der Energieschwelle E,,. vom Zenitwinkel ¥ fir
verschiedene Schnitte auf die Bildmultiplizitit Ny,g 9m Ereignis. Die dargestellte

Kurvenschar beschreibt die Verhdltnisse fiir das komplette System aus 5 Teleskopen
in der Mefperiode 106 (Januar 2001).

rischer Form (engl.: lookup tables) fiir den Gebrauch bei der Datenanalyse vor.
Abbildung 4.15/ zeigt exemplarisch die Abhéngigkeit der so bestimmten Energie-
schwelle vom Zenitwinkel und vom verwendeten Schnitt auf die Bildmultiplizitit
am Beispiel der Meperiode 106 (Januar 2001). Oberhalb eines Zenitwinkels von
etwa 30 ° ist dabei deutlich ein starker Anstieg der Energieschwelle zu erkennen.

Insgesamt ist die effektive Energieschwelle des Teleskopsystemes fiir senkrecht
einfallende Ereignisse mit mindestens zwei Bildern von etwa 780 GeV zu Beginn
auf etwa 1.0 TeV beim endgiiltigen Ende des Mef3betriebes im September 2002 an-
gestiegen. Diese Verschlechterung 143t sich im wesentlichen auf die fortschreitende
Verschlechterung der Spiegelreflektivitéiten zuritickfithren (vgl. Abbildung 4.10).
Damit zeigt sich unmittelbar die Bedeutung einer periodenweisen Bestimmung
der Energieschwelle fiir die quantitative Auswertung der Meflergebnisse.

4.7.3 Die effektive Energieschwelle einer Messung

Zur Bestimmung der effektiven Energieschwelle einer Messung sind insbesondere
die Zenitwinkelverteilung sowie die fiir die einzelnen Runs giiltigen Detektor-
effizienzen zu beachten. Daher wird bei der Analyse fiir jedes ausgewertete Ereig-
nis ¢ die im vorangegangenen Abschnitt erlduterte zugehorige Parametrisierung
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verwendet, um den Wert Ejy,; zu bestimmen. Die effektive (mittlere) Energie-
schwelle (E\y,,) der gesamten Messung ergibt sich im Anschluf} als Medianwert
des Haufigkeitshistogrammes der Werte Eiy,,; aller Ereignisse des Datensatzes
(vgl. Abbildung 4.16, links). Mit dem neu eingefiihrten Verfahren werden die
Beobachtungsbedingungen daher umfassend und kompakt bei der Bestimmung
der effektiven Energieschwelle einer Messung beriicksichtigt.

4.7.4 Vergleich mit alternativen Methoden

Eine Uberpriifung der Qualitit der hier entwickelten Methode zur Bestimmung
der effektiven Energieschwelle kann anhand von Mefldaten von Quellen mit einem
dem Crab-Nebel vergleichbaren Spektrum durchgefiithrt werden, wenn eine grofle
Photonenstatistik vorliegt. Dies ist beim Teleskopsystem im Falle des Crab-Nebels
bereits nach einer aus wenigen Stunden bestehenden Beobachtung gegeben. Zur
Bestimmung der Energieschwelle einer solchen Messung wird die Anzahl der
Photonkandidaten N, = Nox — Nogr in den einzelnen Energieintervallen (engl.:
bins) des Spektrums dieser Quelle betrachtet. Da die Beobachtungszeit fiir alle
Energie-Bins gleich ist, kann die Verteilung der Gréfle dN,/dE in Abhéngig-
keit von der Energie F (das differentielle Photonenzahl-Spektrum) dquivalent
zur differentiellen Photonen-Nachweisrate verwendet werden. Entsprechend der
Definition in Abschnitt [4.7.1 gibt die Position des Maximums dieser Verteilung
die effektive Energieschwelle der jeweiligen Messung an. Aus Mangel an einer
geeigneten Zahl von registrierten Photonen 1483t sich dieses Verfahren jedoch nicht
fiir schwache Quellen bzw. bei Abwesenheit eines Signales anwenden.

Das Ergebnis eines Vergleiches der beiden angegebenen Methoden ist in Ab-
bildung 14.16/ am Beispiel einer 14-stiindigen Beobachtung des Crab-Nebels im
Januar 2001 dargestellt. Dieser Datensatz mit ausgezeichneter Beobachtungs-
qualitdt wird im Anhang C.2 beschrieben. Der linke Teil der Abbildung zeigt die
Bestimmung der effektiven Energieschwelle nach der in dieser Arbeit eingefiihrten
Methodik, wobei sich der Wert (Einr)median = 931 GeV ergibt. Auf der rechten
Seite ist die Bestimmung der effektiven Energieschwelle aus dem differentiel-
len Photonenzahl-Spektrum gezeigt, nachdem eine Spektralanalyse entsprechend
Abschnitt 4.9.4' durchgefiihrt wurde. Der resultierende Wert von (930 £+ 80) GeV
weist eine gute Ubereinstimmung mit dem zuvor bestimmten Ergebnis auf. Es
hat sich allgemein gezeigt, dal die Ergebnisse beider Methoden jeweils gut mit-
einander vertriglich sind. Die typische Genauigkeit von etwa 100 GeV bei der
Bestimmung der effektiven Energieschwelle ist im Hinblick auf den systemati-
schen Fehler von 15% auf die absolute Energieskala (sieche Abschnitt 4.4.3)) fiir
eine quantitative Analyse als ausreichend zu betrachten.

Damit 148t sich schlieBen, dafl mit der Bestimmung des Medianwertes
der Ereignis-Energieschwellen unter Beriicksichtigung der jeweils vorliegenden
Beobachtungs- und Detektorbedingungen eine verlédflliche Berechnung der effek-
tiven Energieschwelle einer Beobachtung eingefiithrt werden konnte.
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Abbildung 4.16: Vergleich der Bestimmung der effektiven Energieschwelle einer
Messung mit Hilfe zweier verschiedener Methoden am Beispiel einer 14-stindigen Beob-
achtung des Crab-Nebels im Januar 2001. Links: Bestimmung der Energieschwelle an-
hand des Medians der Verteilung der Ereignis-Energieschwellen (siche Text). Rechts:
Ermittelung der effektiven Energieschwelle aus dem differentiellen Photonenzahl-
Spektrum (bzw. der differentiellen Nachweisrate). Die beiden Verfahren liefern mit
931 GeV bzw. (930 + 80) GeV gut tibereinstimmende Resultate.

4.8 Abschitzung der Untergrundrate

Um insbesondere im Fall einer schwachen Quelle ein Signal mit grofler Signi-
fikanz zu erhalten, ist eine Abschétzung der Untergrundrate mit einem moglichst
kleinen statistischen Fehler notwendig.?® Hierzu ist es erforderlich, die Datenbasis
fiir die Untergrundbestimmung so grofl wie moglich zu wéhlen bzw. das Groflen-
verhéltnis a zwischen dem Umfang der Signal- und der Untergrundmessung zu
minimieren (siehe auch Anhang B.2). Die zur Verfiigung stehende Mefizeit sollte
dabei jedoch weitgehend auf die Beobachtung der Signalregion verwendet werden.
Fiir die Wahl eines geeigneten Verfahrens zur Untergrundbestimmung sind daher
vor allem die Lage und Grofle der Signalregion im Gesichtsfeld der Teleskope von
entscheidender Bedeutung. Ferner sollte die gewihlte Methode auch bei langen
Beobachtungen nicht zu grofien systematischen Fehlern fiihren.

4.8.1 Zeitlich versetzte Untergrundbestimmung

Zur Bestimmung der Untergrundrate bei Beobachtungen von ausgedehnten
Quellen (sowie bei nichtabbildenden Cherenkov-Detektoren und abbildenden
Instrumenten mit verhéltnisméfig kleinen Gesichtsfeldern) werden die Messun-
gen fiiblicherweise im sogenannten ,ON/OFF“-Modus durchgefiihrt. Hierbei
erfolgen abwechselnd Beobachtungen der Position des zu untersuchenden Objek-

26 Eine aus der Berechnung der statistischen Signifikanz abgeleitete Definition der Sensitivitit
einer Messung ist im Anhang B.3| beschrieben.
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tes (,ON“- bzw. Signalregion) und einer geeigneten unabhéngigen Himmelsregion.
Diese ,,OFF“-Position wird dabei so gewéahlt, dafi die Beobachtungen einen zur
Signalregion identischen Zenitwinkelbereich iiberstreichen. Die Zahl Nopp der
Untergrundereignisse wird unter Anwendung der fiir die Signalregion verwendeten
Analysemethode bestimmt. Zum Ausgleich der unterschiedlichen Beobachtungs-
dauern Ton und Topp mufl dabei eine Skalierung mit dem Groflenverhalt-
nis @« = Ton/Torr durchgefithrt werden, dessen typischer Wert im Bereich
a = 1.0 liegt. Die Nachteile der Verwendung von OFF-Daten zur Untergrund-
abschétzung liegen im Verlust von Beobachtungszeit fiir die Signalregion sowie
in den unterschiedlichen MeBbedingungen im ON- bzw. OFF-Gesichtsfeld (ins-
besondere durch den Einfluf des Nachthimmelsleuchtens, sieche Abschnitt [3.3.3).
Im Falle des HEGRA-Teleskopsystemes wurde der ON/OFF-Modus nur selten
eingesetzt, weil das grofle Gesichtsfeld und das Fehlen von stark ausgedehnten
Quellen bzw. die kleine Zahl entsprechender Quellkandidaten den Einsatz der
nachfolgend beschriebenen, sensitiveren Verfahren zugelassen haben.

4.8.2 Raumlich versetzte Untergrundregionen

Alternativ zur zeitlich aufwendigen Untergrundbestimmung durch die Beob-
achtung einer anderen Himmelsposition kann bei einem Instrument mit einem
groflen Gesichtsfeld eine geeignet gewédhlte OFF-Region verwendet werden, die
von der Signalregion rdumlich getrennt ist. Der entscheidende Vorteil dieser
Methode liegt in der vollstdndigen Ausnutzung der Mefizeit fiir Beobachtungen
des untersuchten Objektes. Die im folgenden beschriebenen Verfahren sind dabei
zunachst fiir den Fall von punktférmigen sowie schwach ausgedehnten Quellen
entwickelt worden. Eine Anwendung fiir die Beobachtung von stiarker ausgedehn-
ten Objekten ist jedoch prinzipiell moglich, sofern sich disjunkte Signal- und
Untergrundregionen im Gesichtsfeld konstruieren lassen.

Die Skalierung der in der OFF-Region rekonstruierten Ereigniszahl Nopp auf
den im Signalbereich zu erwartenden Untergrund (Nopg) erfolgt iiber das Raum-
winkelverhéltnis @ = Qon/Qopr der beiden Regionen. Bei der geometrischen
Festlegung der Untergrundregion ist jedoch auf mogliche systematische Effekte
zu achten, die sich aus der vorwiegend vom Abstand zum Kamerazentrum ab-
héngigen Akzeptanz fiir y-Schauer im Gesichtsfeld ergeben (vgl. Abbildung 4.18).
Insbesondere bei tiefen Beobachtungen (Mefzeiten T, > 50 h) und groien OFF-
Regionen besteht die Gefahr einer systematischen Unterschétzung der Zahl Nopg.

Der mit Abstand grofite Teil aller Messungen mit dem Teleskopsystem wurde
im sogenannten wobble-Modus durchgefithrt. Wie bereits im Abschnitt 14.3.1
erlautert, werden die Teleskope hierbei auf eine im Vergleich zur Deklina-
tion des beobachteten Objektes um 40.5° verschobene Himmelsposition aus-
gerichtet. Wegen der azimutalen Montierung der Teleskope wandert der Bild-
punkt des Objektes daher widhrend der Beobachtungen auf einem Kreisbogen
mit einem Radius von 0.5° um das Kamerazentrum. Da das Vorzeichen der
Deklinationsverschiebung von Run zu Run gewechselt wird (es ergeben sich
sogenannte wobblet- und wobble”-Teildatensitze), iiberstreicht die Signalregion
im Laufe der Zeit einen grofleren Teil dieses Kreises. Eventuell vorhandene
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(1) ringférmige OFF-Region

(2) ,kanonische” OFF-Region

a=1.0 bzw. =20.1

(3) 7 OFF-Regionen

a=1/7=0.143

(4) Ringsegment

o = 0.069

Abbildung 4.17: Schematische Darstellung verschiedener Methoden zur Konstruktion
von Untergrundregionen fiir Beobachtungen im wobble-Modus (siehe Text). Die Signal-
region ist durch die schwarze Kreisfliche symbolisiert, wihrend die in hellen Grautonen
gekennzeichneten Fldchen die Lage und Grdfie der jeweiligen OFF-Regionen beschrei-
ben. Das Kamerazentrum befindet sich dabei stets in der Bildmitte. Die Angaben zum
Griffenverhdltnis o bei den einzelnen Verfahren stellen jeweils typische Werte dar und
beruhen auf harten Analyseschnitten fiir eine schwache, punktformige Quelle.

Akzeptanzunterschiede zwischen einzelnen Kamerabereichen werden auf diese
Weise ,,verschmiert”. Der wobble-Beobachtungsmodus legt insbesondere die Wahl
einer ,kanonischen“ Untergrundregion nahe, deren Koordinaten sich aus einer
Punktspiegelung am Kamerazentrum ergeben. Der so bestimmte Bereich weist
nahezu die gleiche Akzeptanz wie die Signalregion auf. Zur VergroBerung des fiir
die Untergrundabschétzung verwendeten Raumwinkelbereiches sind verschiedene
Methoden entwickelt worden, deren Vor- und Nachteile im folgenden erldutert
werden. Die Positionen und Groflenverhéltnisse der einzelnen Methoden werden
dabei durch Abbildung 4.17 fiir den Fall einer punktférmigen Quelle verdeutlicht.

Verwendung eines ringférmigen Bereiches um die Signalregion:

Eine aufgrund ihrer geometrischen Konstruktion besonders leicht zu implemen-
tierende Untergrundregion bedient sich eines zur Signalregion konzentrischen



4.8. Abschétzung der Untergrundrate

141

Ringes (Abbildung 4.17, Nr. 1). Diese Methode kann sowohl fiir Messungen
im wobble-Modus als auch fiir reine ON-Beobachtungen mit der Signalregion
im Kamerazentrum eingesetzt werden. Im Hinblick auf die oben angespro-
chene radiale Abnahme der Kameraakzeptanz ist insbesondere in diesem Fall
die Verwendung von entsprechenden Korrekturfaktoren bei der Bestimmung der
Zahl Nopp notwendig. Diese Korrekturen stellen auch bei einer anzustrebenden
Groflenmaximierung der Untergrundregion eine bedeutende systematische Fehler-
quelle dar, weil mogliche zeitliche Verdnderungen der radialen Akzeptanz in der
Praxis kaum beriicksichtigt werden kénnen.

Nutzung der (vergroflerten) ,.kanonischen® Untergrundregion:

Die bereits eingefiihrte ,kanonische“ OFF-Region (siehe Abbildung 4.17, Nr. 2)
bietet die Moglichkeit einer simultanen Untergrundabschétzung bei gleichzeitiger
Eliminierung des Einflusses der radialen Akzeptanzabnahme. Um das ungiinstige
GroBlenverhéltnis @ = 1 zu verbessern, kann der Radius dieser kreisformigen
Region vergroflert werden. Hierbei tritt nun jedoch wiederum ein systematischer
Fehler aufgrund der radialen Akzeptanzstruktur der Kamera auf. Aus diesem
Grund wurde dieses bei fritheren Analysen verwendete Untergrundmodell (siehe
z. B. |Gotting et al. (2001c,d))) hier nur als Kontrollverfahren eingesetzt.

Erweiterung auf mehrere gleichgrofle Untergrundregionen:

Um einen Einflul der radialen Kameraakzeptanz zu vermeiden, mufl die Unter-
grundregion dieselbe Form und Flache wie die Signalregion aufweisen. Eine
Optimierung des Groflenverhéltnisses a kann jedoch durch die Positionierung
mehrerer kreisférmiger OFF-Bereiche im gleichen Abstand zum Kamerazentrum
(dem sogenannten ,wobble-Radius“) erreicht werden. Eine von Piihlhofer (2001)
eingefiihrte und hier ebenfalls als Kontrollverfahren verwendete Methode bedient
sich dabei insgesamt siecben Untergrundregionen (Abbildung [4.17, Nr. 3).

Verwendung eines Ringsegmentes zur Untergrundbestimmung:

Unter Ausnutzung der Radialsymmetrie der Akzeptanz kann die Untergrund-
abschitzung auch aus einem Ringsegment bestimmt werden, dessen Radius dem
wobble-Radius und dessen Breite dem Durchmesser der Signalregion entsprechen
(Abbildung 4.17, Nr. 4). Der Offnungswinkel des Ringsegmentes ist dabei so
grof§ zu wihlen, dafl Ereignisse von einer in der Signalregion gelegenen Quelle
nicht in diese Untergrundregion fallen kénnen. Dieses im Rahmen der vorliegen-
den Arbeit erstmals eingesetzte Untergrundmodell weist nur einen minimalen
systematischen EinfluB durch die radiale Akzeptanzstruktur auf. Dieser beruht
auf den geringfiigig unterschiedlichen Gréflen der innen und auflen entstehen-
den zwickelférmigen Flichen, die der Ubergang von einer Reihe von sich be-
rithrenden kreisférmigen Fléchen zu einem Ringsegment mit sich bringt. Ein-
gehende Vergleiche zwischen Untergrundmessungen unter Verwendung von sieben
Untergrundregionen (siehe oben) bzw. eines Ringsegmentes haben jedoch keiner-
lei Auffilligkeiten bei verschiedenen wobble-Radien und Quellgrolen gezeigt.
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Um das Ringsegment-Untergrundmodell problemlos fiir ausgedehnte Signal-
regionen bis zu einem Durchmesser von 0.5° bei einem vergréferten wobble-
Radius von 0.7° (siehe z. B. Abschnitt 8.2.1) nutzen zu kénnen, wurde die Grofe
des Offnungswinkels auf 100° festgelegt. Der zur Untergrundabschitzung ver-
wendete Raumwinkelbereich ist bei der Anwendung eines harten Winkelschnittes,
wie er fiir die Suche nach schwachen Quellen notwendig ist (vgl. Abschnitt 4.6.6),
etwa doppelt so grofl wie im Fall der sieben kreisférmigen Untergrundregionen.
Die Verwendung des Ringsegmentes stellt hier demnach die optimale Wahl zur
Untergrundbestimmung dar und fithrt zu einer im Anhang B.2 diskutierten
Sensitivititssteigerung. Das Ringsegment-Modell wurde erstmals fiir die Nach-
weise des Blazars 1ES 19594650 (Aharonian et al. (2003a)) bzw. Kapitel [6) sowie
der Radiogalaxie M 87 (Aharonian et al. (2003b) bzw. Kapitel [7) eingesetzt.

4.8.3 Das phinomenologische Template-Modell

Der im Abschnitt 4.6.5 beschriebene, effiziente mscu~Schnitt zur ~-Hadron-
Separation verwirft den gréfiten Teil der in der Signalregion rekonstruierten
hadroninduzierten Untergrundereignisse (siehe auch Abbildung 3.13). In einem
von Rowell (2003) eingefithrten Modell wird die Zahl Nopp gigna dieser auf-
grund ihrer phédnomenologischen Eigenschaften verworfenen Ereignisse anstelle
von zeitlich oder rdumlich separierten Messungen fiir die Untergrundbestimmung
verwendet. Hierzu wird angenommen, dafl das Verhéltnis « der Anzahl oy
von Photonkandidaten (mscw < 1.1) und der Anzahl Iopr von Hadronkandi-
daten (mscw > 1.1) bei Abwesenheit einer Quelle fir jede im Gesichtsfeld
(engl.: field of view, kurz: FoV) gelegene Signalregion gleich ist. Die Bestimmung
der Grofle a kann daher unter Ausblendung starker Quellen aus dem Verhélt-
nis der Zahlen Ionpov aller photon- und Iopp oy aller hadronartigen Ereig-
nisse iiber einen weiten Teil des Gesichtsfeldes erfolgen. Eine Abschéatzung der
Zahl (N opr signal) von Untergrundereignissen in der Signalregion ergibt sich durch
eine Skalierung der Zahl der in diesem Bereich verworfenen Hadronkandidaten:

(NOFF Signal) = @ - NorF signal ;@ = Lo rov/IorF Frov (4.9)

Der Vorteil dieses als Template-Untergrundmodell bezeichneten Verfahrens ist
die Verwendung von zeitgleich aufgezeichneten Ereignissen aus derselben Signal-
region. Auf diese Weise wird sichergestellt, dafl die Untergrundereignisse unter
denselben Beobachtungs- und radialen Akzeptanzbedingungen wie die Photon-
kandidaten aufgezeichnet wurden. Das Template-Modell kann ferner fiir beliebig
geformte Signalregionen im Gesichtsfeld verwendet werden, die auch das Kamera-
zentrum iiberstreichen diirfen. Eine Untergrundbestimmung mit Hilfe der fiir
punktformige und schwach ausgedehnte Quellen erfolgreich verwendeten rédum-
lich versetzen OFF-Regionen ist insbesondere fiir einen solchen Fall nur schwer
und mit groferen systematischen Unsicherheiten zu erreichen. Ein weiterer Vor-
teil bei der Verwendung des Template-Modelles ist der deutlich reduzierte Einflufl
von hellen Sternen auf die Zahl rekonstruierter Ereignisse an der entsprechen-
den Himmelsposition (siche auch Abschnitt 4.4.2)). Aufgrund der dhnlichen Ein-
fliissse auf die Hadron- und Photonkandidaten tritt hier kein ausgepragtes, lokales
Signifikanzminimum wie bei der Verwendung anderer Untergrundmodelle auf.
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Bei der praktischen Umsetzung des Template-Modelles fiir das HEGRA-
Teleskopsystem hat sich gezeigt, daf§ die Unterschiede der radialen Akzeptanz-
strukturen fiir photon- bzw. hadroninduzierte Ereignisse im Gesichtsfeld beriick-
sichtigt werden miissen. Eine weitere Korrektur betrifft den Einflul des durch
die Beobachtungen vorgegebenen Zenitwinkelgradienten im Gesichtsfeld, der
sich ebenfalls fiir die beiden verwendeten mscu-Bereiche verschieden stark aus-
wirkt. Die Auswirkungen dieses Effektes konnten jedoch bereits durch die Ver-
wendung des Zenitwinkels der rekonstruierten Schauereinfallsrichtung anstelle
der Teleskopausrichtung bei der Bestimmung des mscw-Parameters stark abge-
schwicht werden (siehe auch FuBinote 23 auf Seite 126). Die von Rowell (2003)
vorgeschlagenen Akzeptanzkorrekturen wurden fiir die hier erstellte Implementa-
tion des Template-Modelles eingehend untersucht und werden entsprechend dieser
Ergebnisse in leicht modifizierter Form eingesetzt. Die grofen Uberschiisse von
starken Quellen kénnen im 7-Regime (mscw < 1.1) ferner zu Storungen dieser
Korrekturfunktionen fithren und daher das Studium dieser Objekte sowie die
Suche nach weiteren Signalen in ihrer Umgebung behindern. Daher wird fiir
jeden Datensatz gepriift, ob sich eine der bekannten hellen TeV-y-Quellen im
Gesichtsfeld des Teleskopsystemes befindet. Die entsprechenden Bereiche werden
gegebenenfalls bei der Bestimmung der Akzeptanzkorrekturen ausgeblendet.

Um den statistischen Fehler bei der Bestimmung der Zahl der Untergrund-
ereignisse moglichst klein zu halten, ist es wiinschenswert, die Hadronkandida-
ten aus einem moglichst groflen mscw-Bereich auszuwéhlen. Wahrend sich die
untere Grenze dieses ,Hadronenregimes* weitgehend aus der Forderung nach
einem gewissen Abstand zum v-Bereich ergibt, wurde die mscu-Verteilung zur
Bestimmung der oberen Grenze unter anderem fiir die einzelnen vorkommen-
den Bildmultiplizitdten N studiert. Hierbei ergab sich mit ansteigender Zahl
von Bildern im Ereignis eine leichte Verschiebung der Verteilungen zu héheren
mscu-Werten. Diese Abhéngigkeit, die den photonischen Bereich praktisch nicht
betrifft, beruht vermutlich auf Fluktuationen im Bereich der Energieschwelle, die
sich insbesondere bei kleinen Bildmultiplizitdten stérker duflern. Unter Beriick-
sichtigung der gegebenen Umstédnde wurde fiir das hadronische Regime der
Bereich 1.3 < mscw < 1.7 gewéhlt. Zur Bestimmung des Gréflenverhéltnisses o
gemaf Gleichung 4.9/ wird ein kreisférmiger Bereich um das Kamerazentrum ge-
wihlt, dessen Radius deutlich grofer als der Winkelabstand der Quellposition vom
Kamerazentrum ist. Da die Zahlen Ionpov und Iopproy auf diese Weise sehr
grof} werden, ergibt sich fiir @ ein vernachléssigbar kleiner statistischer Fehler.
Typische Werte fiir die Grole o liegen im Bereich von 0.10 bis 0.15, so dafl das
Template-Modell aufgrund seiner Eigenschaften insbesondere auch zur Kontrolle
der Untergrundbestimmung mit dem Ringsegment verwendet werden kann.

4.8.4 Suche nach Quellen im Gesichtsfeld

Das verhéltnismaflig grofie Gesichtsfeld der HEGRA-Systemteleskope mit einem
Durchmesser von etwa 4.3° (vgl. Abschnitt 4.3.2) erlaubt die Suche nach un-
bekannten Quellen in der Umgebung eines beobachteten Objektes. Die bereits
im Abschnitt 2.5.5 beschriebene, zufillige Entdeckung der ersten bisher noch un-
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identifizierten TeV-v-Quelle TeV J2032+4130 wurde bei der Durchfiihrung einer
entsprechenden Rastersuche im Gesichtsfeld anderer Beobachtungen gemacht.
Fiir die Analyse der hier untersuchten Datenséitze wurde ein dhnliches Verfahren
implementiert, das routineméflig eingesetzt wird.

Zur Suche nach punktformigen Quellen im Gesichtsfeld wird dazu ein auf den
Kameramittelpunkt zentriertes, quadratisches Suchgitter mit einer Kantenlénge
von 2° verwendet. Um jeden Gitterpunkt wird dabei eine kreisformige Signal-
region gelegt, deren Radius entsprechend dem fiir schwache Quellen optimierten
Winkelschnitt des jeweiligen Datensatzes entspricht. Der Abstand der Gitter-
punkte wurde hierbei auf 0.05 ° festgelegt, so daf sich die einzelnen Signalregionen
stark iiberlappen (engl.: oversampling). Auf diese Weise ergeben sich fiir benach-
barte Gitterpunkte hochkorrelierte Ergebnisse. Der Vorteil dieser Methode liegt
jedoch darin, dal Quellen, deren Position sehr dicht an der Grenze einer Signal-
region liegen, in der benachbarten (iiberlappenden) Signalregion vollstindig ent-
halten sind. Daher kénnen diese Quellen nicht durch eine Verteilung des Uber-
schusses auf mehrere unkorrelierte Testregionen iibersehen werden. Als Methode
zur Untergrundbestimmung wird fiir alle Signalregionen das Template-Modell
(siehe oben) verwendet, das sich bei der Quellsuche im Gesichtsfeld insbesondere
wegen der sehr geringen systematischen Einfliisse heller Sterne auf die Meflergeb-
nisse anbietet. Fiir den Fall, daf§ sich keine Quellen im untersuchten Gesichtsfeld
befinden, folgt die Verteilung der resultierenden Signifikanzwerte auch bei der
Verwendung der Oversampling-Methode einer Normalverteilung mit der Breite 1
um dem Mittelwert 0.

4.9 Flulbestimmung und Spektralanalyse

Fiir die astrophysikalische Interpretation von Beobachtungen eines Objektes ist
es notwendig, eine quantitative Angabe {iber dessen Flufl zu machen. Sollte kein
signifikanter Nachweis einer Quelle gelungen sein, kann stattdessen eine obere
FluBgrenze (engl.: upper limit) berechnet werden. Auch aus einer solchen Grenze
konnen héufig Riickschliisse fiir die Modellierung des Objektes gezogen werden,
wenn beispielsweise ein theoretisch zulédssiger Parameterbereich beziiglich des vor-
liegenden Magnetfeldes oder der Maximalenergie der nichtthermischen Teilchen-
population eingeschrankt wird. Dagegen kénnen beim Vorliegen eines statistisch
signifikanten Signales das Energiespektrum sowie die sogenannte Lichtkurve der
untersuchten Quelle bestimmt werden.

4.9.1 Bestimmung von integralen Photonenfliissen

Die Berechnung des Flusses eines beobachteten Objektes kann unter Verwendung
des bekannten Flusses ®, .., des Crab-Nebels erfolgen. Zur Kalibration der
totzeitkorrigierten, gemessenen vy-Rate

N 7,0bj

4.10
Tobs,eff ( )

Ry obj =
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wird dabei die aus dem zugehorigen Crab-Vergleichsdatensatz (Abschnitt 14.6.2)
bestimmte 7-Rate R, ab eingesetzt. Damit ergibt sich fiir den integralen
Photonenflufl ®, o; der Quelle oberhalb der entsprechend Unterkapitel 4.7 be-
stimmten Energieschwelle Eyy,, der Messung:

R obj ﬁ cra
O i (B > Eyy) = =221 2020 g (B > By (4.11)

R'y,crab ﬁ'y,obj

Die Groe Ry obj/Rycrab beschreibt dabei den integralen Flufi der Quelle als
Bruchteil des Crab-Flusses (bzw. in der sogenannten ,Crab-Einheit, kurz:
1Crab), wahrend @, crab(E > Ey) den aus Formel 2.6 bestimmten integralen
Photonenflufl des Crab-Nebels oberhalb der Energieschwelle in absoluten Fluf3-
einheiten angibt. Das Verhéltnis 7, ...;,/7, op; dient zur Korrektur der radialen
Akzeptanz fiir ~-Schauer im Gesichtsfeld (siche unten). Der Vorteil dieser
Methode besteht wie bei der Schnittoptimierung (Abschnitt [4.6.6) in der Unab-
héngigkeit von aufwendigen Simulationsrechnungen und von der absoluten Kali-
bration des Detektors. Eine alternative Methode zur Bestimmung des integra-
len Flusses unter Verwendung des Verfahrens fiir die Spektralanalyse wird im
Abschnitt 4.9.5 beschrieben.

Falls das untersuchte Objekt nicht unter dem gleichen wobble-Radius wie
der Crab-Nebel im Vergleichsdatensatz beobachtet wurde, mufl die gemessene
Rate R, op; entsprechend der vom Zentrum des Gesichtsfeldes radial abnehmen-
den Akzeptanz 7, fiir y-Schauer korrigiert werden. Da die meisten Messungen im
typischen wobble-Modus (alternierende Verschiebung um £0.5° in Deklinations-
richtung beziiglich der beobachteten Position) durchgefithrt wurden, treten fiir
ein zu untersuchendes Objekt an einer beliebigen anderen Stelle im Gesichts-
feld in der Regel zwei verschiedene Abstinde zum Kamerazentrum auf. Der fiir
dieses Objekt verwendete Akzeptanzwert 7, .,; ergibt sich aus den mit der jeweili-
gen Mefldauer gewichtet gemittelten Werten fiir die beteiligten Absténde. Zur
Korrektur der unterschiedlichen mittleren v-Akzeptanzen des Crab-Nebels und
des untersuchten Objektes wird in Formel 4.11 das Verhaltnis 7, ...1, /7, ob; ver-
wendet.

Der Crab-Nebel wurde mit dem Teleskopsystem im wesentlichen nur unter
einem wobble-Radius von 0.5° beobachtet. Daher ist es notwendig, den Verlauf
der vom Zenitwinkel weitgehend unabhéngigen, radialen v-Akzeptanz aus Monte-
Carlo-Simulationen zu bestimmen. Hierzu wurde ein im Anhang D.2l beschriebe-
ner Datensatz aus 10000 simulierten y-Schauern mit Energien zwischen 500 GeV
und 10 TeV verwendet, deren spektrale Verteilung derjenigen des Crab-Nebels
folgt. Die Schauerereignisse wurden unter verschiedenen Inklinationswinkeln
(bzw. wobble-Radien) zwischen 0° und 3.5 ° zur optischen Achse der Teleskope in
die Detektorsimulation eingebracht und jeweils entsprechend ausgewertet. Abbil-
dung 4.18| zeigt den resultierenden Verlauf der radialen y-Akzeptanz in Abhéngig-
keit vom Inklinationswinkel nach der Anwendung aller Selektions- und Analyse-
schnitte. Dabei wird deutlich, dafl die Kameraakzeptanz fiir Inklinationswinkel bis
zu ungefihr 1° nahezu konstant ist und danach steil abfillt. Damit ergibt sich ein
effektiv nutzbares Gesichtsfeld mit einem Durchmesser von etwa 3.2° (FWHM,
engl.: full width at half mazimum). Fir die Datenanalyse wird zur Beschreibung
des Akzeptanzverlaufes eine geeignet angepafite empirische Funktion verwendet.
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Abbildung 4.18: Relative radiale Kameraakzeptanz fiir ~v-Schauer in Abhdngigkeit
vom Abstand © ,oppie der Quelle zum Zentrum des Gesichtsfeldes. Die Akzeptanzwerte
wurden hierbei aus Monte-Carlo-Simulationen bestimmt und auf den Wert im Kamera-
zentrum normiert. Aufgrund der grofien Zahl von simulierten Ereignissen sind die stati-
stischen Fehler der Akzeptanzwerte kleiner als die Symbolgrifie. Die durchgezogene Kur-
ve stellt den Verlauf der empirisch bestimmten Akzeptanzfunktion dar (siehe Text).

4.9.2 Berechnung von oberen Fluf3igrenzen

Fiir den Fall, daB bei einer Beobachtung kein signifikanter Uberschufl gemessen
wird, kann eine obere Grenze auf den integralen Flufl des Objektes berechnet
werden. Dazu wird im Rahmen der TeV-vy-Astrophysik iiblicherweise das von
Helenel (1983) beschriebene Verfahren eingesetzt, bei dem als sogenannte Null-
Hypothese davon ausgegangen wird, dafl in der Signalregion lediglich ein fluk-
tuativer UberschuB gemessen wurde. In gauBscher Naherung wird damit unter
Verwendung der Zahl IV, der gemessenen UberschuBereignisse (die im Falle von
Fluktuationen auch negativ sein kann) sowie der Zahl Nopp der Untergrund-
ereignisse und des Groflenverhdltnisses v (vgl. Kapitel 4.8) fiir ein vorgegebe-
nes Vertrauensniveau eine statistisch vertrégliche obere Grenze auf die Grofie N,
berechnet. Der so bestimmte Wert IV, yr, kann unter Verwendung von Formel 4.11
zur Bestimmung einer oberen Grenze @, v, auf den integralen Flufl des jeweiligen
Objektes verwendet werden. Als Vertrauensniveau ist fiir alle in der vorliegenden
Arbeit berechneten oberen Flufligrenzen der in der Literatur hiufig verwendete
Wert von 99 % gewéhlt worden.
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4.9.3 Energierekonstruktion in der Datenanalyse

Zur Rekonstruktion der Energie des Primérteilchens wird hier die bereits im
Abschnitt 3.5.4 beschriebene konventionelle Methode eingesetzt. Dabei wird fiir
jedes nach Anwendung der Selektionsschnitte (Tabelle 4.5) verfiighare Bild 4
eines Ereignisses ein Schétzwert FE,.,; unter der Annahme bestimmt, dafl
es sich um einen <-Schauer handelt. Die Gréfle FEie.; ergibt sich aus einer
Interpolation zwischen den jeweils benachbarten Eintrédgen einer durch Monte-
Carlo-Simulationen erzeugten Wertetabelle fiir die in Gleichung [3.15! eingefiihrte
Beziehung FEieko = Freko(U, b, size). Diese Tabelle wurde fiir die Referenz-
perioden 62 bis 66 (Juni bis November 1997) erstellt (Konopelko et al. 1999,
Piihlhofer et al. 2003b). Zur Korrektur der zeitlich abnehmenden relativen opti-
schen Effizienz wird der bei der Datenkalibration ermittelte Faktor rqp (vgl.
Abschnitt 4.4.4) reziprok auf die Bildamplituden size; angewendet.*

Um auftretende Fluktuationen (insbesondere im Zusammenhang mit der
Kernortrekonstruktion) moglichst klein zu halten, werden fiir die Energie-
rekonstruktion nur Bilder von denjenigen Teleskopen zugelassen, deren Stof3-
parameter b beziiglich der rekonstruierten Schauerachse kleiner als 200 m ist. Aus
dem gleichen Grund wird zusétzlich gefordert, dafl sich die verlangerten Haupt-
achsen von mindestens zwei Bildern unter einem Winkel von mindestens 20 °
schneiden. Die rekonstruierte Energie F., des Ereignisses ergibt sich schlieflich
aus dem Mittelwert der Logarithmen der einzelnen Schitzwerte:

1 selekt. Bilder
E, =exp <N 1 Z ln(Ereko,i)> (4.12)

Die Grofle Ngo (Ng > 2) beschreibt hierbei die Anzahl der fiir die Energie-
rekonstruktion verwendeten Kamerabilder des jeweiligen Ereignisses.

Abbildung 4.19 zeigt exemplarisch die Residuen und die relative Energie-
auflosung fiir vertikal einfallende ~-Schauer im Januar 2001. Deutlich unterhalb
der entsprechend Abschnitt 4.7.3] bestimmten Energieschwelle weicht die rekon-
struierte Energie stark von den wahren Werten nach oben ab.*® Oberhalb der
Energieschwelle folgen die rekonstruierten Energien dagegen jeweils einer Gauf3-
verteilung um einen Mittelwert, der nahe dem tatséchlichen Wert liegt. Die Breite
dieser Verteilung gibt dabei die relative Energieauflosung des Teleskopsystemes
fiir ein einzelnes Ereignis an und liegt bei AE/E < 20%.

4.9.4 Bestimmung des Energiespektrums einer Quelle

Die Bestimmung des differentiellen Energiespektrums einer Quelle folgt der von
Aharonian et al. (1999c) beschriebenen Methode, wobei die dabei auftretenden

27 Nach Anwendung der Konversionsfaktoren ¢; liegen die Bildamplituden im DST-Format
bereits in der Mafleinheit registierter Photoelektronen (ph.e.) vor. Fiir die durch den Einsatz
des Faktors ropt entstehende kalibrierte Mefigrofie hat sich die Bezeichnung ph.e.* etabliert.
Die relative optische Effizienz opy trégt daher im Prinzip die Einheit ph.e./ph.e.*.

28 Dieses Verhalten beruht auf Fluktuationseffekten nahe der Ansprechschwellen der einzelnen
Teleskope. Lichtschwéchere Bilder werden hierbei durch die Selektionsbedingungen verworfen,
so daf in diesem Fall Ereignisse mit hoheren Primérenergien vorgetéduscht werden.
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Abbildung 4.19: Residuen und relative Energieaufiosung des vollstindigen Teleskop-
systemes fiir y-Schauer mit einem Zenitwinkel von 20°. Die Detektoreffizienzen wurden
in den Monte-Carlo-Simulationen entsprechend der Mefperiode 106 (Januar 2001) ge-
wdhit. Die Datenpunkte zeigen die relative Abweichung der rekonstruierten von der
wahren Primdrenergie, wihrend die Fehlerbalken die Schwankungsbreite (RMS) in den
einzelnen Energieintervallen darstellen. Die gestrichelte vertikale Linie markiert die fiir
diesen Zenitwinkel giiltige Energieschwelle.

systematischen Fehler ausfiihrlich von /Aharonian et al. (1999¢) diskutiert werden.
Der differentielle Photonenflufl d®.,/dE wird dabei fiir jedes untersuchte Energie-
intervall ¢ (mit der mittleren Energie E;) einzeln bestimmt:

Non,i NorFrF,i

4%, 1
2 E)=—"
dE ( ) Tobs,eff . AEz Z Aeff spek Z A

Hierbei bezeichnen T'ops o die totzeitkorrigierte Mefidauer (vgl. Abschnitt [4.6.7)
und AF; die Breite des Energie-Bins. Die beiden Summen laufen jeweils iiber alle
Ereignisse der Signal- bzw. Untergrundregion, deren unter dem Zenitwinkel ¥;
rekonstruierte Energien F; im untersuchten Bin 7 liegen. Die in Gleichung 4.13
auftretende Differenz sorgt wie bei der Signalsuche fiir eine Subtraktion des Unter-
grundes in der ON-Region. Zur Untergrundbestimmung bei der Spektralanalyse
wird das im Abschnitt [4.8.2 erlduterte Ringsegmentmodell verwendet. Die in die
Formel eingehenden Untergrundereignisse werden daher mit dem Groflenverhélt-
nis « der Signal- und der Untergrundregion gewichtet. Zur quantitativen Bestim-
mung des gemessenen Flusses werden die Ereignisse auflerdem jeweils mit einer
sogenannten ,effektiven Nachweisfliche” Aeggpex( £, V;) gewichtet. Diese Grofle

4.13
eff,spek Eka 191@) ( )
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beriicksichtigt insbesondere die Nachweiseffizienzen und die Energieauflosung des
Detektors und wird im folgenden néher erlautert.

Die Bestimmung der effektive Flache Aegspex erfolgt mit Hilfe von Monte-
Carlo-Simulationen, wobei ihr Wert jeweils fiir bestimmte Energie- und Zenit-
winkelintervalle (i, j) unter der Annahme eines Quellspektrums ermittelt wird:

Nre 0,Spe E2779
Aeff,spek(E’iyﬂj) = kosp k( j>

- - Anic.soa (B, O 414
Naicspek(Ei, U5) MCapel i) ( )

Dabei stellt die GroBe Nyicgspek(Ei,¥;) die Zahl der simulierten v-Schauer in
dem jeweiligen Intervall (7,7) dar, wihrend Nyekospex(Ei, ¥;) die Zahl der nach
der Durchfithrung der Energierekonstruktion verbleibenden Ereignisse angibt. Die
Grofle Anic spex(Ei, ¥5) ist die Flidche auf der Beobachtungsebene, auf die die simu-
lierten Luftschauer eingestreut wurden. Die Wertetabellen, aus denen die effek-
tive Nachweisflache fiir ein bestimmtes Ereignis durch Interpolation bestimmt
werden kann, wurden unter Verwendung der im Abschnitt [4.5.1/ beschriebenen
Luftschauerbibliothek erstellt. Aufgrund der zeitabhéngigen Detektoreffizienzen
werden die Tabellen hierbei wie bei der Parametrisierung der effektiven Energie-
schwelle (Abschnitt 4.7.2) fiir jede Mefiperiode sowie jeweils fiir 3, 4 und 5 effektiv
im System arbeitende Teleskope separat bestimmt.

Alle bisher nachgewiesenen TeV-y-Quellen weisen mit der Energie verhéltnis-
méBig stark abfallende Fliisse auf. Da wegen der begrenzten Energieauflosung des
Teleskopsystemes ein gewisser Anteil von Ereignissen mit einer zu hoch rekon-
struierten Primérenergie in die benachbarten Energie-Bins eingeordnet wird,
wiirde der so berechnete Flufl in diesen Intervallen erheblich zu hoch bestimmt
werden. Um die resultierende Verfilschung des rekonstruierten Energiespektrums
zu vermeiden, muf} die Energieauflosung bei der Bestimmung der effektiven Fliche
beriicksichtigt werden. Daher werden bei der Berechnung entsprechend Glei-
chung 4.14! die rekonstruierten Energiewerte F.q, anstelle der wahren simulierten
Werte Fy\ic verwendet. Gleichzeitig erfolgt eine Wichtung der simulierten Ereig-
nisse entsprechend einem angenommenen Energiespektrum. Als Ausgangshypo-
these wird hierbei das Spektrum des Crab-Nebels entsprechend Gleichung 2.5/ an-
genommen. Im Falle von Abweichungen des rekonstruierten Quellspektrums von
diesem Ausgangsspektrum wird die Bestimmung der effektiven Nachweisfliche
in einem iterativen Verfahren wiederholt, bis eine Ubereinstimmung erreicht ist.
Dieser Iterationsprozefl konvergiert dabei wegen der relativ geringen Abhéngigkeit
der effektiven Fliache von der tatséchlichen Form des Spektrums typischerweise
bereits nach zwei bis drei Schritten.

Bei der praktischen Bestimmung der Wertetabellen fiir die effektiven Fléachen
sowie bei der Spektralanalyse von realen Mefidaten wird ein maximaler Ab-
stand der rekonstruierten Kernortposition zum Zentrum des Teleskopsystemes
von 200m zugelassen (vgl. Abschnitt [4.6.5). Der Maximalwert fiir die effek-
tive Nachweisfliche ergibt sich damit zu etwa 126000m?. Die Bestimmung
der Werte Acgspex(Ei, ¥;) erfolgt ferner unter Anwendung der Selektions- und
Analyseschnitte, wobei in der Regel ein Satz von sehr weichen Standard-
Schnitten verwendet wird (vgl. Tabelle 5.4, erste Zeile). Bei schwachen Quellen
ist es gegebenenfalls zum Erreichen eines ausreichenden Signal-zu-Untergrund-
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Abbildung 4.20: FEnergie- und Zenitwinkelabhdngigkeit der effektiven Nachweis-
fliche Acgcrap fiir ein dem Crab-Nebel vergleichbares Quellspektrum unter Beriick-
sichtigung der Detektoreffizienzen im Januar 2001. Die effektive Fliche ist hier fir das
vollstindige Teleskopsystem unter Anwendung von relativ schwachen Analyseschnitten
dargestellt, die bei starken Quellen eingesetzt werden. Die gestrichelte horizontale Linie
markiert die mazimal erreichbare effektive Nachweisfliche von etwa 126000 m?.

Verhiltnisses erforderlich, die fiir die Signalsuche optimierten Schnittwerte anzu-
wenden. Der Einsatz relativ harter Schnitte fithrt dabei zu einem leichten Anstieg
der systematischen Fehler, was bei derartigen Messungen aufgrund der dominie-
renden statistischen Fehler toleriert werden kann (Aharonian et al.2003¢).
Abbildung 4.20 zeigt die Energie- und Zenitwinkelabhéngigkeit der effektiven
Nachweisflache Aefcran flir ein dem Crab-Nebel vergleichbares Spektrum. Die
effektive Nachweisflache ist dabei jeweils von einem steilen Anstieg und dem
Erreichen eines Plateaus oberhalb der Energieschwelle geprégt. Fiir sehr hohe
Energien nimmt ihr Wert wieder ab, weil nun viele Bilder aufgrund ihrer Grofle
durch den Rand des Gesichtsfeldes abgeschnitten und durch den Kamerarand-
schnitt verworfen werden. Dieser Effekt tritt wegen der kleineren Bildausmafle bei
Beobachtungen unter grofieren Zenitwinkeln erst bei erheblich héheren Energien
auf. Daher sollten fiir das Studium von Quellen oberhalb von 10 TeV insbesondere
auch Messungen oberhalb eines Zenitwinkels von etwa 30 ° durchgefiihrt werden.

4.9.5 Erstellung der Lichtkurve einer TeV-v-Quelle

Unter der Lichtkurve eines Objektes wird die zeitaufgeloste Darstellung seines
integralen Flusses verstanden. Aus dem zeitlichen Verhalten der Quelle kénnen
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insbesondere im Falle von Korrelationen mit anderen Energiebereichen Riick-
schliisse auf die in der Erzeugungsregion ablaufenden Prozesse gezogen werden.
Wihrend die MeBpunkte einer Lichtkurve bei starken TeV-y-Quellen im Abstand
von Bruchteilen einer Stunde liegen kénnen, ist fiir schwichere Quellen meist nur
eine tage- oder sogar monatsweise Bestimmung des integralen Flusses sinnvoll.

Bei der Auswertung einer Lichtkurve ist die Angabe des integralen Flusses
oberhalb einer fiir alle Eintrége gleichen Energieschwelle notwendig. Das im
Abschnitt 14.9.1 beschriebene Verfahren zur Flubestimmung kann aufgrund der
von Nacht zu Nacht variierenden Beobachtungsbedingungen eine solche Berech-
nung nicht ermdéglichen. Daher wird der integrale Flufl analog zu Gleichung 4.13
fiir ein sehr breites Energieintervall (typischerweise von 1 bzw. 2 TeV bis 100 TeV)
ohne Normierung auf die Bin-Breite bestimmt. Der Fehler aufgrund der oberhalb
dieses Bereiches ignorierten Ereignisse ist dabei wegen der mit der Energie stark
abfallenden Spektren vernachléssighar klein.

Falls ein Eintrag in der Lichtkurve kein signifikantes Signal enthélt, wird nach
der im Abschnitt 4.9.2 erlduterten Methode zunéchst eine obere Grenze N, yr, auf
die Zahl der in der Signalregion gemessenen UberschuBereignisse ermittelt. Diese
GroBle wird im Anschlufl unter Verwendung eines aus allen Ereignissen in der
Signal- und der Untergrundregion bestimmten mittleren Wertes fiir die effektive
Nachweisflache in eine obere Grenze auf den integralen Flufl umgerechnet.

4.9.6 Betrachtung von systematischen Fehlern

Bei der Interpretation von Ergebnissen der Spektralanalyse sind neben den stati-
stischen auch die systematischen Fehler der eingesetzten Methode zu beriick-
sichtigen. Unter der Voraussetzung von realistischen Monte-Carlo-Simulationen
liegen die wichtigsten Fehlerquellen in diesem Zusammenhang in der Bestim-
mung der Photoelektronen-Konversionsfaktoren (vgl. Abschnitt 4.4.2), in mogli-
chen Nichtlinearitdten der Ausleseelektronik sowie im Verhalten der Teleskope im
Bereich der Ansprechschwelle. Die Unsicherheit beziiglich der tatsédchlichen Form
eines untersuchten Photonenspektrums stellt eine weitere Fehlerquelle bei der
Bestimmung der effektiven Nachweisflichen dar. Der bereits im Abschnitt 4.4.3
angesprochene systematische Fehler auf die absolute Energieskala des Teleskop-
systemes duflert sich ferner in entsprechenden Unsicherheiten bei der Fluf$kalibra-
tion. Dabei ist jedoch festzustellen, dafi die rekonstruierte Form des Spektrums
von dieser Fehlerquelle nicht beeinfluf3t wird.

Die systematischen Fehler der rekonstruierten spektralen Groflen sind fiir die
verwendete Analysemethode folgendermaflen abgeschétzt worden:

e Fehler auf die absolute Energieskala: (AE/E)sye ~ 15%
e Fehler auf den differentiellen Spektralindex: Alge ~ 0.08
e Fehler auf den differentiellen Photonenflufl:  (A®q/Pp)syst ~ 12%
e Fehler auf den integralen Photonenflufi: (AD, /D))yt ~ 20%

Eine vertiefte Untersuchung der bei der HEGRA-Spektralanalyse auftretenden
systematischen Fehler findet sich bei Aharonian et al. (1999¢) mit Ergédnzungen
in [Aharonian et al. (2002d) und Aharonian et al. (2003c).
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4.10 Statistische Tests auf veranderliche Fliisse

4.10.1 FluBvariabilititen und ausbruchartiges Verhalten

Bei der Suche nach schwachen Quellen kann unter Beriicksichtigung ihres
moglicherweise zeitlich variablen Emissionsverhaltens insbesondere der Einsatz
spezieller Analysemethoden zu einem statistisch signifikanten Nachweis fithren.
Dazu werden hier die folgenden charakteristischen Situationen unterschieden:

1. Das Objekt weist einen konstanten FluB auf, der sich in einem Uberschuf
mit der statistischen Signifikanz Spc duflert.

2. Ein Signal mit der Signifikanz Spc kann auch entstehen, wenn der Uber-
schufl wihrend einer kurzen, zusammenhédngenden Aktivitédtsperiode inner-
halb des gesamten Beobachtungszeitraumes akkumuliert wird. Ein aus-
reichend starkes Signal zeigt sich dabei deutlich in der Lichtkurve, wahrend
eine schwache Quelle eventuell auch unbemerkt bleiben kann.

3. Falls sich der gemessene UberschuB aus eine Reihe von kurzen Ausbriichen
des Objektes (engl.: flares) zusammensetzt, liefert die Lichtkurve bei einem
schwachen mittleren Fluf keinen Hinweis auf ein Signal; gegebenenfalls kann
jedoch die Untersuchung der Ereignis-Zeitreihe mit einem geeigneten stati-
stischen Testverfahren zu einem positiven Resultat fithren.

Fiir die Falle Nr. 2 und 3 koénnen die Resultate entsprechender statistischer
Methoden vor allem dann von groflem Interesse sein, wenn der Gesamtiiberschufl
aus der Richtung eines Objektes nur eine relativ geringe statistische Signifikanz
aufweist (Spc ~ 40). Hier kénnen weitere positive Resultate entsprechender
statistischer Tests zu einem glaubwiirdigen Nachweis einer Quelle fithren®’.

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit werden zwei speziell fiir die oben ange-
fithrten Szenarien sensitive Testmethoden verwendet, um die untersuchten Daten-
sitze auf mogliche FluBvariabilitdt und ausbruchartiges Verhalten zu iiberpriifen:

Kolmogorov-Test: Im Rahmen des Kolmogorov-Tests wird eine Ereignis-
zeitreihe aus der Richtung eines beobachteten Objektes auf eine Abweichung
von der Erwartung einer Gleichverteilung der einzelnen Ereignisse iiber das
gesamte Mefzeit-Intervall untersucht (siehe z.B. [Prahl (1999¢)). Die allgemein
iibliche Angabe einer Zufallswahrscheinlichkeit kann dabei zu Vergleichszwecken
in die von der Signifikanz Spc des integralen Uberschusses vollstindig unabhén-
gige Signifikanz Sk, umgerechnet werden (Prahl 1999a)). Falls der gesamte, den
Wert Spe begriindende Uberschu innerhalb eines kurzen, zusammenhéngenden
Zeitintervalles akkumuliert wird, gilt fiir groffe Ereigniszahlen:

3

(SKol) = 5(1 —¢){Spc) (4.15)

2%Wie im Rahmen einer in der Hamburger HEGRA-Gruppe durchgefiihrten Diplomarbeit
gezeigt wurde, ist die Sensitivitdt einer ebenfalls moglichen Suche nach Periodizitéten in einer
Ereigniszeitreihe aus der Richtung eines schwachen Quellkandidaten unter Beriicksichtigung der
typischerweise sehr beschrénkten Photonstatistik leider sehr gering (Beilicke 2001).
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Hierbei gibt die Grofle ¢ den Anteil des Aktivitéitszeitraumes an der Gesamt-
mefdauer an (0 < ¢ < 1). Dieser Anteil wird iiblicherweise mit dem engli-
schen Begrift duty cycle bezeichnet. Offensichtlich kann die Signifikanz Sk, des
Kolmogorov-Tests fiir sehr kurze duty cycles um bis zu 50 % grofler als die Signi-
fikanz Spc werden. Dagegen spricht diese Testmethode im Falle einer Aufspaltung
des integralen Signales auf mehrere Aktivitdtsintervalle nicht an.

Prahl-Test: Der Prahl- oder auch ,exp“Test wurde entwickelt, um den zuvor
dargelegten Nachteil des Kolmogorov-Tests zu iiberwinden. Die Methode ist daher
auf ausbruchartiges Verhalten der Quelle sensitiv, wenn kurze Zeitraume starker
Aktivitat durch Ruhephasen unterbrochen werden (Prahl1999alic). Das Verfahren
beruht auf der Zdhlung von Ereignissen aus der Untergrundregion, die zeitlich
zwischen zwei Ereignissen aus der Signalregion auftreten. Die Verteilung dieser
sogenannten ,, Zwischenereignis“-Zahlen (engl.: inter-event counts) folgen im Falle
der Abwesenheit einer Quelle einer diskreten Exponentialverteilung. Beim Auf-
treten einer Aktivitatsphase mit kleinem duty cycle q ergeben sich Abweichungen
von dieser Erwartung derart, dafl kleine Zwischenereignis-Zahlen deutlich h&ufi-
ger auftreten. Es 148t sich eine Ausbruchsignifikanz Sp,.n1 berechnen, fiir die im
Grenzfall ¢ — 0 wie schon beim Kolmogorov-Test die Beziehung

<SPrah1> ~1.5- <SDC> (416)

gilt. Offensichtlich bewirkt die Wahl einer moglichst grofien Untergrundregion
(vgl. Unterkapitel 4.8) aufgrund der verbesserten statistischen Basis auch hier
eine deutlich erhchte Sensitivitat.

Sowohl der Kolmogorov- als auch der Prahl-Test basieren auf ,,ungebinnten®
Methoden, so dafl willkiirlich eingefiihrte Unterteilungen einer Zeitreihe wie z. B.
im Falle einer tageweise eingeteilten Lichtkurve mit ihren stérenden Effekten
unterbleiben kénnen. Aufgrund der Verwendung von Ereignissen aus Richtung
der Quelle zusammen mit zeitgleich aufgezeichneten Ereignissen aus einer Unter-
grundregion ergibt sich ferner eine gewisse Unabhéngigkeit von der zeitabhéingig
variierenden Akzeptanz des Detektors. Dies ist insbesondere im Falle der TeV-v-
Astrophysik wegen der praktisch nicht vollstéindig zu kontrollierenden Einfliisse
der Atmosphére von Vorteil.

Die hier beschriebenen , ungebinnten“ Testmethoden sind statistisch unabhén-
gig von der Signifikanz Spc des integralen Uberschusses und zeichnen sich durch
eine im Vergleich zu anderen Verfahren besonders einfache Implementation und
schnell vorliegende Testergebnisse aus. Damit eignen sich der Kolmogorov- und
der Prahl-Test auch zur Anwendung von in-situ-Analyseprogrammen, die den
Operateuren bereits wihrend der Datennahme Anhaltspunkte iiber eine mégliche
Aktivitdat des beobachteten Objektes geben.

4.10.2 Anwendung der Variabilitidtstests

Im Rahmen der in der vorliegenden Arbeit eingesetzten Standardanalyse werden
die Variabilitdtstests auf jeden Datensatz angewendet. Bei der Untersuchung
einer bestimmten Himmelsposition liefert das Analyseprogramm read_dst unter
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’ Objekt \ Datensatz und Mefzeit \ Fluf§ H Spc Skol  Spranl ‘
Crab-Nebel Januar 2001 (14h) | konstant || 40.8¢0 0.10c -0.60
Crab-Nebel Jahr 2002 (43h) | konstant || 51.20 220 -0.50
Mrk-421 Jan./Feb. 2001 (148h) | variabel | 211.10 1480 840
1ES 1959+650 | Jahre 2000/2001 (94h) | variabel 5010 1.00 030

)

)

)

1ES 19594-650 | Jahr 2002 (82h) | variabel || 33.20 720 890¢
H 1426+428 Jahre 1999/2000 (43h) | variabel 6.0c 050 240
M 87 Jahre 1998/1999 (77h) | variabel 490 -060 080

Tabelle 4.6: Ergebnisse der Suche nach Flufvariabilititen in verschiedenen Daten-
satzen (siehe Text). Die Angaben zur Flufstabilitit der jeweiligen Objekte folgen den
gdngigen Modellvorstellungen, nach denen insbesondere die AGN wvariabel sind. Die
Signifikanz des integral gemessenen Uberschusses ist mit Spc, die Signifikanzen des
Kolmogorov- und des Prahl-Tests sind mit Sy bzw. S prap bezeichnet.

Verwendung des Ringsegment-Untergrundmodelles eine Ereignis-Zeitreihe, aus
der die Variabilitatssignifikanzen direkt bestimmt werden koénnen. Zusétzlich
wurden die Testmethoden erstmals bei der Suche nach Quellen im Gesichtsfeld des
Teleskopsystemes angewendet (vgl. Abschnitt [4.8.4)). Dabei ist es erforderlich, fiir
jeden untersuchten Gitterpunkt eine Ereignis-Zeitreihe zusammenzustellen. Fiir
die Variabilitdtsanalyse im Gesichtsfeld findet das Template-Untergrundmodell
Anwendung. Da die Implementation des Kolmogorov- und des Prahl-Tests modu-
lar durchgefithrt wurde, ist die Anwendung dieser Werkzeuge im Rahmen anderer
Projekte, z. B. beim H-E-S-S-Teleskopsystem, besonders unkompliziert moglich.

4.10.3 Sensitivitidt der Tests fiir schwache Quellen

Um die Sensitivitat der Variabilitéatstests fiir schwache Signale abzuschétzen, bei
denen ein positives Ergebnis gegebenenfalls zum Nachweis einer Quelle fiihren
kénnte, wurden Beobachtungen verschiedener Objekte ausgewertet. Dabei wurde
neben dem konstant emittierenden Crab-Nebel eine Reihe von AGN ausgewéhlt,
bei denen eine Variabilitdt moglich ist. Die Ergebnisse der durchgefiihrten Ana-
lysen sind in Tabelle 4.6/ zusammengefaflt. Im Falle des Crab-Nebels ergeben
sich fiir verschiedene Datensétze wie erwartet stets Resultate, die mit der Null-
Hypothese vertriglich sind. Die starken Quellen Mrk-421 (Abschnitt 2.8.2) und
1ES 19594650 (Kapitel 6) weisen in den Jahren 2001 bzw. 2002 jeweils eine bereits
aus ihren Lichtkurven ersichtliche Variabilitéit auf. Dabei ergeben sich Signifikan-
zen Skol, Spranl > Do, so dafl die Testmethoden hier die erwarteten Ergebnisse
liefern. Dagegen zeigt keiner der AGN-Datensétze mit Signifikanzen Spc in der
GroBenordnung von 5o einen Hinweis auf eine mogliche Variabilitdt. Aus unab-
héngigen Messungen ist ferner nicht bekannt, ob diese Objekte in den jeweiligen
Zeitraumen variable Fliisse aufgewiesen haben. Daher lassen sich hier zunéchst
keine Riickschliisse auf das zeitabhéngige Verhalten dieser Quellen ziehen.

Die Abhéngigkeit der aus den Variabilitédtstests resultierenden Signifikan-
zen Sko und Spram vom duty cycle g wurde mit Hilfe einer Monte-Carlo-
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Abbildung 4.21: Abhdngigkeit der aus den verwendeten Variabilititstests (links:
Kolmogorov-Test, rechts: Prahl-Test) resultierenden Signifikanzen von der relativen
Linge q des Aktivitdtsintervalles (duty cycle). Als Grundlage fir die durchgefiihrten
Monte-Carlo-Simulationen (siehe Text) dienen die Ergebnisse der Beobachtungen der
Radiogalaxie M 87 mit dem HEGRA-Teleskopsystem (vgl. Abschnitt [7.5). Dargestellt
sind jeweils der Mittelwert und die Schwankungsbreite (RMS) der jeweiligen Verteilung
des duty cycles q. Die gestrichelte horizontale Linie gibt die im Rahmen dieser Arbeit
ermittelte Signifikanz Spc des integralen Uberschusses aus der Richtung von M 87 an.

Simulation {iberpriift. Dabei wurden die aus den Beobachtungen der Radio-
galaxie M 87 resultierenden Ereigniszahlen Nox = 630, Nopr = 6232 sowie das
Raumwinkelverhéltnis o ~ 0.082 verwendet, die hier erstmals zu einem Uber-
schufl mit einer Signifikanz Spc = 4.9 0 gefithrt haben (vgl. Abschnitt [7.3). Die
Einstreuung der Untergrundereignisse sowie einer entsprechend dem Verhéltnis a
skalierten Zahl von Untergrundereignissen in der Signalregion erfolgt gleichver-
teilt {iber ein normiertes Zeitintervall (Ereigniszeiten ¢t; € (0,1)). Zur Unter-
suchung eines optimistischen Falles wird ferner angenommen, daf§ der gesamte
UberschuB aus der Richtung von M 87 innerhalb einer einzigen Aktivititsperiode
mit einem Anteil ¢ der gesamten Meflzeit registriert wurde. In der Simulation
werden die registrierten Uberschufiereignisse entsprechend auf ein Zeitintervall
der Lange g eingestreut. Der Startzeitpunkt dieses Intervalles wird dabei jeweils
iiber die gesamte Beobachtungszeit gleichverteilt gewéhlt.

Auf diese Weise wurden fiir jeden untersuchten Wert des duty cycles q
3000 Zeitreihen mit derselben Uberschuf-Signifikanz Spe = 4.9 0 generiert. Die
normierte Ausbruchdauer ¢ wurde dabei zwischen den Werten 0 (hypothetischer
Grenzfall, in dem das gesamte Signal gleichzeitig eintrifft) und 1 (keine Varia-
bilitdt der Quelle) in Schritten von 5% der Beobachtungszeit variiert, so daf
insgesamt 63000 Zeitreihen simuliert und analysiert wurden.

Die Ergebnisse dieser Simulationsrechnungen sind in Abbildung 14.21 dar-
gestellt. Fiir jeden Wert des duty cycles ¢ geben die Datenpunkte den Mittel-
wert der Verteilung der ermittelten Testsignifikanzen an. Die Fehlerbalken zeigen
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die Schwankungsbreite (RMS) der entsprechenden Verteilung. Wie aus den zuvor
beschriebenen theoretischen Betrachtungen zu den beiden Variabilititstests zu
erwarten war, ergeben sich nur dann Signifikanzen mit Werten oberhalb der
statistischen Signifikanz Spc des integral registrierten Uberschusses, falls der
duty cycle ¢ des Objektes sehr klein ist. Im Falle der Radiogalaxie M 87 wire
ein Hinweis auf einen variablen TeV-y-Fluf} fiir die physikalische Interpretation
des mit den HEGRA-Teleskopen gemessenen Signales von grofler Bedeutung (vgl.
Abschnitte 2.7.1/ und [7.5). Fiir ein signifikantes Ansprechen des Kolmogorov-
Tests miiite dazu allerdings ein Wert ¢ < 20% vorliegen. Fiir den Prahl-Test
ist dieser Wert mit ¢ < 5% sogar noch ungiinstiger. Bei einer Beobachtungs-
zeit von etwa 80 h mit dem HEGRA-Teleskopsystem wiirde ein solcher duty cycle
die Akkumulation des gesamten Uberschusses aus der Richtung von M 87 inner-
halb von lediglich 4h bedeuten, so dal ein solches Signal bereits wihrend der
Standardanalyse bei der Uberpriifung einer grob unterteilten Lichtkurve bemerkt
werden wiirde (siehe z.B. Tabelle [7.2). Der Prahl-Test ist daher bei Quellen an
der Sensitivitdatsgrenze des HEGRA-Teleskopsystemes lediglich fiir den Fall einer
wéhrend der Beobachtungen héufiger auflackernden Quelle empfindlich.
Dennoch 148t sich folgern, dal die Anwendung der Variabilitéitstests in der
HEGRA-Datenanalyse insbesondere aufgrund der Unabhéngigkeit von der stati-
stischen Untersuchung eines moglichen integralen Uberschusses grundsitzlich
lohnenswert ist. Wéhrend eine Aussage ,,Sko > 50 bzw. ,Spram > H0o™ bei
starken Quellen eindeutig auf einen variablen Fluf} bzw. einen Ausbruch des
Objektes hinweist, ist bei Fliissen nahe der Empfindlichkeitsgrenze des Instru-
mentes nur eine geringe Sensitivitét fiir den Nachweis von Variabilitdten gegeben.
Da die Tests in Anwendung und Auswertung relativ unkompliziert sind, stellen
sie niitzliche Werkzeuge fiir die Datenanalyse von Cherenkov-Teleskopen dar.



Kapitel 5

Nachweis des Blazars
H 14264428 als TeV-v-Quelle

Dieses Kapitel beschreibt den im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals an-
hand von MeBdaten des HEGRA-Teleskopsystemes mit groler Signifikanz erfolg-
ten Nachweis des Objektes H 1426+428 als TeV-v-Quelle (Gotting et al.|2001b).
Nahezu zeitgleich wurde der Blazar auch mit dem Whipple-Teleskop (Horan
et al.2002) sowie von der CAT-Kollaboration (Djannati-Atai et al.2002) im TeV-
Bereich nachgewiesen. Damit gehort H 14264428 zu den vier bis zum Ende der
HEGRA-Meflbetriebes zweifelsfrei etablierten extragalaktischen TeV-v-Quellen
in der Nordhemisphére (vgl. Tabelle 2.1). Nachfolgend werden zunéchst die all-
gemeinen Eigenschaften von H 14264428 sowie eine erneute Bestimmung der fiir
die Interpretation der Meflergebnisse wichtigen Rotverschiebung des Objektes
erldutert. Im Anschlufl erfolgt eine Beschreibung der HEGRA-Beobachtungen
und ihrer Ergebnisse. AbschlieBend werden die astrophysikalischen Implikationen
des Nachweises und der spektralen FEigenschaften von H 1426+428 diskutiert. Da
es sich bei diesem Blazar um die bislang entfernteste etablierte TeV-v-Quelle
handelt, wird insbesondere die durch das extragalaktische Hintergrundlicht (EHL)
verursachte Extinktion der vom Objekt emittierten TeV-v-Strahlung untersucht.

5.1 Allgemeine Eigenschaften von H 14264428

Das Objekt H 14264428 im Sternbild Bérenhiiter wurde mit Hilfe des Satel-
liten HEAO 1 (engl.: High Energy Astronomy Observatory) im Rahmen einer
Himmelsdurchmusterung als Rontgenquelle im Energiebereich von 2-10 keV ent-
deckt und ist unter dem Namen 1H 14304423 im zugehorigen Katalog aufgefiihrt
(Wood et al.[1984). Durch nachfolgende Messungen im optischen und im Radio-
bereich sowie durch eine erneute Beobachtung mit dem Satelliten HEAO 1 wurde
die Quelle als BL Lac-Objekt identifiziert und mit der Bezeichnung H 14264428
versehen (Remillard et al.1989)." Im Rahmen einer umfangreichen Studie von
BL Lac-Objekten wurde H 14264428 im Jahre 1996 mit dem Hubble Space Tele-

! Das BL Lac-Objekt H 1426428 ist ferner als Rontgenquelle im Katalog zur Himmelsdurch-
musterung mit dem FEinstein-Satelliten aufgefithrt (Elvis et al.[1992). Der in diesem Katalog
verwendete Name 1ES 14264428 wird haufig als Synonym fiir H 1426+428 verwendet.
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Abbildung 5.1: Aufnahme des Hubble Space Telescopes (HST) von H 1426+428 aus
dem Jahre 1996 (Scarpa et al.2000). Die Beobachtungsdauer betrug hierbei 320s. Der
linke Teil der Abbildung zeigt das auf H 14264428 zentrierte Bild in einer Graustufen-
kodierung, wobei die elliptische Wirtsgalazie gesdttigt dargestellt ist. An der unteren
Bildkante ist ein Vordergrundstern zu sehen. Im rechten Teil der Abbildung sind Hellig-
keitskonturen dargestellt, die aus der HST-Aufnahme bestimmt wurden. In der rechten
oberen Ecke sind die nordliche (Pfeil) und die dstliche Himmelsrichtung markiert.

scope beobachtet. Bei der Auswertung der in Abbildung 5.1/ wiedergegebenen
Aufnahme konnten eine diffuse elliptische und eine helle punktféormige Kom-
ponente aufgelost werden (Scarpa et al. 2000). Dies entspricht dem typischen
Erscheinungsbild eines AGN im Zentrum einer elliptischen Wirtsgalaxie.

Wihrend fast alle anderen extragalaktischen TeV-v-Quellen erheblich klei-
nere Distanzen zur Erde aufweisen, tritt H 1426+428 mit seiner Rotverschie-
bung von z = 0.129 als extremes Objekt hervor (vgl. Abbildung 2.14' sowie
Tabelle 5.1). Die Rotverschiebung von H 14264428 entspricht dabei einer Ent-
fernung von etwa 510 Mpc bzw. 1.7 Milliarden Lichtjahren. Diese grofie Distanz
fithrt zu einer scheinbaren visuellen Helligkeit von my = 16.5 mag, obwohl das
Objekt nahezu dieselbe absolute visuelle Helligkeit wie die iibrigen in Tabelle 5.1
aufgefithrten AGN besitzt.

5.2 Erneute Bestimmung der Rotverschiebung
von H 1426+428

Aufgrund der besonders grofien Entfernung von H 14264428 wird fiir TeV-v-
Strahlung von diesem Objekt eine sehr deutliche Auswirkung der EHL-Extinktion
erwartet, die im Abschnitt 5.5 diskutiert wird. Die Interpretation der Mef-
ergebnisse ist in diesem Zusammenhang von grofier astrophysikalischer und kos-
mologischer Bedeutung. Deshalb besteht ein grofles Interesse, die Entfernung
dieses Objektes so genau wie moglich zu ermitteln. Die Bestimmung der Ent-
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Objekt visuelle Helligkeit | Rotverschiebung Schwarzes Loch:

my [mag] 2 Masse Mpy [Mo)]
M 87 9.6 0.00436 (3.240.9) - 10°
Mrk-421 13.3 0.030 3.3705 - 108
Mrk-501 14.2 0.034 8.7158. 108
1ES 19594650 14.7 0.047 14497108
H 14264428 16.5 0.129 53755 - 108

Tabelle 5.1: Eigenschaften der mit dem HEGRA-Teleskopsystem signifikant nach-
gewiesenen extragalaktischen TeV-y-Quellen. Die Angaben zu den scheinbaren visuel-
len Helligkeiten my wund Rotverschiebungen z wurden aus der Datenbank NED
(http://nedwww.ipac.caltech.edu) entnommen. Die Angaben zu den Massen M gy der
zentralen Schwarzen Liocher stammen wvon Macchetto et al! (1997) fir M 87, [Wu
et all (2002) fir H 1426+428 sowie Falomo et al. (2003) fir die ibrigen Objekte.

fernung erfolgt im Falle von BL Lac-Objekten durch Rotverschiebungsmessun-
gen von Absorptionslinien im optischen Spektrum. In der Publikation von Re-
millard et all (1989) sind zwei Spektren von H 1426+428 enthalten, von denen
das erste keine ausgeprégte Linienstruktur zeigt, wihrend das zweite im Wellen-
langenbereich von 540 bis 680 nm zwei Absorptionslinien aufweist. Dieses Intervall
beinhaltet jedoch nicht den sogenannten , Kalzium-H & K-Bruch®, der bei Blaza-
ren die deutlichste Absorptionssignatur darstellt. Bei der Rotverschiebung von
H 1426+428 liegt diese Spektraleigenschaft bei einer Wellenldnge von etwa 450 nm
(vgl. Abbildung 5.2).

Diese Einschrinkung sowie die Tatsache, dal in der Literatur nur diese
einzige Angabe der Rotverschiebung von H 1426+428 verzeichnet ist, hat im
Rahmen der vorliegenden Arbeit zur Planung und Durchfiihrung einer weiteren
Messung gefiithrt. In Zusammenarbeit mit Dr. D. Engels von der Hamburger
Sternwarte wurden die hierzu notwendigen Beobachtungen im Rahmen der
sogenannten ,Director’s discretionary time* des 2.2m-Teleskopes am Calar-
Alto-Observatorium im spanischen Almeria beantragt und kurzfristig im Sep-
tember 2003 in das Beobachtungsprogramm aufgenommen. Die Messungen
wurden mit dem Spektrographen CAFOS (engl.: Focal Reducer and Faint
Object Spectrograph for the 2.2m Telescope) durchgefiihrt, wobei ein Signal-zu-
Rauschverhéltnis von etwa 30 erreicht werden konnte. Dies entspricht einer Ver-
besserung um einen Faktor 5 im Vergleich zu den Messungen von Remillard
et _al. (1989). Die Datenreduktion sowie die Bestimmung der Rotverschiebung
aus den neuen Beobachtungen wurde hierbei freundlicherweise von Dr. D. Engels
durchgefiihrt, dessen Dokumentation im Anhang [E wiedergegeben ist. Das resul-
tierende Spektrum von H 14264428 im Bereich von 360 bis 800nm aus den
Messungen auf dem Calar Alto ist in Abbildung 5.2/ wiedergegeben. Daraus ergibt
sich eine Rotverschiebung von z = 0.129£0.001. Der urspriingliche Meflwert kann
daher mit ausgezeichneter Ubereinstimmung bestétigt werden.
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Abbildung 5.2: Spektrum wvon H 1/26+428 im optischen Bereich, aufgenommen
am 11. September 2003 mit dem 2.2m-Teleskop auf des Calar-Alto-Observatoriums
(Spanien) unter Verwendung des CAFOS-Spektrographen. Die von D. Engels vorgenom-
mene Analyse der Absorptionslinien ergibt eine Rotverschiebung von z = 0.129+ 0.001,
so daf$ der von Remillard et al. (1989) angegebene Wert exakt bestitigt werden konnte.

5.3 H 1426-+428 als mogliche TeV-v-Quelle

Wie bereits im Abschnitt 2.6.6/ beschrieben wurde, sind die sogenannten ,extre-
men BL Lac-Objekte“ durch ein im Rontgenbereich zu hohen Energien hin
verhéltnisméfig schwach abfallendes Energiespektrum gekennzeichnet. Zusétzlich
liegt das Synchrotronmaximum bei sehr hohen Energiewerten oberhalb von 1keV.
Damit stellen diese AGN vielversprechende Kandidaten fiir die Emission von
TeV-vy-Strahlung dar, was anhand der Blazarsequenz anschaulich wird (siche Ab-
bildung 2.8). Beobachtungen der TeV-Blazare Mrk-501 und 1ES 23444514 mit
dem Rontgensatelliten BeppoSAX haben dabei gezeigt, daf§ sich die Synchrotron-
maxima dieser Objekte im Falle hoher Flufiniveaus im Energiebereich von
10 bis 100keV bzw. moglicherweise sogar noch dariiber befinden kénnen (Pian
et al. 1998, \Giommi et al.2000).

Der Blazar H1426+428 wurde von [Costamante et al.! (2001) mit dem
BeppoSAX-Satelliten als drittes extremes BL Lac-Objekt mit einem Synchrotron-
maximum bei einer besonders hohen Energie nachgewiesen. Das differentielle
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Photonenspektrum folgt dabei einem Potenzgesetz d®y/dE ~ E~T mit einem
Spektralindex von I' = 1.924+0.04. In dem durch die BeppoSAX-Instrumente ver-
messenen Energiebereich wurde keine Anderung im spektralen Verlauf zu hohen
Energien hin festgestellt. Daraus 148t sich folgern, dal sich das Synchrotron-
maximum von H1426+428 sogar oberhalb von 100keV befindet, was ent-
sprechend der Blazarsequenz ein Invers-Compton-Maximum im TeV-Bereich er-
warten 1afit (vgl. Abschnitt 2.6.5). Beobachtungen von H 14264428 mit den ge-
richteten MeBinstrumenten an Bord des RXTE-Satelliten in den Jahren 2000
bis 2002 haben fiir den Rontgen-Energiebereich von 2 bis 20keV zu vergleich-
baren Ergebnissen gefiihrt (Horns et al.l2004).

Analog zu den beiden angesprochenen TeV-Blazaren konnte auch H 14264428
im hochenergetischen Energiebereich zwischen 100 MeV und einigen 10 GeV
nicht durch das EGRET-Instrument nachgewiesen werden. Dieses Ergebnis ist
jedoch fiir ein extremes BL Lac-Objekt aufgrund seiner niedrigen bolometri-
schen Leuchtkraft und der erwarteten Lage des Invers-Compton-Maximums bei
deutlich hoheren Energien nicht verwunderlich (vgl. Abschnitt 2.6.6). Als obere
FluBigrenze liefert der dritte EGRET-Katalog fiir die Position von H 14264428
den Wert 5.9 - 1078 phot.cm™2s™! (Hartman et al! 1999). Die Beobachtun-
gen mit den HEGRA-Szintillator- und -AIROBICC-Detektorfeldern im Energie-
bereich oberhalb von 20 TeV haben dagegen zu einem moglichen Nachweis ge-
fithrt (Prahl 1999c), der im Abschnitt 5.4.6 diskutiert wird. Zusammen mit den
Ergebnissen aus dem Rontgenbereich hat dies als Motivation fiir intensive Beob-
achtungen von H 1426+428 mit dem HEGRA-Teleskopsystem gedient.

5.4 HEGRA-Beobachtungen von H 14264428

5.4.1 Messungen mit dem Teleskopsystem

Im Jahre 1999 wurde der Blazar H 14264428 im Rahmen des HEGRA-AGN-
MeBprogrammes erstmals mit dem Teleskopsystem beobachtet. Hierbei haben
bereits wihrend der Datennahme die Ergebnisse des automatischen in-situ-
Analyseprogrammes mit seiner verhéltnisméflig geringen Empfindlichkeit (vgl.
Abschnitt 4.3.5) zu positiven Ergebnissen gefiihrt, so dafl die Beobachtungen
im Jahre 2000 fortgesetzt wurden (siehe z. B. Bojahr (2002)). Eine im Rahmen
der vorliegenden Arbeit durchgefiihrte detaillierte Analyse hat dabei zum erst-
maligen Nachweis dieses Objektes in den HEGRA-Mefidaten gefiihrt (Gotting
et_al. 2001b). In Anbetracht der groBen Bedeutung dieses Ergebnisses in Ver-
bindung mit der Beobachtung einer moglichen ,spektralen Signatur® der EHL-
Extinktion wurde die Laufzeit des HEGRA-Teleskopsystemes um ein Jahr ver-
langert. Damit konnte im Jahre 2002 eine weitere tiefe Beobachtung mit einer
Gesamtdauer von mehr als 200 Stunden durchgefiithrt werden. In Tabelle 5.2
findet sich eine Auflistung aller Messungen. Die resultierenden Ereigniszahlen,
Signifikanz- und FluBwerte von H 14264428 in den einzelnen Jahren sind in
Tabelle 5.3 wiedergegeben. Nachfolgend werden zunichst die Signalsuche und
Spektralanalyse der Beobachtungen beschrieben. Im Anschluf§ folgt eine Diskus-
sion der Ergebnisse im Hinblick auf Messungen in anderen Energiebereichen.
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effektive mittlerer  eff. Energie- | statistische
Zeitraum Jahr Mefldauer Zenitwinkel schwelle Signifikanz
Tobs,eﬁ‘ [h] ’19 Ethr [TGV] SDC [0’]

24.2. 1999 0.6 18.9° 1.2 1.4
16.-23.3. 1999 6.5 16.8° 1.3 2.1
11.-21.4. 1999 6.5 20.6° 1.2 4.1
Gesamt 1999 13.6 19.1° 1.2 4.7
6.-15.3. 2000 3.4 14.8° 1.1 0.2
29.3.-6.4. 2000 6.0 17.1° 1.1 0.1
27.4.-9.5. 2000 7.5 19.6° 1.1 2.3
29.5.-5.6. 2000 9.8 27.2° 1.5 4.7
Gesamt 2000 26.7 20.5° 1.2 4.1

| Gesamt  1999/2000 |  40.3 20.1° 1.2 | 60 |
16.-23.1. 2002 15.0 29.3° 1.7 1.1
5.-21.2. 2002 25.7 23.1° 1.3 3.1
8.-24.3. 2002 41.6 22.7° 1.3 0.9
4.-15.4. 2002 9.3 23.0° 1.3 2.5
1.-19.5. 2002 42.5 22.0° 1.3 2.4
29.5-16.6. 2002 51.0 22.2° 1.2 3.5
27.6-12.7. 2002 8.8 23.6° 1.4 2.7
Gesamt 2002 193.9 22.8° 1.3 5.9

| Gesamt 1999-2002 |  234.2 22.4° 1.3 \ 7.7

Tabelle 5.2: Zeitrdume, effektive Mefsdauer, mittlerer Zenitwinkel, effektive Energie-
schwelle und statistische Signifikanz S pc der Beobachtungen von H 1426+428. Die Zeit-
riaume entsprechen dabei jeweils einzelnen Mefperioden zwischen zwei Vollmondzeit-
punkten.

5.4.2 H 14264428 in den Jahren 1999/2000

Die Beobachtungen von H 14264428 wurden im Jahr 1999 mit dem zu dieser
Zeit arbeitenden 4-Teleskop-System durchgefiihrt, wihrend im Jahr 2000 zusétz-
lich auch das Teleskop CT2 in das System integriert war. Die Datenselek-
tion fiithrt dabei insgesamt zu einer Mefldauer von 40.3h, wéhrend fiir einen
Crab-Vergleichsdatensatz 20.2h zur Verfiigung stehen. Bei der Bestimmung der
Analyseschnitte hat sich herausgestellt, dafl eine optimale Sensitivitdt unter
Verwendung sehr harter Kriterien erreicht wird. Hierbei sind insbesondere der
Winkelschnitt AG? < 0.010 deg? und die geforderte Bildmultiplizitiat N img = 3
zu nennen. Abbildung 5.3 zeigt das resultierende TeV-Signal von H 1426+428
in den Jahren 1999/2000 oberhalb der effektiven Energieschwelle von 1.2 TeV.
Wiéhrend sich in der Untergrundregion erwartungsgeméfl eine flache Verteilung
ergibt, zeigt sich an der Position von H 14264428 ein deutlicher Uberschuf}, der
eine Signifikanz Spc = 6.0 0 aufweist. Der damit wihrend der Erstellung der
vorliegenden Arbeit erfolgte Nachweis von H 14264428 im TeV-Bereich (Gotting
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Abbildung 5.3: Links: Anzahl der registrierten Ereignisse in Abhdingigkeit vom
quadrierten Winkelabstand A©®? wvon der Position des Blazars H 1426+428 in den
Jahren 1999/2000. Die Datenpunkte zeigen die Ereignisse in der Signalregion, wihrend
das Histogramm die Verhdltnisse in der Ringsegment-Untergrundregion wiedergibt. Die
statistischen Fehler der Untergrundabschdtzung sind erheblich kleiner als diejenigen der
Messung in der Signalregion. Rechts: Skizze zur Erlduterung des Winkelabstandes AG?.

et al. 2001b) wurde im Anschlufl von der HEGRA-Kollaboration versffentlicht
(Aharonian et al.l2002b).

5.4.3 Ergebnisse der Beobachtungen im Jahr 2002

Durch die Verldngerung der Laufzeit des HEGRA-Teleskopsystemes um etwa ein
Jahr bis zum September 2002 wegen der zuvor beschriebenen Ergebnisse konnte
eine weitere, deutlich tiefere Beobachtung des Objektes durchgefiihrt werden.
Bereits wihrend der Messungen hat sich ergeben, dafi der FluB8 im TeV-Bereich
im Vergleich zu den Ergebnissen in den Jahren 1999/2000 deutlich niedriger
war (Gotting et al. 2002d). Diese Beobachtung hat unter anderem eine beson-
dere Bedeutung, weil das Teleskopsystem zu dieser Zeit oberhalb seiner nomi-
nellen Energieschwelle von 500 GeV das weltweit sensitivste Instrument fiir die
~v-Astronomie gewesen ist. Der gemessene Flufl von H 14264428 hétte daher mit
keinem anderen Teleskop in einer vertretbaren Beobachtungszeit nachgewiesen
werden konnen.

Insgesamt ergibt die Selektion der Beobachtungsdaten von H 14264428 aus
dem Jahr 2002 eine Mefdauer von nahezu 194h bei einer Energieschwelle
von 1.3TeV (vgl. Tabelle 5.2). Mit der resultierenden statistischen Signi-
fikanz Spc = 5.90 konnte das Objekt wiederum als TeV-y-Quelle bestétigt
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Abbildung 5.4: Links: Winkelabstandshistogramm aus allen HEGRA-Beobachtungen
des Blazars H 1426+428 (1999-2002). Die Darstellung erfolgt analog zu Abbildung'5.5.
Rechts: Signifikanzkarte fir die Himmelsregion uwm H 1426+428. Der Radius des auf
H1426+428 zentrierten Kreises gibt dabei die Winkelaufiosung des Teleskopsystemes
von etwa 0.1° an, wihrend der Abstand der einzelnen Gitterpunkte 0.05° betrigt (over-
sampling). Die Energieschwelle der Messungen liegt bei 1.3 TeV.

werden. Auch dieses Ergebnis wurde bereits im Rahmen einer Untersuchung
des Energiespektrums von der HEGRA-Kollaboration verdffentlicht (Aharonian
et al. (2003c), siehe auch Abschnitt [5.4.5).

Die Kombination aller Beobachtungen von H 14264428 mit dem Teleskop-
system umfafit mehr als 234h. Abbildung 5.4 zeigt im linken Teil das zeit-
integrierte Signal aus der Richtung von H1426+428 als Winkelabstandshisto-
gramm, aus dem sich eine statistische Signifikanz Spc = 7.7 o ergibt. Aufgrund
der besonders langen Beobachtungszeit gehort die Umgebung des Objektes ferner
zu einer der Himmelsregionen, die mit einer auflerordentlich groflen Sensitivi-
téat fiir schwache TeV-y-Quellen untersucht wurden. Im rechten Teil von Abbil-
dung 5.4/ ist das Resultat einer Suche nach weiteren Quellen im Gesichtsfeld ent-
sprechend Abschnitt4.8.4 in Form einer Signifikanz-Himmelskarte wiedergegeben.
Hierbei zeigt sich, dafl wiahrend der Messungen keine weiteren TeV-y-Quellen im
Gesichtsfeld des Teleskopsystemes nachgewiesen wurden.

5.4.4 Zeitliche Entwicklung des Flusses von H 14264428

Bei der Beobachtung eines Blazars ist insbesondere auch eine mogliche Variabili-
téit des Objektes von Interesse. Daher wurden die Mefidaten auch nach den einzel-
nen Jahren getrennt untersucht. Hierbei wurden jeweils die im Abschnitt 4.10
beschriebenen statistischen Testverfahren fiir veréinderliche Fliisse angewendet.?
Eine Auflistung der resultierenden Signifikanz Spe des jeweiligen Uberschusses

2 Aufgrund der geringen statistischen Signifikanzen Spc ist eine feinere Aufteilung der
Beobachtungen von H 1426+428, z. B. nach den einzelnen Beobachtungsperioden, nicht sinnvoll
(siche auch Abschnitt [4.10)).
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Jahr | Noy (Nops) SPC St Sew | (522N | Bras
1999 50 230 47 18 1.6 240 £ 70 3.7+ 1.2
2000 108 693 41 20 19 100 =+ 50 2.2 4 0.8
1999/2000 | 158 923 6.0 05 24 150 £ 40 2.6 £ 0.7
| 2002 ] 785 6252 59 -04 02 | 25+£8 [29404]
| Gesamt [ 943 7175 77 1.6 14 |  284+7 [294+03]

Tabelle 5.3: Anzahl der Ereignisse in der Signal- (Noy) bzw. in der Untergrund-
region (Norr), Signifikanzen Spc, Skoer und Spran sowie integraler Photonenfluff .,
oberhalb von 2TeV fiir die einzelnen Jahre, in denen H 14264428 mit dem Teleskop-
system beobachtet wurde. In der letzten Spalte ist ferner der mit dem RXTE-ASM-
Instrument im Rontgenbereich gemessene Fluf$ von H 1426+428 angegeben (siehe Text).
Zu Vergleichszwecken sind sowohl der TeV- als auch der Rontgenfluf$ von H 1426+428
in Einheiten des Crab-Flusses mit den jeweiligen statistischen Fehlern angegeben.

sowie der Signifikanzen Sk, aus dem Kolmogorov- und Spra aus dem Prahl-
Test findet sich in Tabelle 5.3l Dabei ist festzustellen, daf sich keine Hinweise auf
ausbruchartiges Verhalten zeigen.

Tabelle 5.3 enthélt ferner die Werte des integralen Photonenflusses ®. fiir
die einzelnen Beobachtungsjahre. Die Fluiwerte wurden dabei nach der im
Abschnitt 14.9.5 beschriebenen Methode oberhalb derselben Energieschwelle von
2 TeV bestimmt ? Eine Uberpriifung unter Verwendung der Photonenrate aus den
Crab-Vergleichsdatensétzen (siehe Abschnitt [4.9.1) fithrt dabei im Rahmen der
statistischen Fehler zu vergleichbaren Resultaten.

Entsprechend Tabelle 5.3 hat der integrale Flul von H 14264428 bereits
zwischen den Beobachtungen in den Jahren 1999 und 2000 abgenommen. Diese
Abnahme hat sich zum Jahr 2002 fortgesetzt, in dem das bereits angesprochene,
besonders niedrige Flufiniveau erreicht wurde. Der integrale Flufl von H 1426+428
hat damit innerhalb von drei Jahren um fast eine Gréfienordnung abgenommen.

Abbildung 5.5 zeigt im linken Teil die Lichtkurve von H 14264428 fiir
die einzelnen Beobachtungsmonate. Aufgrund der stark begrenzten Photonen-
statistik kann im Rahmen der Fehler fiir die einzelnen Jahre jeweils ein kon-
stantes Fluniveau angenommen werden. In der ersten HEGRA-Veroffentlichung
zu H 14264428 wurde auf Anzeichen fiir einen hoheren integralen Flufl im
Mai 2000 hingewiesen (Aharonian et al. 2002b). Bei der eingehenden Unter-
suchung der Mefldaten hat sich jedoch herausgestellt, dafl diese Variabilitéit stati-

3 Durch die Wahl der Vergleichsschwelle von 2TeV, die deutlich oberhalb der effektiven
Energieschwelle der Messung von etwa 1.2 TeV liegt, ergeben sich fiir die hier bestimmten
integralen Photonenfliisse groflere statistische Fehler. Der Grund hierfiir ist der mit der Energie
stark abnehmende Flufl von H 1426+428.

4 Zeitlich unterschiedliche integrale FluBwerte eines Objektes kénnen sowohl auf eine Varia-
tion des Flufiniveaus als auch der Form des Spektrums hinweisen. Im Falle von H 1426+428
fiihrt der mit steigender Energie starker abnehmende differentielle Flul im Jahr 2002 dabei
unmittelbar zu erheblich kleineren integralen Flufiwerten (siehe Abschnitt [5.4.5)).
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Abbildung 5.5: Links: Lichtkurve von H 14264428 oberhalb von 2TeV fiir alle
Beobachtungsmonate mit dem Teleskopsystem. Die vertikalen Fehlerbalken geben dabei
die statistischen Fehler der integralen FlufSwerte an. Rechts: Korrelationsdiagramm der
FluBwerte von H 14264428 oberhalb von 2 TeV und im Rontgenbereich (RXTE-ASM,
siehe Text) wihrend der HEGRA-Beobachtungsndchte in den einzelnen Mef$jahren des
Teleskopsystemes. Die Fehlerbalken zeigen wiederum die jeweiligen statistischen Fehler.

stisch nicht signifikant ist. Tatsdchlich kann sogar der kombinierte Datensatz aus
den Jahren 1999 und 2000 durch ein gemeinsames konstantes Flufiniveau beschrie-
ben werden. Entsprechend kann auch im Jahr 2002 keine signifikante monatliche
Variation des nun erheblich niedrigeren TeV-~-Flufl von H 14264428 festgestellt
werden. Wie aus Tabelle 5.2/ ersichtlich ist, konnte das Objekt trotz der teilweise
auflerordentlich langen Mefizeiten in keinem der einzelnen Beobachtungsmonate
mit einer Signifikanz oberhalb von 5o separat nachgewiesen werden.

5.4.5 Spektralanalyse der H 1426+4428-Daten

Aufgrund der deutlichen FluBunterschiede zwischen den Beobachtungen in den
Jahren 1999/2000 und 2002 wurden die Photonenspektren von H 14264428 fiir
diese beiden Datensétze unabhingig voneinander bestimmt. Um dabei eine nied-
rige Energieschwelle zu erreichen und das Spektrum iiber einen moglichst weiten
Energiebereich rekonstruieren zu kénnen, werden iiblicherweise die sehr weichen
Standard-Analyseschnitte fiir die Spektralanalyse bevorzugt. Dies ist jedoch nur
fiir den Datensatz 1999/2000 mdoglich, weil das Signal-zu-Untergrund-Verhéltnis
fiir die Rekonstruktion des Spektrums im Jahr 2002 bei der Verwendung der wei-
chen Schnitte nicht ausreichend grof ist. Daher werden fiir diesen Datensatz die
fir die Signalsuche optimierten Schnittwerte verwendet (vgl. Tabelle [5.4).

Die aus der Spektralanalyse der beiden Datensétze resultierenden Zahlen-
angaben sind in Tabelle 5.5/ enthalten. Die differentiellen Photonenspektren sind
auflerdem durch die ausgefiillten Symbole in Abbildung 5.6 dargestellt. Die
Ergebnisse stimmen dabei im wesentlichen mit den bereits in den HEGRA-
Veroffentlichungen angegebenen Werten iiberein (Aharonian et al.2002b|, 2003c).
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Jahr Analyseschnitte f. Spektralanalyse || Signifikanz
Nimg mscw ABO? SDe spek
1999,/2000 > 2 <12 < 0.05deg? 5.1c
2002 >3 <11 < 0.0ldeg? 5.60

Tabelle 5.4: Werte der Analyseschnitte auf die Bildmultiplizitit N g, den mscw-
Parameter und die Winkeldistanz AO? fiir die beiden Datensitze, aus denen Photonen-
spektren von H 14264428 rekonstruiert wurden. Die fiir den Datensatz 1999/2000
angegebenen Schnittwerte sind dabei die Standard-Analyseschnitte fiir die Spektral-
analyse. In der letzten Spalte sind die bei der Spektralanalyse resultierenden Signifikan-
zen Spc,spek angegeben.

Jahre 1999 /2000 Jahr 2002

E Spc  d®,/dE Spc  dd,/dE
[TGV] NON <NOFF> [0_] (1) NON <NOFF> [O'] (1)
0.95 [| 536 473 2.6 60 £ 40 — - - -

1.5 || 373 333 2.0 6+ 4 188 134 42 36+14
2.3 || 198 173 1.7 24414 99 8 1.5 05+04
3.6 | 122 92 28 1.840.7 68 42 3.6 0.48 +0.15
5.5 74 51 2.8 0.8+04 27 22 0.9 0.04 4+ 0.06
8.5 36 31 0.8 0.10+0.16| 19 11 2.0 0.06 £ 0.04
13.1 17 18 -0.3 <0.16® 4 7 -12 <0.017®

(1): [10713 phot.cm™2s~! TeV 1]
(2): obere FluBgrenze, Vertrauensniveau 99 %

Tabelle 5.5: Ereignisstatistik der differentiellen Photonenspektren von H 1426+/428
fiir die Beobachtungen der Jahre 1999/2000 und 2002. Angegeben sind jeweils die mitt-
lere Energie E, die Ereigniszahlen Noy und (Norr), die statistische Signifikanz Spc
und der differentielle Photonenflufl d®./dE. Die Eintrige der ersten Zeile fehlen fir
das Jahr 2002, weil die Energieschwelle bei diesem Datensatz aufgrund der hdrteren
Analyseschnitte hoher liegt (siehe Text). Aus demselben Grund ergeben sich hier trotz
der erheblich lingeren Beobachtungszeiten deutlich kleinere Ereigniszahlen als in den
Jahren 1999/2000.

Unabhéngig von einer moglichen astrophysikalischen Interpretation (siehe
Unterkapitel 5.5) ist es sinnvoll, ein gemessenes Spektrum durch eine einfache
mathematische Beziehung zu beschreiben. Aufgrund der im Bereich der TeV-v-
Astrophysik typischerweise mit der Energie stark abnehmenden Photonenfliisse
bietet sich hierbei die Verwendung eines Potenzgesetzes an:

dd, E \"
P, [ —— q
e (1Te\/) (5.1)

Wie aus Tabelle 5.6/ hervorgeht, ist die Anpassung entsprechender Potenz-
gesetze an die beiden rekonstruierten Photonenspektren im Rahmen der stati-
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Abbildung 5.6: Differentielle Photonenspektren des Blazars H 1/26+428 in den
Jahren 1999/2000 (links) und 2002 (rechts). Die ausgefiillten Symbole stellen jeweils die
HEGRA-Mefdaten dar, wihrend die offenen Kreise die Fluffwerte nach der Riickfaltung
anhand der EHL-Extinktion mit der Hamburger EHL-Parametrisierung zeigen (siehe
Text). Zur besseren Lesbarkeit wurden die offenen Symbole leicht nach rechts verscho-
ben. Die obere gestrichelte Linie zeigt jeweils die Anpassung eines Potenzgesetzes mit
einem festgehaltenen differentiellen Spektralindex I' = 1.5 an die riickgefalteten Daten
(vgl. Abschnitt|5.5.2). Die untere gestrichelte Linie zeigt dasselbe Spektrum unter dem
FEinfluf$ des verwendeten EHL-Modelles und wurde zur Verdeutlichung des zu erwarten-
den spektralen Verlaufes zu hoheren Energien hin verlingert. Der durch ein Quadrat
symbolisierte MefSpunkt (,H. A.“) zeigt jeweils den mit den HEGRA-Detektorfeldern
gemessenen Flufs oberhalb von 20.9 TeV (siehe Abschnitt 5.4.6), der unter der An-
nahme eines Potenzgesetzes mit einem differentiellen Spektralindex von 2.5 in einen
differentiellen Flufswert umgerechnet wurde. Die FHL-Extinktion fihrt bei Photonen
der Energie 20.9 TeV auf einen Extinktionsfaktor von 8.6 - 1077, Damit ergibt sich ein
entsprechend riickgefalteter differentieller Fluf von (6.6 + 1.5) - 1077 phot. em™2 s 1.
Dieser FlufSipunkt wiirde weit oberhalb des hier dargestellten Bereiches liegen.

stischen Fehler ausreichend genau. Das differentielle FluBniveau bei 1TeV ist
im Datensatz 1999/2000 um einen Faktor 2.4 héher als im Jahr 2002. Gleich-
zeitig ist der Spektralindex im Falle des fritheren Datensatzes mit I' = 2.0 relativ
klein, wéhrend sich fiir das Jahr 2002 ein dem Crab-Spektrum vergleichbarer
Wert von I' = 2.6 ergibt. Aufgrund der verhéltnisméfig schwachen Signale sind
diese spektralen Variationen zwischen den beiden Datensétzen jedoch statistisch
nicht signifikant ® Eine Anderung der Form des Spektrums — beispielsweise in Ab-
héngigkeit von der Zeit oder vom jeweiligen Fluiniveau — ist jedoch im Falle von
H 14264428 wie bei jedem AGN vorstellbar. Fiir einen Nachweis eines solchen
Effektes wéren jedoch ein deutlich hoherer TeV-v-FluB, eine erheblich lingere
MeBdauer oder ein Detektor mit erheblich groBerer Sensitivitét erforderlich.

5 Die FluBnormierung und der Spektralindex sind zudem bei der Anpassung eines Potenz-
gesetzes an ein gemessenes Spektrum korrelierte Groflen und konnen daher nicht unabhéingig
voneinander betrachtet werden.



5.4. HEGRA-Beobachtungen von H 14264428

169

HEGRA-Mefdaten Spektren nach EHL-Riickfaltung
(I)O(*) r X2red (I)O(*) T X2red
1999/2000 | 1.7 *39 20103 092 (4) | 5972 11404 0.68(4)

2002 0.7 %3¢ 26+06 1.8(3) | 2718 1710 1.7 (3)

Zeitraum

(x): [107*2 phot.cm™2 s~ TeV ]

Tabelle 5.6: Ergebnisse der Spektralanalyse von H 14264428 fiir die beiden unter-
suchten Datensdtze aus den Jahren 1999/2000 sowie 2002. Angegeben sind fiir das ge-
messene sowie fir das nach einer Rickfaltung anhand der erwarteten EHL-FExtinktion
resultierende Spektrum jeweils die aus der Anpassung eines Potenzgesetzes folgende
FluBnormierung ®q, der differentielle Spektralindex I' sowie die die Qualitdt der An-
passung beschreibende Grofie X2req. In Klammern ist dabei die jeweilige Zahl der
Fretheitsgrade angegeben.

5.4.6 Moglicher Nachweis von H 1426+428 oberhalb
von 20 TeV durch die HEGRA-Detektorfelder

Die zuvor beschriebene Spektralanalyse der H 1426+428-Mefdaten hat fiir den
TeV-Energiebereich einen mit der Energie deutlich abnehmenden Photonen-
flufl ergeben. Die im nachfolgenden Unterkapitel [5.5 diskutierten Auswirkungen
der EHL-Extinktion fithren insbesondere bei diesem weit entfernten Objekt fiir
noch hohere Energien zu einer extrem starken Abschwéchung der emittierten
~-Strahlung. Durch die dann dominierende Wechselwirkung mit EHL-Photonen
aus dem fernen Infrarotbereich ergeben sich Extinktionsfaktoren von etwa 1/1000
fiir Photon-Energien von 10 TeV bzw. sogar weniger als 107% bei 20 TeV (siehe
auch Abbildung 2.15). Unter diesen Bedingungen erscheint es duflerst unwahr-
scheinlich, eine ~-Quelle mit der Entfernung und dem TeV-v-Spektrum von
H 14264428 im Energiebereich oberhalb von 20 TeV nachweisen zu konnen.

Dennoch wurde im Rahmen der Himmelsdurchmusterung mit den HEGRA-
Szintillator- und -ATROBICC-Detektorfeldern in den Jahren 1994 und 1995 ein
auffilliger UberschuB aus der Richtung von H 14264428 registriert (Prahl1999¢).
Die statistische Signifikanz Spc dieses moglichen Signales oberhalb einer Energie-
schwelle von 20.9 TeV betréigt 4.1 0. Dabei haben sich keine Hinweise auf eine
Variabilitdt im Flufl oder ein ausbruchartiges Verhalten ergeben. Aus den fiir
die Himmelsdurchmusterung mit den Detektorfeldern aufbereiteten Meidaten
(vgl. Abschnitt 4.1) wurde eine Signifikanz-Himmelskarte erstellt, die im linken
Teil von Abbildung 5.7/ dargestellt ist. Fiir die Analyse ist dabei die y-Hadron-
Separationsmethode PEARL eingesetzt worden (Prahl 1999¢). Die Himmels-
position des Uberschusses, der in diesem Fall eine Signifikanz von 3.7 o aufweist,
stimmt ausgezeichnet mit derjenigen von H 14264428 {iberein. Die rdumliche Aus-
dehnung ist dabei im Rahmen der Winkelauflosung des AIROBICC-Detektors mit
einer punktformigen Quelle vertréaglich. Auflerhalb der unmittelbaren Umgebung
von H 14264428 stimmt die Verteilung der Signifikanzen in der hier untersuchten
Himmelskarte (Abbildung 5.7, rechter Teil) akzeptabel mit der im Falle einer
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Abbildung 5.7: Untersuchung der Himmelsregion um H 1426+428 mit den HEGRA-
Szintillator- und -AIROBICC-Detektorfeldern in den Jahren 1994 und 1995. Die
Energieschwelle der Beobachtung liegt bei 20.9 TeV. Links: Auf H 14264428 zentrierte
Signifikanz-Himmelskarte. Der Kreis markiert die Winkelauflosung des AIROBICC-
Detektors von 0.34°. Rechts: Verteilung der Signifikanzen in der Himmelskarte unter
Ausschluf$ der unmittelbaren Umgebung von H 1426+428. Die Kurve zeigt das Ergeb-
nis der Anpassung einer Normalverteilung mit dem Mittelwert pg = 0.036 und der
Breite og = 0.910.

reinen Untergrundmessung erwarteten Normalverteilung iiberein.

Unter der Annahme, daB der UberschuB aus der Richtung von H 14264428
das Signal einer punktférmigen Quelle ist, wurde der Wert des entsprechenden
integralen Flusses bestimmt (Prahl 1999c):

@, (E >209TeV) = (5.7 4+ 1.3) - 10~ "* phot. cm 257! (5.2)

Dieser Fluf3 ist um einen Faktor 4.5 hoher als der Flufl des Crab-Nebels oberhalb
von 20.9 TeV. Eine Umrechnung dieses integralen Flusses ®. in einen differen-
tiellen FluBwert (d®./dE)s.9 bei 20.9 TeV kann unter der erweiterten Annahme
erfolgen, dafl das Spektrum der Quelle einem Potenzgesetz entsprechend Glei-
chung 5.1/ folgt:

r—-1

20.9 TeV (5-:3)

@) =& (FE>209TeV)-
( dE /509 3 )
Groflere Spektralindizes I fithren dabei zu hoheren differentiellen Fluwerten. Zur
Veranschaulichung ist in Abbildung 5.6/ der aus einem relativ kleinen Spektral-
index von I' = 2.5 resultierende differentielle FluSwert dargestellt.

Die Ursache fiir das mogliche Signal von H 14264428 oberhalb von 20 TeV
konnte bislang nicht geklirt werden. Es kann nicht ausgeschlossenen werden, dafl
es sich dabei um einen rein fluktuativen Uberschuf handelt, der zufillig mit der
Position des untersuchten Objektes zusammenfillt. Sollte es sich jedoch tatsich-
lich um ein Signal handeln, so erscheint ein Zusammenhang mit H 14264428
unter den gegebenen physikalischen Umstédnden sehr unwahrscheinlich. Die zu er-
wartende extrem starke EHL-Extinktion der emittierten TeV-v-Strahlung sollte
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in Verbindung mit der groflen Entfernung des Objektes verhindern, dafl selbst
ein duflerst starker Ausbruch des Blazars nachgewiesen werden konnte. Die
Distanz zu H 14264428 ist jedoch ein wesentlicher Bestandteil dieser Argumenta-
tion. Daher wurde nicht zuletzt wegen der hier beschriebenen Meflergebnisse der
HEGRA-Detektorfelder die im Abschnitt 5.2/ beschriebene erneute Messung der
Rotverschiebung von H 14264428 durchgefiihrt, die eine Bestétigung des bisheri-
gen Wertes von z = 0.129 erbracht hat.

5.4.7 Suche nach einem Signal von H 1426+428 oberhalb
von 20 TeV mit dem Teleskopsystem

Wie im Abschnitt [5.4.3/ beschrieben wurde, sind bei der Signalsuche im Gesichts-
feld des Teleskopsystemes um H 14264428 trotz der besonders grofien Mefidauer
keine weiteren TeV-vy-Quellen gefunden worden (siehe Abbildung/5.4)). Abgesehen
von moglichen variablen Objekten, steht daher neben dem Blazar kein nahe-
liegender alternativer Quellkandidat fiir den mit den HEGRA-Szintillator- und
-ATROBICC-Detektorfeldern beobachteten Uberschufl zur Verfiigung. Aufgrund
des gemessenen Spektrums von H 14264428 sind oberhalb der Energieschwelle
der Detektorfelder lediglich besonders niedrige Photonenfliisse zu erwarten (vgl.
Abbildung 5.6). Insbesondere wegen ihrer zeitlichen Lénge bieten die Messun-
gen mit dem Teleskopsystem jedoch die Méglichkeit, nach derartigen Signalen zu
suchen.

Fiir eine entsprechende Untersuchung der Mefidaten werden die Datensétze
analog zur Spektralanalyse behandelt (vgl. Tabelle 5.4). Dabei werden in diesem
Fall nur diejenigen Ereignisse verwendet, deren Energie oberhalb von 20.9 TeV
rekonstruiert wurde. Die Bestimmung der jeweiligen integralen Fliisse bzw.
oberen Flufigrenzen erfolgt wiederum nach der im Abschnitt 4.9.5/ beschriebe-
nen Methode. Fiir die einzelnen Ereignisse werden nochmals die bei der Rekon-
struktion der TeV-v-Spektren von H 1426+428 ermittelten effektiven Nachweis-
flachen verwendet (sieche Abschnitt [5.4.5)).

Die aus der hier beschriebenen Analyse folgenden Resultate sind zusammen
mit den Meflergebnissen der Detektorfelder in Tabelle 5.7 aufgelistet. Im Daten-
satz 1999/2000 ergibt sich ein schwacher Uberschuf, der dazu fithrt, daf8 die obere
FluBigrenze lediglich um einen Faktor 1.7 unterhalb des mit den Detektorfeldern
bestimmten Flusses liegt. Die deutlich niedrigere Flufigrenze fiir das Jahr 2002
erscheint im Hinblick auf den in diesem Datensatz ebenfalls erheblich niedrigeren
integralen Flufl oberhalb von 2 TeV nicht unerwartet.

Die Untersuchung der Beobachtungen mit dem Teleskopsystem hat nicht zu
einer Aufklarung der Frage nach dem Ursprung des moglichen Signales in den
MeBdaten der Szintillator- und -ATROBICC-Detektorfelder gefiihrt. Hierzu wére
eine weitere tiefe Beobachtung von H 1426+428 mit einem geeigneten Instru-
ment notwendig. Dies konnte beispielsweise eine entsprechende Melkampagne
mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem sein. Die Tatsache, dafi H 1426+428 vom Stand-
ort Namibia aus nur bei sehr kleinen Elevationen kulminiert bzw. beobachtet
werden kann, ist hierbei nicht als Nachteil anzusehen. Durch Beobachtungen unter
derart groflen Zenitwinkeln ergeben sich im Gegenteil besonders grofle effektive
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Ereignisstatistik O (E >20.9TeV)
Noxn Norr Sbc (1) | [Crab]
Szint./ATROBICC | 1994/1995 [ 152 106.4 4.10 | 5.7+1.3 [ 45+1.0

Teleskopsystem | 1999/2000 | 42 299 190 | <35® |<27®

Teleskopsystem 2002 15 163 -030 || <057 @ | <0.45 3

(1): [10713 phot.cm™2s~! TeV 1]
(2): obere Fluigrenze, Vertrauensniveau 99 %

Instrument Zeitraum

Tabelle 5.7: Ereigniszahlen Non und Norr, Signifikanz Spc sowie integraler Flufl ®.,
von H 1426+428 oberhalb von 20.9 TeV. Die Beobachtungen in den Jahren 1994/1995
wurden mit den HEGRA-Szintillator- und -AIROBICC-Detektorfeldern durchgefiihrt
(Prahl [1999¢), wihrend die neueren MefSergebnisse mit dem Teleskopsystem erzielt
wurden. Der integrale Fluf$ ®., ist sowohl in absoluten als auch in Einheiten des Crab-
Flusses angegeben.

Nachweisflachen fiir Ereignisse mit Energien oberhalb von 10TeV (vgl. Abbil-
dung 4.20/ im Abschnitt 4.9.4). Die Suche nach y-Strahlung in diesem Energie-
bereich wére daher unter giinstigen Bedingungen moglich.

5.5 Interpretation der Beobachtungen von
H 1426+428 mit dem Teleskopsystem

Der Nachweis von H 1426+428 als dritte etablierte extragalaktische TeV-v-Quelle
hat unter verschiedenen Aspekten eine besondere Bedeutung. Hierzu zéhlt ins-
besondere die Tatsache, daBl die Emission von hochenergetischer ~-Strahlung
durch eine Modellierung der spektralen Energieverteilung (SED) unter Ver-
wendung von Beobachtungen im Rontgenbereich vorhergesagt wurde. Im folgen-
den Abschnitt wird die damit zusammenhédngende Suche nach einer méglichen
Korrelation zwischen dem im TeV- und im Rontgenbereich gemessenen Flufl be-
schrieben. Im Anschlufl werden der auch fiir die Kosmologie bedeutende Einflufl
des extragalaktischen Hintergrundlichtes (EHL) auf die TeV-vy-Strahlung sowie
Implikationen fiir die SED von H 1426+428 diskutiert.

5.5.1 Suche nach einer moéglichen Korrelation zwischen
dem TeV- und dem Rontgenbereich

Bei extremen BL Lac-Objekten wurden mehrfach Korrelationen zwischen der zeit-
lichen Entwicklung des Flusses im Rontgen- und TeV-Energiebereich festgestellt
(siche Abschnitt2.6.6). Eine derartige Entwicklung wird insbesondere bei der Ver-
wendung des populdren SSC-Modelles zur Beschreibung der spektralen Energie-
verteilung dieser Objekte vorhergesagt. Da in diesem Fall dieselbe Teilchen-
population fiir die Emission von Synchrotron- und Invers-Compton-Strahlung im
Rontgen- bzw. TeV-v-Energiebereich verantwortlich ist, ergibt sich ein unmittel-
barer Zusammenhang der jeweiligen Strahlungsintensitéten.
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Zur Uberpriifung einer maglichen TeV-Réntgen-Korrelation im Falle von
H 1426+428 wird neben den HEGRA-Mefldaten eine vergleichbare Datenbasis
im Energiebereich um 10keV benotigt. Diese Messungen konnen dabei nur
von entsprechenden satellitengestiitzten Instrumenten durchgefiithrt werden. Auf-
grund der bei Satellitenexperimenten knapp bemessenen Beobachtungszeiten
steht jedoch keine ausreichende Abdeckung der HEGRA-Beobachtungen mit
einem ausrichtbaren Rontgenteleskop zur Verfiigung. Als einziges Instrument
kann daher fiir den untersuchten Zeitraum lediglich der im Vergleich zu einem
solchen Instrument weniger sensitive sogenannte ,,All Sky Monitor* an Bord des
RXTE-Satelliten (kurz: RXTE-ASM) verwendet werden (Levine et al. [1996).
Dieses Instrument zur regelméfligen Bestimmung des Rontgenflusses fiir jede
Himmelsposition bietet eine sensitive Detektorfliche von insgesamt 90 cm? fiir
Messungen im Energiebereich von 2 bis 10keV. Der RXTE-ASM besteht aus
drei Proportionalzidhler-Weitwinkelkameras mit einem Gesichtsfeld von jeweils
6° x 90° und einer Winkelauflésung von 3’ x 15', die damit etwas schlechter
als jene des HEGRA-Teleskopsystemes ist. Das komplette Instrument wird nach
einer Mef3zeit von jeweils 90 s um einen Winkel von 6 ° weitergedreht, so dal nach
einem 90-miniitigen Erdumlauf des Satelliten etwa 80 % des Himmels mit einer
Sensitivitdt von 30 mCrab abgetastet werden. Nach Kalibration und Reduktion
stehen die RXTE-ASM-Mefidaten innerhalb weniger Tage in tabellarischer Form
iiber die Internetseiten des Massachusetts Institute of Technology (MIT) zur freien
Verfiigung.®

Extreme BL Lac-Objekte weisen typischerweise Rontgenfliisse auf, die deutlich
unterhalb der genannten RXTE-ASM-Sensitivitatsgrenze fiir einen Erdumlauf
liegen. Um dennoch eine Flulbestimmung mit einem ausreichend kleinen stati-
stischen Fehler zu erreichen, ist es daher bei diesen Objekten erforderlich, eine
groere Zahl von Einzelmessungen zusammenzufassen. Im Falle der TeV-Blazare
hat sich gezeigt, daf§ tagesgemittelte FluBBwerte des RXTE-ASM in der Regel
geniigend kleine statistische Fehler aufweisen, um einen ersten Vergleich mit den
HEGRA-Messungen zu erlauben. Zur Bestimmung der Mittelwerte werden hier
alle Einzelmessungen des RXTE-ASM verwendet, die in einem auf die zeitliche
Mitte der jeweiligen HEGRA-Beobachtungen zentrierten 24-stiindigen Intervall
liegen. Zur Kalibration des Flusses konnen beim RXTE-ASM die im selben Zeit-
raum aufgenommenen Mefidaten des Crab-Nebels verwendet werden, der auch
in diesem Energiebereich eine starke, konstant emittierende Quelle darstellt. Aus
dem Verhiltnis der gemessenen Zéhlraten 148t sich damit der FluB des unter-
suchten Objektes in Einheiten des Crab-Nebels berechnen. Durch dieses Ver-
fahren werden auflerdem eventuell unkalibrierte Sensitivitdtsschwankungen des
RXTE-ASM kompensiert.

Mit einer Zéhlrate von etwa 0.2Hz aus der Richtung von H 1426+428 im
Vergleich zu etwa 75Hz im Falle des Crab-Nebels stellt dieser Blazar eine sehr
schwache Rontgenquelle dar. Im gesamten Zeitbereich der zur Verfiigung stehen-
den RXTE-ASM-Messungen von etwa neun Jahren weist das Objekt einen mitt-
leren Fluf§ von (2.62 £ 0.07) mCrab auf. In Tabelle 5.3/ sind die zeitintegrier-
ten FluBlwerte fiir die jeweiligen Zeitrdume in den drei Jahren angegeben, in

6 Siehe |hitp://xte.mit.edu/ASM_lc.html.
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denen HEGRA-Beobachtungen stattgefunden haben. Wie aus der Darstellung
im rechten Teil von Abbildung 5.5/ deutlich wird, kann hierbei keine signifikante
Veranderung des Rontgenflusses von H 14264428 festgestellt werden. Der mit
den statistischen Fehlern der gemessenen Fliisse gewichtete Korrelationsfaktor
betrigt hierbei r = —0.4 *}-2. Dementsprechend kann keine signifikante Korrela-
tion zwischen dem im TeV- und dem im Rontgenbereich gemessenen Photonenflufl
nachgewiesen werden.

Gerichtete Rontgenmessungen in den Jahren 2000 bis 2002 mit dem erheblich
sensitiveren RXTE-PCA-Instrument zeigen dagegen eine deutliche Flufivariation
von H1426+428 (Horns et al.2004). Dabei ist jedoch im untersuchten Energie-
bereich von 2 bis etwa 20keV nur eine sehr geringe spektrale Variation aufge-
treten. Der fiir das Jahr 2002 bestimmte integrale Flulwert weicht deutlich um
7.8 Standardabweichungen vom Rontgenflufl im Jahr 2000 ab, wobei das Fluf}-
niveau im Jahr 2002 fast 50 % hoher gewesen ist.” Da diese Messungen jedoch
nicht zeitgleich mit den HEGRA-Beobachtungen durchgefiihrt wurden, kann aus
diesem Ergebnis nicht auf Anzeichen fiir eine Antikorrelation zwischen den Fliis-
sen von H 14264428 im TeV- und im Rontgenbereich geschlossen werden. Eine
ausreichend lange gemeinsame Melkampagne des RXTE-PCA-Instrumentes mit
einem der sehr sensitiven Cherenkov-Teleskope der neuen Generation koénnte
jedoch auch bei einer schwachen Quelle wie H 1426+428 zu einem Nachweis
einer moglichen Korrelation oder Antikorrelation zwischen den beiden Energie-
bereichen fiihren.

5.5.2 Einflu3 der EHL-Extinktion auf das TeV-Spektrum

Der Einflu8 der durch das EHL hervorgerufenen Extinktion von TeV-~-Strahlung
ist im Falle von H 14264428 aufgrund der auBlerordentlich grofien Entfernung
dieses Objektes besonders hoch (vgl. Abschnitt 2.8.2). Wie aus Abbildung 2.15
deutlich wird, ergibt sich oberhalb von etwa 1 TeV zuné&chst eine von der Energie
verhéltnisméfBig unabhéngige Abschwichung. Dagegen ist oberhalb von 10 TeV
eine drastische Abnahme der gemessenen Photonenfliisse zu erwarten, weil die
mittlere freie Weglidnge fiir Photonen in diesem Bereich mit der Energie stark
abféllt. Diese Auswirkungen auf das TeV-y-Spektrum einer Quelle in der Ent-
fernung von H 14264428 treten fiir alle realistischen EHL.-Modelle in dhnlicher
Art auf (siehe z.B. [Aharonian (2001)). Daher kann eine entsprechende Form
des gemessenen Spektrums gegebenenfalls als Bestiatigung der EHL-Extinktion
gewertet werden. Hierzu sind jedoch moglichst realistische Annahmen iiber das
tatséchliche intrinsische Spektrum der Quelle notwendig.

Tatséchlich zeigt insbesondere das im Zeitraum 1999/2000 gemessene Spek-
trum von H 14264428 Hinweise auf die beschriebene ,spektrale Signatur®. Auf-
grund der geringen statistischen Signifikanz der FluBpunkte kann das Spektrum
jedoch auch durch einfachere Verldufe wie z.B. ein Potenzgesetz beschrieben

7 Ein vergleichbares Verhalten zeigen auch die zeitgleich zu den RXTE-PCA-Beobachtungen
aufgezeichneten RXTE-ASM-Mefiwerte. Das Flufiniveau war hierbei im Jahr 2002 etwa doppelt
so hoch wie im Jahr 2000. Aufgrund der geringeren Empfindlichkeit des ASM-Instrumentes
weichen die beiden Werte jedoch nur um 1.2 Standardabweichungen voneinander ab.
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werden (vgl. Tabelle 5.6). Mit Hilfe des HEGRA-Spektrums von H 1426+428
kann dennoch bereits die physikalische Plausibilitédt verschiedener EHL-Modelle
iberpriift werden (siehe Abschnitt 2.8.3 sowie z. B. die Arbeiten von Aharonian
et al. (2002b, 2003c) und Mazin (2003)).

Zur Untersuchung des jeweiligen intrinsischen Spektrums von H 14264428 in
den beiden Datensédtzen wurde eine Riickfaltung anhand der EHL-Extinktion
unter Verwendung des von der Hamburger HEGRA-Gruppe verwendeten EHL-
Modelles durchgefiihrt (vgl. Abschnitt 2.8.3). Die daraus resultierenden Fluf3-
punkte sind zusammen mit den gemessenen Photonenspektren in Abbildung 5.6
dargestellt. An die riickgefalteten Spektren kénnen wiederum mit ausreichend
guter Qualitdt Potenzgesetze angepafit werden (siche Tabelle 5.6). Erwartungs-
geméfl ergeben sich hierbei kleinere Spektralindizes, weil die Flulpunkte bei
hoheren Energien stiarker durch die EHL-Extinktion betroffen sind. Die Spektral-
indizes sind ferner im Rahmen der jeweiligen statistischen Fehler gut vertrig-
lich mit dem Wert I';,;, = 1.5, der sich bei einer fritheren Analyse des TeV-v-
Spektrums von H 14264428 in den Jahren 1999 und 2000 ergeben hat (Aharonian
et al.2003c). Zur VergroBerung des untersuchten Spektralbereiches wurden dabei
auch Meflergebnisse des Whipple- und des CAT-Cherenkov-Teleskopes aus Zeit-
bereichen verwendet, in denen das Objekt ein vergleichbares Fluiniveau aufge-
wiesen hat. In der genannten Publikation werden zusétzlich auch Ergebnisse von
Riickfaltungen anhand von anderen, zu dem hier verwendeten Modell deutlich
unterschiedlichen EHL-Verlaufen diskutiert.

Zur Veranschaulichung sind in Abbildung 5.6 jeweils die Verldufe von Potenz-
gesetzen mit einem auf den Wert I';, = 1.5 fixierten differentiellen Spektral-
index dargestellt, die an die riickgefalteten Photonenspektren angepafit wurden.
Zusétzlich sind in den Diagrammen auch die unter Beriicksichtigung der EHL-
Extinktion bei einer Messung zu erwartenden Spektren eingetragen. Hierbei zeigt
sich anschaulich, daf insbesondere das aus dem Datensatz 1999,/2000 rekonstru-
ierte Spektrum der aufgrund des EHL-Einflusses erwarteten ,,spektralen Signatur®
folgt. Eine genauere Untersuchung des Spektrums von H 14264428 und damit ver-
bundene Riickschliisse auf das extragalaktische Hintergrundlicht erfordern jedoch
eine weitere Messung mit einem erheblich empfindlicheren Instrument.

5.5.3 Die spektrale Energieverteilung von H 1426+428

Aufgrund der erwarteten Lage des Synchrotron- und des Invers-Compton-
Maximums im Rontgen- bzw. TeV-Bereich ist die Untersuchung der spektra-
len Energieverteilung (SED) des extremen Blazars H 14264428 in diesen beiden
Energiebéndern von besonderem Interesse. Instrumentelle Beschriankungen und
die verhaltnismaflig geringe Intensitédt des Objektes erlauben jedoch keine exakte
Bestimmung der SED im Bereich der Maxima. Ferner ist insbesondere bei nicht
simultan durchgefiihrten Beobachtungen eine mogliche spektrale Variabilitat zu
beriicksichtigen. Damit ergibt sich ein gewisser Spielraum fiir die Interpretation
der vorliegenden Meflergebnisse.

Im Bereich harterer Rontgenstrahlung stehen insbesondere die Ergebnisse der
Mefinstrumente an Bord der Satelliten RXTE und BeppoSAX fiir die Unter-
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suchung der SED zur Verfiigung. Die Auswertung der bereits angesprochenen
Beobachtungen mit dem gerichteten RXTE-PCA-Detektor hat fiir die Jahre 2000
bis 2002 jeweils Photonenspektren mit einem differentiellen Spektralindex I'y < 2
ergeben (Horns et all 2004). Obwohl ein einfaches Potenzgesetz keine opti-
male Beschreibung der Daten darstellt, lassen sich aus allen rekonstruierten
Spektren Riickschliisse auf ein Synchrotronmaximum oberhalb von 10 keV ziehen.
Dieses Ergebnis stimmt mit dem im Abschnitt 5.3/ beschriebenen Resultat
der BeppoSAX-Messungen iiberein. Danach ergibt sich fiir die Position des
Synchrotronmaximums sogar ein Energiewert von Egyp max > 100 keV.

Entsprechend der im Abschnitt 2.6.5] vorgestellten Blazarsequenz ist das
Invers-Compton-Maximum daher im Bereich von 10 TeV oder sogar dariiber zu
erwarten. Bei der Auswertung der gemessenen TeV-y-Spektren mufl zunéchst
der EinfluB der EHL-Extinktion beriicksichtigt werden. Das mit Hilfe der zuvor
beschriebenen Riickfaltung rekonstruierte intrinsische Spektrum von H 1426+428
im TeV-Bereich zeigt ebenfalls einen Spektralindex 'ty < 2. Da die HEGRA-
FluBipunkte lediglich bis zu einer Energie von etwa 8 TeV reichen, deutet dieses
Ergebnis tatséchlich auf ein Maximum bei einer Energie Eicmax 2 10 TeV hin ®

Aus der Blazarsequenz folgt fiir ein Objekt mit Positionen des Synchrotron-
bzw. Invers-Compton-Maximums bei jeweils besonders hohen Energien ein unge-
fahr gleich grofer Energieflul im Bereich der beiden Maxima (vgl. Abbildung2.8).
Zur weiteren Untersuchung der SED von H 14264428 im Rontgen- und im TeV-
Bereich ist es daher erforderlich, die intrinsischen Energiefliisse F'x bzw. F, in
den beiden Energiebdndern zu vergleichen. Aus den BeppoSAX-Ergebnissen folgt
hierbei der Wert Fg gy = 2.0- 107" ergem =2 s7! (Costamante et al.l2001). Die
RXTE-MeBwerte fiir die Jahre 2000 und 2002 fiithren auf vergleichbare Resul-
tate. Fiir die beiden HEGRA-Datensétze aus den Jahren 1999/2000 bzw. 2002
ergeben sich dagegen nach der Anwendung der EHL-Riickfaltung Energiefliisse
von Faoqorey = 6.4-1071% bzw. 1.1 - 107 ergem=2s7!. Unter der Annahme,
daB diese nicht simultan bestimmten Réntgen- und TeV-Energieflissse dennoch
vergleichbar sind, zeigt sich in der untersuchten SED insbesondere fiir den Zeit-
raum 1999/2000 das Verhéltnis Fic/Fgn ~ 10. Diese unerwartete Beziehung
der Energieflissse im Bereich der SED-Maxima wird auch als , Invers-Compton-
Dominanz* bezeichnet (Costamante et al. 2003). Unter Beriicksichtigung der
groflen Entfernung von H 1426+428 ergibt sich fiir die Luminositdt Lx im Ront-
genband entsprechend der Wert Lx < 10% ergs™!. Fiir den Bereich der TeV-y-
Strahlung folgt dagegen wie zuvor eine um etwa einen Faktor 10 hohere Lumino-
sitdt L, ~ 10 ergs™?.

Im Hinblick auf die Modellierung der SED von H 14264428 bewirken die
hier diskutierten Ergebnisse weitere Einschrankungen der zuléssigen Parameter-
bereiche. Der kleine differentielle Spektralindex der TeV-y-Spektren bei der
Anpassung eines Potenzgesetzes nach Anwendung der EHL-Riickfaltung fiihrt
beispielsweise dazu, dafl das hiufig verwendete SSC-Modell die Daten nicht mehr

8 In der iiblichen Darstellung der SED in Form der FluBgréSe v F, als Funktion des Lo-
garithmus der Frequenz v bzw. der GroBe E? - d®,/dE als Funktion des Logarithmus der
Energie E ergibt sich fiir ein Spektrum mit einem differentiellen Spektralindex I' < 2 ein zu
hoheren Energien ansteigender Verlauf. Ein Maximum muf3 daher bei einer Energie oberhalb
des vermessenen Spektralbereiches liegen.
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in seiner einfachsten Form beschreiben kann. Unter der Annahme einer zusétzli-
chen externen Photonenpopulation ist es jedoch moglich, die aus den HEGRA-
Messungen folgenden spektralen Eigenschaften von H 14264428 zu modellieren
(Costamante et _al.! 2003). Ein derartiges externes Photonenfeld kann dabei
beispielsweise aus Bereichen innerhalb oder auflerhalb des Jets stammen, die in
unmittelbarer Nachbarschaft zur Produktionsregion der TeV-v-Strahlung liegen.

Zusammenfassend fithrt im Falle von H 14264428 das Zusammenspiel der
besonders groflen Entfernung und des damit verbundenen sehr starken Ein-
flusses der EHL-Extinktion zu einer drastischen Abschwéichung des auf der Erde
gemessenen Photonenflusses. In Bezug auf die (mit Hilfe des von der Hamburger
HEGRA-Gruppe verwendeten EHL-Modelles bestimmte) Luminositidt im TeV-
Energiebereich stellt H 14264428 jedoch die Quelle mit dem bis zum Zeitpunkt
der Messungen hochsten intrinsischen Flufl dar. Grundsétzlich fiihrt die Kombi-
nation der entfernungsabhéngigen Effekte zu einer erschwerten und moglicher-
weise mehrdeutigen Interpretation der EHL-Extinktion sowie der intrinsischen
Spektren der extremen Blazare. Es ist jedoch zu erwarten, dafl mit Hilfe der
neuen Cherenkov-Teleskope die Untersuchung einer grofleren Zahl von TeV-v-
Quellen mit verschiedenen, insbesondere jedoch moglichst groflen Distanzen im
Energiebereich um 10TeV moglich sein wird (siehe beispielsweise [Aharonian
et al. (20054)).






Kapitel 6

Der Blazar 1ES 19594650 als
stark variable TeV-v-Quelle

Nach verschiedenen Hinweisen auf hochenergetische Emission wurde der Blazar
1ES 19594650 bei der Auswertung einer tiefen Beobachtung mit dem HEGRA-
Teleskopsystem erstmals mit einer Signifikanz oberhalb von 50 als TeV-y-
Quelle nachgewiesen (Gotting et al. 2002a)). Im Jahr 2002 erfolgte eine Reihe
von starken Ausbriichen dieses Objektes, die neben den HEGRA-Cherenkov-
Teleskopen (Aharonian et al.2003al [Tonello et al.2003) auch mit dem Whipple-
Teleskop (Holder et all 2002) sowie von der CAT-Kollaboration (Vorobiov
et al. 2002, Khélifi 2002) beobachtet wurden. Damit ist 1ES 19594650 die vierte
zweifelsfrei etablierte extragalaktische TeV-y-Quelle mit der zu diesem Zeit-
punkt drittbesten Ereignisstatistik. Nachfolgend werden in den Unterkapiteln 6.1
und 6.2/ zunéchst wesentliche allgemeine Eigenschaften und Mefergebnisse von
1ES 1959+650 aus verschiedenen Energiebereichen beschrieben, die das Objekt
zu einem guten Kandidaten fiir die Emission von TeV-Photonen machen. Im
anschliefenden Abschnitt 6.3 werden die Beobachtungen von 1ES 19594650 mit
dem HEGRA-Teleskopsystem und die daraus abgeleiteten Ergebnisse vorgestellt.
Nach der Beschreibung einer im Jahr 2002 durchgefithrten Multi- Wavelength-
Kampagne, an der auch die HEGRA-Kollaboration mafigeblich teilgenommen
hat (Abschnitt [6.4.2), werden die Implikationen der verschiedenen MeBergebnisse
fiir die spektrale Energieverteilung diskutiert.

6.1 Eigenschaften des Blazars 1ES 19594650

Das Objekt 1ES 19594650 im Sternbild des Drachen wurde im Rahmen einer
Himmelsdurchmusterung mit dem FEinstein-Satelliten im Energiebereich von
0.2 bis 3.5keV als Rontgenquelle nachgewiesen (Elvis et al. 1992). Mit Hilfe
eines speziellen Selektionsverfahrens unter Verwendung von Mefidaten im Radio-,
optischen und Roéntgenbereich konnte 1ES 1959+650 im Jahre 1993 als BL Lac-
Objekt identifiziert werden (Schachter et al.[1993)). Aus dem in diesem Zusammen-
hang aufgenommenen optischen Spektrum ergibt sich eine Rotverschiebung von
z = 0.047, die einer Entfernung von etwa 190 Mpc bzw. 620 Millionen Lichtjahren
entspricht. Diese Distanz ist um etwa 50 % grofer als im Falle der Blazare Mrk-421
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und Mrk-501. Damit stellt 1ES 19594650 fiir die Untersuchung des extragalakti-
schen Hintergrundlichtes (EHL) mit Hilfe von TeV-Photonen extragalaktischen
Ursprunges ein wichtiges Bindeglied zu dem wesentlich weiter entfernten Objekt
H 1426+428 dar (z = 0.129, vgl. Abschnitte 2.8.1 und 5.5.2).

Die scheinbare visuelle Helligkeit von 1ES 19594650 betragt my = 14.7 mag
(siehe Tabelle [5.1 auf Seite 159). Beobachtungen mit dem Hubble Space Telescope
zeigen das Objekt wie schon im Falle von H 1426+428 als helle punktformige
Komponente im Zentrum einer elliptischen Galaxie (Scarpa et al. 2000).

6.2 1ES 19594650 als mogliche TeV-~v-Quelle

Der Blazar wurde nach seiner Entdeckung mehrfach mit verschiedenen Instru-
menten im Réntgenbereich beobachtet Aus den Messungen ergab sich dabei
jeweils ein Maximum der SED im Bereich von relativ weicher Rontgenstrah-
lung unterhalb von etwa 2keV, das entsprechend der Blazarsequenz (vgl. Abbil-
dung 2.8)) als Synchrotronmaximum interpretiert wird. Damit z&hlt das Objekt
nicht zu den extremen BL Lac-Objekten (siehe Abschnitt 2.6.6), sondern ist ein
eher typischer Vertreter der Blazare vom HBL-Typ. Wahrend der besonders
starken Ausbriiche im TeV-Bereich im Jahr 2002 haben die zeitgleich mit dem
RXTE-Satelliten durchgefithrten Messungen jedoch Hinweise auf eine zu deutlich
hoheren Energien verschobene Position des Synchrotronmaximums ergeben (vgl.
Abbildung 6.9). Damit zeigen sich bei 1ES 1959+650 Anzeichen fiir den in Abbil-
dung 2.9 fiir den Fall des Blazars Mrk-501 illustrierten Zusammenhang zwischen
der Position des Synchrotronmaximums und dem Fluniveau der Quelle.

1ES1959+650 wurde bereits im Jahre 1996 aufgrund seiner Emissions-
eigenschaften im Radio- und Rontgenbereich sowie auf der Basis eines ein-
fachen Skalierungsmodelles als mogliche TeV-v-Quelle vorgeschlagen (Stecker
et al.l[1996). Das Objekt ist ferner auch in der erheblich umfangreicheren Kandi-
datenliste von (Costamante und Ghisellinil (2002) enthalten. Hierbei wurde aus
einer groflen Zahl von BL Lac-Objekten eine Auswahl von moglichen TeV-
v-Quellen zusammengestellt, deren Energiefliisse im Radio-, optischen und
Rontgenbereich innerhalb von bestimmten Grenzen liegen. Fiir jedes einzelne
Objekt sind dabei zwei FluBvorhersagen angegeben: Zum einen wurde eine aus
der Blazarsequenz abgeleitete Parametrisierung verwendet, wihrend zum anderen
ein SSC-Modell an die jeweils vorhandenen (allerdings in der Regel nicht simultan
aufgezeichneten) Mefidaten angepafit wurde. Wahrend fiir 1ES 1959+650 hierbei
nach dem SSC-Modell ein sehr niedriger Flufl zu erwarten ist, sagt die Parametri-
sierung einen FluB im Bereich von etwa 15 % des Crab-Flusses voraus.?

! Eine Zusammenstellung der Beobachtungen von 1ES 19594650 im Roéntgenbereich findet
sich u. a. bei Tagliaferri et al.| (2003). Im Rahmen der im Abschnitt [6.4.2 beschriebenen Multi-
Wavelength-Kampagne wurde das Objekt ferner nahezu téglich mit dem RXTE-Satelliten beob-
achtet (Krawczynski et al.|2004).

2 Bei der Angabe der von (Costamante und Ghisellini (2002) modellierten FluBwerte fiir
den TeV-Energiebereich wurde die EHL-Extinktion (vgl. Abschnitt 2.8.1) nicht beriicksichtigt.
Zur Bestimmung der bei einer Messung tatsichlich zu erwartenden Werte mufl daher eine
entsprechende Modifikation des intrinsischen Spektrums unter Verwendung eines geeigneten
EHL-Modelles berechnet werden (siehe auch Abschnitt [6.5.2).
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Wie auch im Falle der etablierten TeV-Blazare Mrk-501 und H 14264428
konnte 1ES 19594650 nicht durch das EGRET-Instrument als y-Quelle oberhalb
von 100 MeV nachgewiesen werden (vgl. Abschnitt 2.6.6). Der dritte EGRET-
Katalog enthilt fiir diese Himmelsposition eine obere Flufigrenze mit einem Wert
von 1.9 - 1077 phot.cm™?s™! (Hartman et all[1999). Dieser fehlende Nachweis
im GeV-Energiebereich kann wie schon bei den genannten Blazaren als Hinweis
auf ein Invers-Compton-Maximum bei hoheren Energien angesehen werden (siehe
auch Abschnitt [5.3). Aufgrund seiner grofien Deklination konnte 1ES 19594650
mit den HEGRA-Szintillator- und -AIROBICC-Detektorfeldern im Gegensatz zu
den {iibrigen in der vorliegenden Arbeit behandelten Objekten nicht im erforder-
lichen Zenitwinkelbereich von ¥ < 30° beobachtet werden (vgl. Abschnitt 4.1)).

Ein erstes schwaches Signal von 1ES 19594650 im TeV-Energiebereich wurde
im Jahr 1998 mit dem japanischen Seven Telescope Array (kurz: 7TA) beob-
achtet (Nishiyama et al|1999). Der Uberschuf weist dabei nach einer MeBzeit
von etwa 57 h eine Signifikanz von Spe = 3.9 0 auf. Dieses Ergebnis wurde aller-
dings lediglich in einem kurzen Konferenzbericht publiziert; aulerdem sind fiir
diese Messung keine verldfllichen Angaben zur Energieschwelle sowie zur Fluf3-
kalibration verfiigbar. Als nominelle Energieschwelle fiir vertikal einfallende ~-
Schauer wurde fiir das 7 TA-Experiment ein Wert von 600 GeV angegeben. Auf-
grund der geographischen Lage des Instrumentes und der Himmelsposition von
1ES 1959+650 148t sich damit eine effektive Energieschwelle im Bereich um 1 TeV
fiir die beschriebene Messung abschétzen.

Die Beobachtung des schwachen TeV-+-Signales von 1ES 1959+650 hat ins-
besondere die Motivation fiir eine intensive MeBkampagne mit dem HEGRA-
Teleskopsystem geliefert, aus der schliefflich der erste signifikante Nachweis dieses
Blazars resultiert. Im folgenden werden diese HEGRA-Beobachtungen und ihre
Ergebnisse detailliert beschrieben.

6.3 Beobachtungen von 1ES 19594650 mit
dem HEGRA-Teleskopsystem

Als Reaktion auf das vielversprechende Resultat des 7 TA-Experimentes wurde
1ES 19594650 im Jahre 2000 erstmals mit dem HEGRA-Teleskopsystem beob-
achtet. Aufgrund der bereits angesprochenen relativ groffen Deklination ist dieses
Objekt nur unter Zenitwinkeln ¥ > 36.4° von La Palma aus sichtbar, was zu
einer effektiven Energieschwelle im Bereich von 2 TeV fiihrt. Damit ergeben sich
wegen der mit steigender Energie typischerweise stark abnehmenden Photonen-
fliilsse erheblich kleinere v-Raten als bei zenitnahen Beobachtungen, so dafl der
Nachweis einer Quelle eine langere Mef3dauer erfordert.

Die Analyse der HEGRA-Mefidaten aus dem Jahr 2000 wurde im Rahmen
einer Diplomarbeit am Hamburger Institut fiir Experimentalphysik durchgefiihrt
(Robrade 2001a). Dabei hat sich ebenfalls ein UberschuB aus der Richtung
von 1ES 19594650 gezeigt, dessen Signifikanz mit 3.0 0 bestimmt wurde. Dieses
Ergebnis gab den Anla fiir eine Fortfiihrung und Ausdehnung der Messun-
gen im Jahre 2001, die zusammen mit den zuvor aufgenommenen Daten zum



182

Kapitel 6. Der Blazar 1ES 19594650 als stark variable TeV-Gamma-Quelle

effektive mittlerer  eff. Energie- | statistische
Zeitraum Jahr Mefldauer Zenitwinkel schwelle Signifikanz
Tobs,eﬁ‘ [h] ’19 Ethr [TGV] SDC [0’]

1.8. 2000 0.6 40.8° 2.2 1.0
28.8.-6.9. 2000 9.3 40.5° 2.3 2.2
Gesamt 2000 9.9 40.5° 2.3 2.3
18.5.-1.6. 2001 12.1 37.3° 2.0 1.1
22.-28.6. 2001 14.4 40.0° 2.0 4.2
11.-22.7. 2001 7.0 37.8° 2.0 1.5
9.-25.8. 2001 15.5 37.2° 2.0 1.5
6.-19.9. 2001 13.1 37.1° 2.0 1.6
11.-21.10. 2001 16.7 39.7° 2.1 1.1
Gesamt 2001 78.8 37.9° 2.0 4.6

| Gesamt  2000/2001 [ 88.7 38.2° 20 [ 51 |
18.-21.5. 2002 8.0 A1.1° 2.3 22.9
3.-18.6. 2002 30.5 38.4° 2.0 6.5
1-18.7. 2002 17.5 39.2° 2.1 22.9
31.7-16.8. 2002 17.8 38.1° 2.1 16.6
3.-11.9. 2002 3.3 38.6° 2.1 1.9
Gesamt 2002 77.1 38.8° 2.1 33.2

| Gesamt 2000-2002 |  165.8 38.5° 2.0 | 292

Tabelle 6.1: Zeitrdume, effektive Mefsdauer, mittlerer Zenitwinkel, effektive Energie-
schwelle und statistische Signifikanz der HEGRA-Beobachtungen von 1ES 1959+650.
Die Zeitraume entsprechen jeweils einzelnen MefSperioden zwischen zwei Vollmondzeit-
punkten. Der kombinierte Datensatz aus den Jahren 2000 und 2001 hat dabei zum
erstmaligen signifikanten Nachweis von 1ES 19594650 gefiihrt.

erstmaligen signifikanten Nachweis dieses Objektes gefiihrt hat (Robrade/2001b,
Gotting et al. 2002a). Durch die Verlangerung der Betriebszeit des HEGRA-
Teleskopsystemes wegen des Nachweises von H 14264428 (siehe Kapitel 5) wurde
eine weitere tiefe Beobachtung von 1ES 19594650 wéhrend einer Reihe starker
Ausbriiche im Jahre 2002 mdoglich. In Tabelle 6.1/ findet sich eine Auflistung aller
Beobachtungen von 1ES 1959+650 mit dem Teleskopsystem. Die resultierenden
Ereigniszahlen, Signifikanz- und FluBwerte in den einzelnen Jahren sind ferner
in Tabelle 6.2 wiedergegeben. In den folgenden Abschnitten werden die Ergeb-
nisse der Signalsuche in den einzelnen Datenséitzen sowie die zeitabhéngige und
spektrale Entwicklung von 1ES 19594650 im untersuchten Zeitraum erlautert.

6.3.1 Signifikanter Nachweis in den Jahren 2000/2001

Alle Beobachtungen von 1ES 1959+650 wurden mit dem kompletten 5-Teleskop-
System durchgefiihrt. Lediglich bei einem kleinen Teil der verwendeten Daten-
Runs wurden einzelne Teleskope aufgrund von technischen Problemen von
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Abbildung 6.1: Winkelabstandshistogramme der HEGRA-Beobachtungen des Blazars
1ES 1959+650 in den Jahren 2000/2001 (links) sowie wihrend des zweitdgigen starken
Ausbruches im Mai 2002 (rechts). Die Darstellung erfolgt analog zu Abbildung'5.3. Mit
den Beobachtungen in den Jahren 2000/2001 wurde 1ES 19594650 erstmals signifikant
als TeV-y-Quelle nachgewiesen.

der Datenanalyse ausgeschlossen. Nach der Datenselektion ergibt sich fiir die
Beobachtungen in den Jahren 2000 und 2001 eine totzeitkorrigierte Mef-
dauer von 88.7h, wobei die relativ kurze Beobachtungszeit im Jahr 2000 (vgl.
Tabelle 6.1)) zum Teil durch schlechte Wetterbedingungen sowie einen ausgedehn-
ten Waldbrand auf La Palma bedingt ist. Zur Bestimmung der Analyseschnitte
steht ein Crab-Vergleichsdatensatz mit einer Linge von 13.7h zur Verfiigung.
Eine optimale Sensitivitdt fiir schwache Quellen wird demnach wie bereits im
Falle von H 1426+428 unter Anwendung sehr harter Schnittkriterien erreicht.
Hierbei sind insbesondere der Winkelschnitt A©2? < 0.010 deg? und die geforderte
Bildmultiplizitdt Nj,, > 3 zu nennen. Abbildung 6.1 zeigt im linken Teil das
resultierende TeV-v-Signal von 1ES 1959+650 in den Jahren 2000/2001 oberhalb
der effektiven Energieschwelle von 2.0 TeV. An der Position von 1ES 19594650
zeigt sich hierbei ein deutlicher UberschuB, der eine Signifikanz Spc = 5.1 0 auf-
weist. Der damit erstmals erfolgte signifikante Nachweis von 1ES 19594650 im
TeV-Energiebereich wurde im Rahmen der Erstellung der vorliegenden Arbeit
veroffentlicht (Aharonian et al. 2003a).

6.3.2 Ergebnisse der Beobachtungen im Jahr 2002

Im Mai 2002 zeigte der Blazar 1ES 19594650 einen sehr starken Strahlungs-
ausbruch im TeV-Energiebereich, der mit dem Whipple-Teleskop im Rahmen
eines Routinemefiprogrammes fiir Blazare entdeckt wurde (Holder et al. 2002,
Horan et al. 2004). Bereits wenige Stunden spéater konnte diese Entdeckung
mit dem HEGRA-Teleskopsystem sowie mit dem HEGRA-FEinzelteleskop CT 1
bestétigt werden (Horns und Konopelko 2002, Gotting et al. 2002b). Abbil-
dung 6.1/ zeigt in diesem Zusammenhang im rechten Teil exemplarisch das Winkel-
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Abbildung 6.2: Links: Signifikanzkarte fir die Himmelsregion um 1ES 19594650 ober-
halb einer Energieschwelle von 2.0 TeV. Die Darstellung folgt Abbildung 5.4 Rechts:
Verteilung der Signifikanzen in der Signifikanzkarte unter Ausschlufi der unmittelbaren
Umgebung von 1ES 1959+650. Die Kurve zeigt die Anpassung einer Normalverteilung
mit dem Mittelwert pg = -0.195 und der Breite og = 1.002.

abstandshistogramm der beiden Nichte vom 18./19. sowie 19./20. Mai 2002,
die die hochsten mit dem Teleskopsystem gemessenen Photonenfliisse aufweisen
(sieche auch Abbildung [6.4). Im Unterschied zu dem im linken Teil von Abbil-
dung 6.1 dargestellten Signal aus den Jahren 2000 und 2001 betrégt die effektive
Beobachtungszeit im Mai 2002 lediglich 3.3 h und ist damit um einen Faktor von
fast 27 niedriger als beim ersten Nachweis von 1ES 19594-650. Im Gegensatz dazu
zeigt sich fiir die beiden Mainéchte nach Anwendung der y-Hadron-Separation ein
fast untergrundfreies Signal mit einer statistischen Signifikanz von iiber 23 0.

Diese drastische Verédnderung des Flufiniveaus gab den Anlaf fiir eine intensive
MeBkampagne bis zum Ende des HEGRA-MeBbetriebes im September 2002, die
insbesondere zum Ziel hatte, eine umfassende Bestimmung der Lichtkurve und des
Spektrums von 1ES 1959+650 zu ermoglichen. Die GesamtmeBdauer im Jahr 2002
betrug dabei nach Anwendung der Selektionskriterien 77.1h (vgl. Tabelle [6.1).
Die entsprechend Abschnitt [4.6.6/ aus dem zugehorigen Crab-Vergleichsdatensatz
mit einer Lange von 12.4h bestimmten Analyseschnitte sind mit Ausnahme des
nun geringfiigig weicheren Winkelschnittes von A©? < 0.012deg? identisch zu
denjenigen fiir den Datensatz 2000/2001. Insgesamt weist das Signal im Jahr 2002
eine statistische Signifikanz von Spc = 33.2 ¢ auf, die im wesentlichen durch den
starken Ausbruch im Mai sowie durch eine aktive Phase des Objektes im Juli 2002
bestimmt wird (siche Abbildung 6.4).

Die Kombination aller Beobachtungen von 1ES 1959+650 mit dem Teleskop-
system umfafit mehr als 165h. Wie schon im Falle von H 14264428 stellt
auch die Umgebung dieses Blazars wegen der langen Mefzeit eine Himmels-
region dar, die mit einer besonders groflen Sensitivitdt fiir schwache TeV-v-
Quellen untersucht wurde. Abbildung 6.2 zeigt im linken Teil das Resultat
einer Suche nach weiteren Quellen im Gesichtsfeld in Form einer Signifikanz-
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Spc Skol  Spran | P4(E > 2TeV Py Asm

Jahr Nox (Nore) = 20 =0 70y V([mcrab] ) (mCrab)
2000 32 202 23 06 01] 100=£50 | 47=£10
2001 200 216.6 46 07 0.3 24 +12 | 46+04
2000/2001 || 322 2368 5.1 1.0 03 32+ 12 | 46+04

| 2002 [[1132 3191 332 72 89| 467+28 [76+04]
| Gesamt [ 1335  505.0 29.2 151 129] 232+15 [6.0+0.3]

Tabelle 6.2: Anzahl der Ereignisse in der Signal- bzw. Untergrundregion (Noy bzw.
Norr), Signifikanzen Spc, Skor und Sprp, sowie integraler Photonenfluff ®~ oberhalb
von 21TeV fir die einzelnen Jahre, in denen 1ES 1959+650 mit dem Teleskopsystem
beobachtet wurde. Bei der Auswertung der Daten aus dem Jahr 2002 wurde ein weiche-
rer Analyseschnitt verwendet, was im Verhdltnis zu grofseren Ereigniszahlen fiihrt (siehe
Text). In der letzten Spalte ist ferner der mit dem RXTE-ASM-Instrument im Riontgen-
bereich zeitgleich gemessene Fluf$ von 1ES1959+650 angegeben (siehe Text). Zu Ver-
gleichszwecken sind sowohl der TeV- als auch der Rontgenflufs von 1ES 19594650 in
Einheiten des Crab-Flusses mit den jeweiligen statistischen Fehlern angegeben.

Himmelskarte unter Verwendung des Template-Untergrundmodelles. Hierbei zeigt
sich, daf} sich wihrend der Messungen keine weiteren TeV-y-Quellen im Gesichts-
feld des Teleskopsystemes nachgewiesen wurden. Die im rechten Teil von Ab-
bildung 6.2 gezeigte Verteilung der Signifikanzen an den einzelnen Gitterpunk-
ten folgt dementsprechend nahezu der fiir diesen Fall erwarteten Normalvertei-
lung. Die leichte Verschiebung der Verteilung in Richtung negativer Werte kann
dabei vermutlich auf die Verwendung des Template-Untergrundmodelles (vgl.
Abschnitt 4.8.3) zuriickgefiihrt werden. Im Falle von sehr starken Quellen im
Gesichtsfeld konnen unkorrigierte systematische Effekte hierbei zu einer Uber-
schitzung der Zahl der Untergrundereignisse und somit zu einer Unterschétzung
der Signifikanzen fiithren, obwohl die Quelle und ihre unmittelbare Umgebung bei
der Bestimmung der Korrekturfunktionen ausgeblendet werden.

Die Meflergebnisse des Teleskopsystemes fiir das Jahr 2002 wurden unter
Berticksichtigung der nachfolgend beschriebenen Untersuchungen der Lichtkurve
und des Spektrums von 1ES 19594650 zusammen mit den Resultaten fiir die
Jahre 2000 und 2001 in der bereits angesprochenen Publikation von der HEGRA-
Kollaboration veroffentlicht (Aharonian et al.2003a).

6.3.3 Untersuchung der Lichtkurve von 1ES 19594650

Die Entwicklung des Flusses von 1ES 1959+650 kann wegen der umfangreichen
Photonenstatistik auf verschiedenen Zeitskalen untersucht werden. In Tabelle 6.2
sind zunéchst die Ereigniszahlen sowie die Ergebnisse der Signalsuche und der
im Unterkapitel 4.10/ beschriebenen Variabilitdtstests fiir die einzelnen Jahre
aufgelistet, in denen die Beobachtungen stattgefunden haben. Wie im Hinblick
auf die relativ kleine Signifikanz Spc des integralen Uberschusses in den beiden
Jahren 2000 und 2001 zu erwarten war, zeigt sich weder in den einzelnen noch im
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Abbildung 6.3: Lichtkurve von 1ES 19594650 oberhalb von 2 TeV fir die einzelnen
Beobachtungsmonate. Aufgrund des geringen Flufiniveaus sind fir die Flufbestimmung
in den Jahren 2000 und 2001 jeweils zwei MefSperioden zusammengefafit worden. Die
vertikalen Fehlerbalken geben die statistischen Fehler der Fluflwerte an, wdhrend die
horizontalen die Lédnge der jeweils abgedeckten Zeitrdume markieren. Die gestrichelte
Linie zeigt ferner das Niveau des Crab-Flusses oberhalb von 21TeV.

kombinierten Datensatz 2000/2001 eine signifikante Variabilitit (vgl. FuBnote 2
auf Seite 164). Dagegen sprechen sowohl der Kolmogorov- als auch der Prahl-Test
fiir das Jahr 2002 mit hoher Signifikanz an, was unter Beriicksichtigung der in
diesem Datensatz enthaltenen starken Ausbriiche nicht verwunderlich ist.

Tabelle 6.2 enthidlt ferner die Werte des integralen Photonenflusses ®. fiir
die einzelnen Beobachtungsjahre. Die Flulwerte wurden dabei nach der im
Abschnitt 4.9.5 beschriebenen Methode oberhalb einer einheitlichen Energie-
schwelle von 2TeV bestimmt. Hierbei zeigt sich, dafl die fiir die Jahre 2000
und 2001 bestimmten Flufwerte im Rahmen ihrer statistischen Fehler gut iiber-
einstimmen, wahrend der mittlere Flul im Jahr 2002 mit einem Wert von fast
50 % des Crab-Flusses um einen Faktor von nahezu 15 iiber diesem Niveau liegt.

Abbildung 6.3 zeigt die Lichtkurve von 1ES1959+650 fiir die einzelnen
Beobachtungsmonate. Aufgrund der in den ersten beiden Jahren stark begrenzten
Photonenstatistik und der verhédltnisméfig kurzen Mefldauern in den einzelnen
Monaten sind hierbei jeweils zwei Monate zusammengefafit worden. Im Gegensatz
dazu konnte das Objekt im Jahr 2002 bis auf den letzten, relativ kurzen Beob-
achtungszeitraum in jedem Monat mit verhéltnisméfiig hoher Signifikanz nach-
gewiesen werden. Aus der Abbildung wird neben der offensichtlichen Variabilitét
von 1ES 19594650 auflerdem deutlich, dafl der mittlere Flufl in den Monaten Mai
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Abbildung 6.4: Lichtkurve von 1ES 19594650 oberhalb von 2 TeV fir die einzelnen
Beobachtungsndchte im Jahr 2002. Die Liicken zwischen den einzelnen MefSkampagnen
sind durch die Tage um die Vollmondzeitpunkte bedingt. Die vertikalen Fehlerbalken
geben die statistischen Fehler der integralen FlufSwerte an, wdhrend sich die oberen
Flufgrenzen auf ein Vertrauensniveau von 99 % beziehen (siehe Text). Die gestrichelte
Linie zeigt das Niveau des Crab-Flusses oberhalb von 2 TeV. Oben rechts sind zusdtzlich
die Lichtkurven innerhalb der beiden Ndchte mit den héchsten Flufniveaus im Mai 2002
dargestellt. Der Abstand der Flufipunkte betrdgt dabei etwa 20 min.

und Juli 2002 mit nahezu dem doppelten bzw. etwa dem einfachen Crab-Niveau
zeitweilig erheblich vom mittleren Niveau in diesem Jahr abgewichen ist.

Aufgrund der teilweise sehr starken Signale im Jahr 2002 ist es auflerdem mog-
lich, die Lichtkurve von 1ES 1959+650 in diesem Zeitraum nach Tagen aufgelost
zu untersuchen (Abbildung 6.4). Zur Bestimmung der tageweisen integralen Fluf3-
werte wird ebenfalls die zuvor verwendete Methode eingesetzt, wobei zunéchst
fiir alle Beobachtungsnéchte die fiir die Signalsuche optimierten, relativ harten
Schnitte angewendet werden (vgl. Abschnitt |6.3.2). Die Beobachtungen wurden
jedoch in Néchten ohne oder mit sehr schwachem Signal in der Regel nach etwa
einer Stunde beendet.® Daher ist die Ereignisstatistik beim Einsatz der harten
Schnitte in diesen Féllen héufig nicht fiir die Berechnung einer oberen Fluflgrenze
ausreichend. Um dennoch Flufigrenzen fiir 1ES 19594650 angeben zu koénnen,

3 Zur Bestimmung des FluBniveaus wihrend der Messung wurde dabei ein auf dem
Datennahmerechner arbeitendes in-situ-Analyseprogramm verwendet (vgl. Abschnitt 4.3.5).
Dieses Programm wurde vom Autor dieser Arbeit mit einer Erweiterung versehen, die es den
Operateuren jederzeit ermoglicht, den integralen Fluf} eines aktuell beobachteten Objektes ab-
zuschétzen.



188

Kapitel 6. Der Blazar 1ES 19594650 als stark variable TeV-Gamma-Quelle

Beobachtungszeitraume | Zeitdifferenz | e-folding-Zeit
M—J[)Start M—J[)Ende Atobs [h] te [h]
52412.160 52413.160 24.00 24 + 8
52414.164 52415.164 24.00 -14 + 4
52432.148  52433.109 23.06 15+7
52467.102  52468.086 23.62 -13+6
52468.086  52469.141 25.31 12 +5

Tabelle 6.3: Stirkste Zeitvariabilititen von 1ES 1959+650 im Jahr 2002. Angegeben
sind die Beobachtungszeitrdume, die zeitlichen Abstinde zwischen zwei Messungen
sowie die kiirzesten positiven und negativen e-folding-Zeiten mit einer statistischen
Signifikanz von mindestens 20. Positive bzw. negative Werte der e-folding-Zeit stehen
fiir einen entsprechend schnellen exponentiellen Anstieg bzw. Abfall des gemessenen
Flusses zwischen zwei Messungen.

wird die Analyse hierzu mit einem Satz weicherer Schnitte wiederholt, die auch
bei der Spektralanalyse Anwendung finden (siche Tabelle 6.4, erste Zeile).

In der nach Tagen aufgeltsten Lichtkurve zeigen sich wiederum die Zeitraume
mit besonders starker Aktivitdt im Mai und Juli 2002. Es ist ferner erkennbar,
dafl im Mai die stédrksten FluBénderungen von Nacht zu Nacht auftreten. Die
quantitative Auswertung der vorkommenden Variabilitatszeitskalen kann hierbei
Hinweise auf die intrinsische Grofie " des Emissionsgebietes in dem beobachteten
Objekt geben (siehe Abschnitt 2.6.4)). Daher werden fiir alle aufeinanderfolgenden
FluBBmessungen die sogenannten e-folding-Zeiten t. entsprechend Gleichung 2.11
berechnet. Eine entsprechende Analyse fiir die nach den einzelnen Daten- Runs
aufgeloste Lichtkurve fithrt dagegen nicht auf aussagekréftige Werte, weil die
statistischen Fehler der einzelnen FluBwerte durch die in diesem Fall sehr be-
schrinkte Ereignisstatistik zu gro3 werden. In Tabelle 6.3 sind die aus der Varia-
bilitdtsanalyse resultierenden kiirzesten, signifikanten positiven und negativen
Werte der e-folding-Zeit t. aufgelistet. Es zeigt sich, daf§ sich Anstiegs- und Abfall-
zeiten in der gleichen Groflenordnung von 12 bis 15h ergeben. Dieser Wert ist
im Rahmen der statistischen Fehler in guter Ubereinstimmung mit der kiirze-
sten Zeitskala von (10.4 £ 2.9) h, die mit dem Whipple-Teleskop gemessen wurde
(Krawczynski et al.[2004). Unter der Annahme, dafl die kleinste mit dem HEGRA-
Teleskopsystem gemessene Variabilitdtszeit temim = (12 £ 5)h mit der intrin-
sischen Grofe r’ des TeV-Emissionsgebietes von 1ES 19594650 zusammenhéngt,
ergibt sich nach Formel 2.12 die folgende obere Grenze:

r’ 1

— < coter—— = (1.2£0.6)- 10" 1
5 ~ o T ( 0.6) - 10~ m (6.1)
Der fiir die Berechnung der Grofe r’ erforderliche Dopplerfaktor § kann dabei aus
einer geeigneten Modellierung der spektralen Energieverteilung (SED) der Quelle

abgeschétzt werden. Die Ergebnisse einer solchen Beschreibung der SED von
1ES 19594650 mit Hilfe eines SSC-Modelles werden im Abschnitt 6.5.2] erldutert.
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tagesgemitteltes | effektive Analyseschnitte statistische
Flufiniveau MefBdauer fiir Spektralanalyse Signifikanz
@7<E > 2 TeV) Tobs’eﬁ' Nimg mscw AO? SDC,spek
> 1Crab 10.7h >2 <12 < 0.05deg? 2240
0.5 - 1Crab 18.6h > 2 <12 < 0.05deg? 13.70
< 0.5Crab 132.1h >3 <1.1 < 0.01deg? 890

Tabelle 6.4: Aufteilung der Beobachtungen von 1ES 19594650 in Abhdngigkeit vom
tagesgemittelten Flufniveau. Angegeben sind jeweils die effektive Mefdauer T oy ef
die Werte der Analyseschnitte auf die Bildmultiplizitit N g, auf den mscw-Parameter
und auf die Winkeldistanz AO? sowie die resultierende Signifikanz S pe,spek-

6.3.4 Spektralanalyse der 1ES 19594-650-Mef3daten

Aufgrund der deutlichen FluBunterschiede zwischen den Beobachtungen in den
Jahren 2000,/2001 und 2002 sowie innerhalb des Jahres 2002 erscheint es zunéchst
naheliegend, fiir jeden dieser Zeitabschnitte individuell das jeweilige Spektrum
zu bestimmen. Dabei zeigt sich jedoch, dafl die Photonenstatistik in den jeweili-
gen Datensétzen stets sehr begrenzt ist. Dies liegt einerseits an den sehr niedri-
gen Fliissen und andererseits im Falle der starken Ausbriiche an den relativ
kurzen néchtlichen Mefizeiten. Um die statistischen Fehler in den resultierenden
Spektren zu begrenzen, wird hier daher eine Aufteilung der MeBdaten nach dem
tagesgemittelten FluBl durchgefiihrt. Dieses Vorgehen hat auflerdem den Vorteil,
daf} nach einer moglichen spektralen Variation in Abhéngigkeit vom Flufiniveau
gesucht werden kann. Ein solcher Zusammenhang wurde im Falle des Blazars
Mrk-421 mit den HEGRA-Teleskopen nachgewiesen (Aharonian et al.2002d).

Fiir die Aufteilung nach dem jeweiligen tagesgemittelten FluBniveau wurden
a priori ein hoher (®, > 1Crab), ein mittlerer (0.5Crab < @, < 1Crab)
und ein niedriger Flufibereich (®, < 0.5Crab) festgelegt. Fiir die beiden
hoheren Fluiniveaus werden dabei die iiblichen, sehr weichen Standard-Schnitte
fiir die Spektralanalyse verwendet (siche auch Tabelle [5.4). Bei der Bestim-
mung des Spektrums im niedrigen Fluniveau hat es sich dagegen als notwen-
dig erwiesen, die fiir eine Signalsuche in diesem Datensatz optimierten harten
Analyseschnitte einzusetzen. Die aus der Aufteilung folgenden Mef3zeiten, die ver-
wendeten Analyseschnitte und die resultierenden Signifikanzen sind in Tabelle 6.4
zusammengefaflt. Die Summe der Mef3zeiten ist hier wegen der zusétzlichen
Selektionskriterien bei der Spektralanalyse (vgl. Unterkapitel 4.9) geringfiigig
kleiner als bei der Signalsuche.

Die aus der Spektralanalyse der drei Datensétze resultierenden differentiellen
Photonenspektren sind in Tabelle 6.5 zusammengefafit und in Abbildung 6.5 dar-
gestellt. Die Ergebnisse fiir das hohe und das niedrige FluBniveau stimmen dabei
im wesentlichen mit den bereits in der HEGRA-Veréffentlichung angegebenen
Werten iiberein (Aharonian et al.2003a).

Wie aus Abbildung6.5/bzw. Tabelle 6.6 hervorgeht, erweist sich die Anpassung
von Potenzgesetzen an die rekonstruierten Photonenspektren im Rahmen der
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¢, > 1Crab 0.5Crab < ®, < 1Crab
E Spe . /dE Spe  d®.,/dE
v | M Mo o)y [ W)

1.8 213 85.1 10.5 111 =15 219 1447 53 38%9
2.2 171 56.8 11.0 70+£9 178 969 68 29+£6
2.8 106 314 9.3 35 £ 6 101 57.1 48 1243
3.5 69 204 75 18 +4 67 341 46 70+1.9
4.4 45 129 6.2 9.6 £ 2.1 38 15,6 43 3.7+1.1
9.5 30 98 47 48=£14 19 132 14 08=x0.7
6.9 15 5.1 3.2 1.8 £ 0.8 18 105 1.9 08 x£0.5
8.6 8 3.7 1.8 06=£05 11 5.3 2.0 05%03

¢, < 0.5Crab

1.9 96 56.6 4.6 52+1.5
24 62 359 38 23+07
3.0 38 195 36 1.0+£04
3.8 24 10.7 3.4 0.51 £0.20
4.9 9 5.3 1.4 0.11 £0.10
6.2 9 5.1 1.5 0.08 £ 0.07

(%): [10713 phot.cm™2 571 TeV 1]

Tabelle 6.5: Ereignisstatistik der differentiellen Photonenspektren von 1ES 19594650,
aufgeteilt in Abhdingigkeit vom tagesgemittelten Flufniveau. Angegeben sind jeweils
die mittlere Energie E, die Ereigniszahlen Noy und (Norr), die statistische Signi-
fikanz Spc und der differentielle Photonenfluf$ d®./dE. Aufgrund der fir den Daten-
satz mit einem niedrigen Photonenfluff ®, < 0.5 Crab verwendeten hdrteren Analyse-
schnitte ergeben sich trotz der erheblich lingeren Beobachtungszeiten deutlich kleinere
Ereigniszahlen als bei den beiden anderen Datensdtzen.

statistischen Fehler als ausreichend genau. Damit eriibrigt sich die Verwendung
einer komplexeren Funktion, die beispielsweise eine exponentielle Abnahme des
Flusses mit steigender Energie (engl.: exponential cutoff) enthalten konnte (vgl.
Abschnitt 6.5.1). Die Spektralanalyse zeigt ferner, daf§ die Spektren im hohen und
im mittleren Flufiniveau sogar denselben Spektralindex besitzen. Dagegen ergibt
sich im niedrigen FluBiniveau ein deutlich grofierer Wert fiir den Spektralindex, der
sich jedoch wegen seiner groflen statistischen Unsicherheit nicht signifikant vom
vorherigen Wert unterscheidet. Damit kann im Gegensatz zu den angesproche-
nen Meflergebnissen des Blazars Mrk-421 im Falle von 1ES 19594650 keine deut-
liche spektrale Variation in Abhéngigkeit vom Flufiniveau nachgewiesen werden.
Eine derartige Anderung des Spektrums zwischen dem niedrigen und den hoheren
FluBniveaus kénnte jedoch angesichts der mit dem HEGRA-Teleskopsystem auf-
gewendeten Mefizeiten (siehe Tabelle [6.4) nur mit einem deutlich empfindlicheren
Detektor beobachtet werden.

Die Whipple-Kollaboration hat zunéchst kein Spektrum von 1ES 1959+650
veroffentlicht, weil sich im Jahr 2002 eine drastische Abnahme der relativen
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Abbildung 6.5: Differentielle Photonenspektren von 1ES 19594650 in Abhdngigkeit
vom tagesgemittelten Flufniveau. Die ausgefiillten Kreise stellen das gemittelte Spek-
trum aller Ndchte mit einem integralen Flufl ®.(E > 2TeV) oberhalb des Crab-Flusses
dar. Die offenen Kreise zeigen das Spektrum aller Nichte fiir 0.5 Crab < ®, < 1 Crab,
wéhrend die gefillten Quadrate das Spektrum der verbleibenden Ndchte mit einem Flufl
unterhalb von 50 % des Crab-Flusses darstellen. Zur besseren Lesbarkeit wurden die
offenen Symbole leicht nach rechts verschoben. Die gestrichelten Linien zeigen jeweils
die Anpassungen von Potenzgesetzen an die Mefidaten (vgl. Tabelle 6.6)).

Effizienz des Whipple-Teleskopes gezeigt hat. Dabei hat die im wesentlichen
durch die isotrop einfallenden Untergrundereignisse aus der geladenen kosmi-
schen Strahlung bedingte Triggerrate des Teleskopes zwischen den Monaten
Februar und Juli 2002 um etwa 30 % abgenommen (Holder et al.2002). Nach
einer intensiven Uberpriifung und Rekalibration der MeBdaten wurden mittler-
weile jedoch Spektren der Whipple-Beobachtungen von 1ES 19594650 im Mai
sowie am 4. Juni 2002 publiziert (Daniel et al.2005). In dieser Juninacht zeigte
der Blazar mit einem integralen Flufl von mehr als 3.5 Crab seinen stérksten
Ausbruch, der interessanterweise nicht von einem Anstieg des Flufiniveaus im
Rontgenbereich begleitet war (siehe Abschnitt6.4.2). Im Mai 2002 lag das mittlere
Fluiniveau in den Whipple-Daten ebenfalls deutlich oberhalb des Crab-Flusses.
In beiden Féllen kann das Spektrum mit einem reinen Potenzgesetz beschrie-
ben werden, dessen nahezu identische differentielle Spektralindizes fiir den Mai-
datensatz I'whipple,Mai = 2.78 £ 0.124¢a¢ £ 0.215ys bzw. fiir die Beobachtungen am
4. Juni I'whipplea. juni = 2.82 &£ 0.154as £ 0.34ys betragen. Diese Werte konnen
wegen der auftretenden Flufiniveaus mit dem Ergebnis der Spektralanalyse fiir die
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tageweises HEGRA-MeBdaten nach EHL-Riickfaltung
FluBniveau <I>O(*) r Xred @0(*) I’ Xred
> 1Crab || 65 T1F 294 1015 062 (6) || 230 & 40 2.62 T912 0.72 (6)
0.5-1Crab | 24 7% 2947132 0.68(6)| 862 2.62 702 0.76 (6)
<0.5Crab |[ 53732 36+05 021(4)| 20*%2 33+05 023 (4)

(%): [10712 phot.cm =25~ TeV 1]

Tabelle 6.6: FErgebnisse der Spektralanalyse von 1ES1959+650 fir die drei ent-
sprechend ihrem tagesgemittelten Flufniveau aufgeteilten Datensditze. Angegeben sind
fiir das gemessene sowie fir das nach einer Riickfaltung anhand der erwarteten EHL-
Extinktion resultierende Spektrum (vgl. Abschnitt|6.5.1) jeweils die aus der Anpassung
eines Potenzgesetzes folgende FlufSnormierung ®q, der differentielle Spektralinder T’
sowie die die Qualitit der Anpassung beschreibende Grofie X2 eq. In Klammern ist dabei
die jeweilige Zahl der Fretheitsgrade angegeben.

HEGRA-Beobachtungen in Néchten mit einem hohen Flufiniveau (®. > 1 Crab)
verglichen werden. Dabei zeigt sich, daf§ die mit den beiden Instrumenten be-
stimmten Spektralindizes im Rahmen der Fehler gut iibereinstimmen.

6.4 Simultane 1ES 1959+4650-Beobachtungen
in verschiedenen Energiebereichen

Wie bereits im Falle des im Kapitel 5 beschriebenen Nachweises des Blazars
H 1426+428 ist es fiir das Verstdndnis der Emission von 1ES 19594650 im TeV-
Energiebereich wiinschenswert, eine méglichst breitbandige Vermessung der spek-
tralen Energieverteilung (SED) zu erreichen. Wegen der besonders starken FluB-
variabilitdt dieses Objektes sind dabei simultane Beobachtungen in verschie-
denen Energiebereichen von besonderer Bedeutung, um die zugrundeliegenden
Emissionsprozesse modellieren zu kénnen. Hierbei stellt insbesondere die aus den
Messungen mit dem HEGRA-Teleskopsystem bestimmte, mehrere Monate um-
fassende Lichtkurve wihrend der besonders aktiven Phase im Jahr 2002 eine
wertvolle Datenbasis dar. Dieses Unterkapitel beschreibt zunéchst die Suche nach
einer Korrelation des Flusses im TeV-Energiebereich mit dem durch den ,,All Sky
Monitor* an Bord des RXTE-Satelliten (RXTE-ASM) gemessenen Rontgenflufi.
Im Anschluf erfolgt die Beschreibung einer umfangreichen Multi- Wavelength-
Kampagne, die als Reaktion auf den starken Ausbruch von 1ES 19594650 im
Mai 2002 initiiert wurde.

6.4.1 Gleichzeitige Messungen mit dem RXTE-ASM

Die Vorteile der stéindigen Uberwachung des Himmels im Réntgenbereich mit dem
RXTE-ASM, die freie Verfiigbarkeit der Meldaten sowie die instrumentellen Be-
schrinkungen wurden bereits im Abschnitt 5.5.1/ erldutert. Mit einer mittleren
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Abbildung 6.6: Korrelationsdiagramme der FlufSwerte von 1ES 1959+650 oberhalb
von 2TeV (HEGRA-Teleskopsystem) und im Rontgenbereich (RXTE-ASM) wdihrend
der HEGRA-Beobachtungsnichte in den einzelnen Mejf$jahren (links) bzw. in den einzel-
nen Monaten des Jahres 2002 (rechts). Die Fehlerbalken geben die jeweiligen statisti-
schen Fehler an.

Zahlrate von etwa 0.3 Hz ist 1ES 19594-650 eine vergleichbar schwache Roéntgen-
quelle wie H 1426+4-428. Daher wird hier wiederum das bereits eingefiihrte Ver-
fahren zur Bestimmung von tagesgemittelten FluBwerten aus den RXTE-ASM-
Mefldaten verwendet, die zeitgleich mit den jeweiligen HEGRA-Messungen auf-
gezeichnet wurden. Die statistische Signifikanz der tagesgemittelten Fluflwerte ist
jedoch wegen des kleinen Rontgenflusses von 1ES 19594650 in der Regel relativ
klein. Fiir den besonders interessanten Zeitraum der nachfolgend beschriebenen
Multi- Wavelength-Kampagne im Jahr 2002 stehen zusétzlich auch Mefidaten des
erheblich empfindlicheren RXTE-PCA-Instrumentes zur Verfiigung. Daher wird
die Suche nach einer Korrelation der HEGRA- und RXTE-ASM-Flulwerte hier
auf die Zeitskalen von Jahren sowie von Monaten im Jahr 2002 beschrankt.

Im gesamten, etwa neun Jahre umfassenden Zeitbereich der zur Verfiigung
stehenden RXTE-ASM-Messungen weist 1ES 19594650 einen mittleren Flufl von
(3.80 & 0.05) mCrab auf. In Tabelle [6.2] sind zum Vergleich die zeitlich gemittel-
ten FluBwerte fiir die jeweiligen Néchte in den drei Jahren angegeben, in denen
HEGRA-Beobachtungen stattgefunden haben. Dabei zeigt sich, dafl der Rontgen-
flul wihrend der HEGRA-Messungen stets oberhalb des langjahrigen Mittel-
wertes gelegen hat. Die Korrelationsdiagramme der Rontgen- und TeV-~-Fliisse
in den einzelnen Jahren sowie in den einzelnen Monaten des Jahres 2002 sind
in Abbildung 6.6 dargestellt. Fiir die jahresgemittelten FluBwerte deutet sich
dabei eine gewisse Korrelation an, wie sie insbesondere fiir Blazare erwartet wird
(vgl. Abschnitt 2.6.6). Dagegen zeigt sich bei der Untersuchung der monatsge-
mittelten Fliisse im Jahr 2002 keine eindeutige Tendenz. Der Korrelationsfaktor
betréigt in diesem Fall zwar 7 = 0.94 0% die Zahl der Datenpunkte ist dabei
jedoch angesichts ihrer Streuung zu klein, um auf phédnomenologischer Ebene
einen moglichen nichtlinearen Zusammenhang zwischen den Fliissen in den beiden
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Energiebereichen abzuschéitzen. Eine feinere zeitliche Aufteilung des Korrelations-
diagrammes fiihrt jedoch wegen der geringen Ereignisstatistik in beiden Energie-
bereichen nicht zu aussagekréftigen Ergebnissen.

6.4.2 Die Multi- Wavelength-Kampagne im Jahr 2002

Als Reaktion auf den starken Ausbruch von 1ES 19594650 im Mai 2002 wurde
eine internationale Multi- Wavelength-Kampagne initiiert, an der die HEGRA-
Kollaboration mafigeblich beteiligt war. Die Einzelheiten dieser Mekampagne
wurden im Anschlufl unter Mitwirkung des Autors der vorliegenden Arbeit
publiziert (Krawczynski et al. 2004). Zur simultanen Messung der SED wurden
insbesondere die Beobachtungszeiten im TeV- und im Rontgenbereich koordi-
niert. Als Meflinstrumente fiir die hochenergetische y-Strahlung haben dabei das
HEGRA-Teleskopsystem und das Whipple-Teleskop gedient. Die geographischen
Positionen des HEGRA-Geldndes auf La Palma und des Whipple-Standortes
in Arizona zeichnen sich in diesem Zusammenhang dadurch aus, dafl die ver-
fiigbare tageweise Beobachtungszeit von 1ES 19594650 im TeV-Energiebereich
erheblich verlangert werden konnte. Im Roéntgenbereich wurden die gerichte-
ten Instrumente an Bord des RXTE-Satelliten eingesetzt. Dabei haben die
MeBdaten des High Energy X-Ray Timing Ezperiments (HEXTE) im Energie-
intervall von 15 bis 250keV wegen der beschrénkten Sensitivitdt dieses Instru-
mentes keine Anwendung in der spiteren Analyse gefunden. Dagegen hat die
Datenbasis des Proportional Counter Arrays (RXTE-PCA) im Bereich zwischen
3 und 25keV wesentlich zum Erfolg der Meffkampagne beigetragen. Die Licht-
kurve von 1ES 19594650 im optischen Spektralbereich wurde ferner mit dem
0.4 m-Teleskop des Boltwood-Observatoriums in Kanada und mit dem 0.7 m-
Teleskop des Abastumani-Observatoriums in Georgien aufgezeichnet. Messungen
im Radiobereich wurden im gleichen Zeitraum mit dem 26 m-Parabolspiegel der
Universitdt von Michigan (UMRAO) und dem Very Large Array (VLA) in New
Mexico durchgefiihrt.

Abbildung 6.7 zeigt die in den einzelnen Energiebereichen gemessene Licht-
kurve von 1ES 19594650, wobei im TeV-v-Bereich die HEGRA- und Whipple-
Mefldaten zusammengefafit wurden. Sowohl hier als auch in Abbildung 6.8
handelt es sich dabei um die bereits publizierten HEGRA-Resultate (Aharonian
et al.2003a)), die jedoch mit den in der vorliegenden Arbeit présentierten Ergeb-
nissen kompatibel sind (vgl. Unterkapitel 6.3). Bei der Untersuchung der Licht-
kurve zeigt sich zunéchst, dafl 1ES 1959+650 im Radio- und im optischen Bereich
nur eine sehr geringe Variabilitdt aufweist. Eine Korrelation mit den Rontgen-
oder der TeV-y-Mefiwerten konnte dabei nicht festgestellt werden.

Im Rontgenbereich fillt insbesondere zu Beginn der Meffkampagne eine enge
Korrelation zwischen dem differentiellen Flufl bei 10keV und dem differentiel-
len Spektralindex auf. Ein hoheres Flufiniveau fiihrt hierbei zu einem kleine-
ren Spektralindex, was als Hinweis auf die Injektion einer hoherenergetischen
Teilchenkomponente in die Emissionsregion gewertet werden kann. Der differen-
tielle Spektralindex I'y variiert insgesamt zwischen etwa 1.6 und 2.4 mit einem
typischen Fehler von 0.02. Die besonders kleinen Werte I'xy < 2 in diesem Energie-
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Abbildung 6.7: Lichtkurve von 1ES1959+650 in verschiedenen Energiebereichen
wdihrend der im Text beschriebenen Multi-Wavelength-Kampagne (16. Mai bis 14. Au-
gust 2002). (a) integrale Flisse im TeV-Energiebereich, gemessen mit dem HEGRA-
Teleskopsystem (Kreise, tagesgemittelte Fluffwerte) oberhalb von 2 TeV sowie mit dem
Whipple-Teleskop (Sterne, MefSwerte im Abstand von 20min) oberhalb von 600 GeV.
(b) differentieller Flufl bei 10keV (RXTE-PCA). (c) differentieller Spektralindex im
Bereich von 3 bis 25keV (RXTE-PCA). (d) bis (f) Helligkeiten im optischen Bereich.
(9) und (h) Intensititen im Radiobereich. Die Abbildung wurde der Verdffentlichung
von Krawczynski et al. (2004) entnommen.

bereich (3-25keV) deuten daraufthin, dafl das Synchrotronmaximum der SED
von 1ES 19594650 zeitweilig bei einer Energie oberhalb von 10keV gelegen hat.
Die umfangreiche Rontgenlichtkurve von 1ES 19594650 ermoglicht ferner eine
Untersuchung der zeitlichen Variabilitdt in diesem Energiebereich. Als kiirzeste
Anstiegs- bzw. Abfallzeiten wurden hierbei e-folding-Zeiten von (5.9+0.2) h bzw.
(—15.2 £ 0.8) h bestimmt (Krawczynski et al.|2004). Damit ergibt sich eine ver-
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Abbildung 6.8: Korrelation zwischen dem differentiellen Rontgenfiufl bei 10keV und
dem integralen TeV-y-Fluf3 oberhalb von 2TeV (HEGRA) bzw. 600 GeV (Whipple,
siehe Text) (Abbildung nach Krawczynski et al. (2004)). In das Diagramm sind nur
Meflwerte eingegangen, bei denen die jeweiligen Beobachtungen zeitgleich durchgefihrt
wurden. Die Fehler des Rontgenflusses sind dabei stets deutlich kleiner als die ver-
wendeten Symbole. Die verschiedenen Symbolarten markieren einzelne Zeitabschnitte
der in der genannten Verdffentlichung detailliert beschriebenen MefSkampagne.

gleichbare Variabilitdt wie im TeV-Energiebereich (vgl. Abschnitt 6.3.3)), was als
weiterer Hinweis auf einen physikalischen Zusammenhang zwischen den Emis-
sionen in diesen beiden Spektralbereichen gewertet werden kann.

Die Messungen mit dem RXTE-PCA-Instrument sowie mit den HEGRA- und
Whipple-Teleskopen bieten ferner die Mdoglichkeit, eine im Vergleich zu der im
vorangegangenen Abschnitt vorgestellten Analyse erheblich empfindlichere Suche
nach einer Korrelation des Flusses von 1ES 19594650 im Roéntgen- und im TeV-
Bereich durchzufiithren. Abbildung 6.8 zeigt hierzu die Beziehung zwischen dem
integralen TeV-vy-Flufl und dem differentiellen Réntgenflufl bei 10 keV.* Zur bes-
seren Vergleichbarkeit sind dabei die HEGRA- und Whipple-Ergebnisse oberhalb
von 2 TeV bzw. 600 GeV in Einheiten des Crab-Flusses angegeben.” Bei der Aus-
wertung des Korrelationsdiagrammes zeigt sich wie schon bei der Untersuchung
der HEGRA- und RXTE-ASM-Daten eine fiir Blazare typische, verhéltnisméfig
enge Beziehung zwischen den beiden Energiebereichen.

4 Eine alternative Untersuchung des Korrelationsdiagrammes unter Verwendung des Energie-
flusses im Rontgenbereich zwischen 3 und 25keV fiithrt auf vergleichbare Ergebnisse.

5 Da das Spektrum von 1ES 19594650 vom Spektrum des Crab-Nebels verschieden ist,
verursacht diese Methode einen zusétzlichen systematischen Fehler, der fiir integrale Fliisse
oberhalb von 1 Crab auf 20 % geschiitzt wurde (Krawczynski et al.2004).



6.5. Untersuchung der spektralen Energieverteilung von 1ES 1959+650

197

Eine wesentliche Ausnahme von dieser engen Korrelation hat sich allerdings
am 4. Juni 2002 gezeigt. In dieser Nacht wurde im TeV-Energiebereich ein starker
Ausbruch gemessen, der mit etwa 4 Crab gleichzeitig den héchsten mittleren
integralen Flufl wihrend der gesamten Meflkampagne enthélt. Dieser Ausbruch
wurde jedoch nicht von einem hohen Flufiniveau im Rontgenbereich begleitet (vgl.
Abbildung 6.8). AuBerdem konnten keine Anzeichen fiir eine Verédnderung des
Spektralindex festgestellt werden. Ein solcher ,junbegleiteter® TeV-v-Ausbruch
wurde zuvor bei keinem anderen Blazar beobachtet und stellt insbesondere fiir
die Modellierung des Objektes eine besondere Herausforderung dar, die bereits
zu einer Reihe von verschiedenen Interpretationen gefiithrt hat (vgl. z.B. Ab-
schnitte 6.5.2 und [6.5.3). In der Literatur hat sich fiir diesen Ausbruch mittler-
weile der englische Begriff orphan flare durchgesetzt. Interessanterweise konnte
dieser starke Ausbruch von 1ES 19594650 nur mit dem Whipple-Teleskop beob-
achtet werden. Die Messungen mit dem HEGRA-Teleskopsystem fanden in der
Nacht des 4. Juni 2002 etwa fiinf Stunden vor den Whipple-Beobachtungen statt
und weisen einen mittleren Fluf von (0.50 £ 0.22) Crab auf. Hierbei zeigt ledig-
lich der letzte Run mit einer Mefidauer von etwa 20 min einen erhéhten Flufl von
(1.440.8) Crab. Die Tatsache, dafl der orphan flare nur mit dem Whipple-Teleskop
beobachtet wurde, konnte auf ein Spektrum mit einem exponentiellen Abbruch
des Flusses bei relativ niedrigen Energien hinweisen. Dies wiirde dazu fiihren,
daf} die deutlich hohere Energieschwelle des HEGRA-Teleskopsystemes einen
Nachweis dieses Ausbruches erschwert hat. Das mittlerweile von der Whipple-
Kollaboration fiir den Ausbruch am 4. Juni 2002 bestimmte Spektrum folgt jedoch
bis zu einer Energie oberhalb von 5TeV einem reinen Potenzgesetz mit einem
Spektralindex, dessen Wert mit demjenigen des HEGRA-Spektrums vergleichbar
ist (sieche Abschnitt 6.3.4). Alternativ ist zu beachten, daf der zeitliche Abstand
der TeV-Messungen in der Groflenordnung der aus den einzelnen Lichtkurven
bestimmten Variabilitdtszeitskalen liegt. Daher kann die HEGRA-Messung eines
deutlich niedrigeren Flusses kurz vor dem orphan flare offensichtlich auch auf die
starke Variabilitdt von 1ES 19594650 zuriickgefiihrt werden.

6.5 Untersuchung der spektralen
Energieverteilung von 1ES 1959+650

6.5.1 Einflul der EHL-Extinktion auf das Spektrum

Das Spektrum im TeV-y-Bereich hat fiir die Untersuchung der SED von
1ES 1959+650 eine besondere Bedeutung, weil sich unter Beriicksichtigung der
MeBergebnisse im Rontgenbereich eine Verschiebung des Synchrotronmaximums
zu Energien oberhalb von 10keV andeutet (vgl. Abschnitt 6.4.2). Entsprechend
der Blazarsequenz kann das Invers-Compton-(IC)-Maximum daher bei einer
Energie oberhalb von 1TeV erwartet werden. Fiir die Untersuchung der SED
liegen insbesondere die Meflergebnisse des HEGRA-Teleskopsystemes vor, aus
denen das vermutliche intrinsische Spektrum des Blazars durch eine Riickfaltung
anhand der erwarteten EHL-Extinktion bestimmt werden kann.
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Der Einflul der EHL-Extinktion auf das im TeV-Energiebereich gemessene
Spektrum ist bei 1ES 19594650 wegen der wesentlich geringeren Entfernung
erheblich kleiner als im Falle des Blazars H 1426+428 (vgl. Abschnitt [5.5.2).
Wie aus Abbildung 2.15 deutlich wird, nimmt der EHL-Extinktionskoeffizient
exp(—7(E, z)) in dem hier interessierenden Spektralbereich von 1 bis 10 TeV von
etwa 35% auf 12% ab. Eine deutliche ,spektrale Signatur” wie bei H 1426+428
tritt dabei nicht auf, wihrend bei grofleren Energien oberhalb von 10 TeV eine
drastische Abnahme des Photonenflusses zu erwarten wire.

Zur Untersuchung der jeweiligen intrinsischen Spektren von 1ES 19594650 in
den einzelnen Datensétzen wurde eine Riickfaltung anhand der EHL-Extinktion
unter Verwendung des von der Hamburger HEGRA-Gruppe verwendeten EHL-
Modelles durchgefiihrt (vgl. Abschnitt 2.8.3). An die so bestimmten Spektren
konnen mit ausreichend guter Qualitit wiederum Potenzgesetze angepafit werden
(siehe Tabelle 6.6). Erwartungsgeméf ergeben sich dabei etwas kleinere Spektral-
indizes, weil die Flulpunkte bei hoheren Energien stdarker durch die EHL-
Extinktion betroffen sind. Fiir alle untersuchten FluBiniveaus ergeben sich fiir
das jeweilige intrinsische Spektrum oberhalb der HEGRA-Energieschwelle von
etwa 2 TeV Spektralindizes mit Werten I' > 2. Dies kann als Hinweis auf eine Lage
des Invers-Compton-Maximums der SED bei Eicmax S 2 TeV angesehen werden,
was der oben angesprochenen Erwartung aus der Blazarsequenz entspricht.

Unter der Annahme, dafl sich der durch die Messungen abgedeckte Energie-
bereich relativ nah bei der Position des IC-Maximums befindet, kann zum Auf-
finden des Maximums eine alternative mathematische Beschreibung fiir das Spek-
trum verwendet werden. Dazu wird in der fiir die SED typischen, doppelt-
logarithmischen Darstellung der FlufigroBe E? - d®.,/dE in Abhingigkeit von
der Energie F eine Parabel an das riickgefaltete Spektrum angepafit. Fiir den
Datensatz mit einem Flufiniveau oberhalb von 1 Crab ergibt sich dabei fiir die
Position des IC-Maximums der Wert Eic may = (2.0 731) TeV. Die grofien statisti-
schen Fehler dieses Ergebnisses beruhen auf der beschrankten Photonenstatistik
in dem verwendeten Datensatz. Im Falle der beiden niedrigeren Flufiniveaus
ergeben sich IC-Maximumspositionen von (1.5 *93) TeV bzw. (0.69 ") TeV,
wobei die statistischen Unsicherheiten jedoch entsprechend noch erheblich gréfer
sind. Die Suche nach der Position des IC-Maximums wurde hier zusétzlich auch
fiir das mit dem Whipple-Teleskop im Mai 2002 gemessene Spektrum (Daniel
et _al. 2005) durchgefiihrt, wobei ebenfalls das Hamburger EHL-Modell fiir die
Riickfaltung der Flufiwerte verwendet wurde. Die Anpassung einer Parabel im
Bereich zwischen 560 GeV und 8.3 TeV ergibt hierbei eine Maximumsposition bei
einer vergleichbaren Energie von Ejcmax = (2.5 T13) TeV.

6.5.2 Beschreibung der SED mit einem SSC-Modell

Die umfangreiche Datenbasis aus der im Abschnitt 6.4.2 beschriebenen Multi-
Wavelength-Kampagne ermoglicht die Untersuchung der simultan vermessenen
SED von 1ES 19594650 in verschiedenen Energiebereichen. Die Anpassung eines
SSC-Modelles an die SED wurde dabei erstmals von Krawczynski et al. (2004)
beschrieben, wobei sich herausgestellt hat, dafl die gleichzeitig mit dem RXTE-
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PCA-Instrument und dem HEGRA-Teleskopsystem aufgezeichneten Spektren
mit diesem Modell gut beschrieben werden kénnen. Die im Radio- und im opti-
schen Bereich gemessenen Fliisse werden dabei jedoch deutlich unterschétzt (siehe
auch Abbildung 6.9). Daraus kann geschlossen werden, daf§ diese Strahlung aus
einer anderen Region stammt als aus derjenigen, aus der die Rontgen- und die
TeV-vy-Strahlung von 1ES 19594-650 emittiert werden. Diese Interpretation wiirde
gleichzeitig die deutlich schwéchere Variabilitdt des Blazars in den niederenergeti-
schen Spektralbereichen erkléaren.

Fiir eine weitere Untersuchung der SED von 1ES 19594650 wird im folgen-
den ebenfalls die von H. Krawczynski freundlicherweise zur Verfiigung gestellte
Implementation eines SSC-Modelles verwendet. Als Modifikation wird hier jedoch
fiir die Riickfaltung der TeV-vy-Mefldaten das Hamburger EHL-Modell eingesetzt.
Abbildung 6.9 zeigt das Resultat einer Anpassung an die bei einem hohen TeV-v-
Fluiniveau (®., > 1Crab) gemessenen Spektren. Fiir die Modellierung wurde
dabei als Dopplerfaktor des Jets wie bei Krawczynski et al. (2004) der Wert
djet = 20 gewdhlt. Damit ergibt sich entsprechend Gleichung 6.1/ eine maxi-
male intrinsische GroBe r/ ., des TeV-Emissionsgebietes von (2.4 4 1.2) - 10 m.
Aus der Anpassung der weiteren Eingangsparameter (Magnetfeld sowie Energie-
spektrum der Elektronenpopulation im Jet) ergibt sich fiir die intrinsische Grofie
des Emissionsgebietes der damit vertrigliche Wert r’ = 5.1-10'3 m. Diese Strecke
entspricht einer Distanz von etwa zwei Lichttagen bzw. ungefdhr dem 11-fachen
der Entfernung des Planeten Pluto von der Sonne.

Die Modellierung von 1ES 1959+650 im hohen Flufiniveau ergibt entsprechend
der aus den Rontgenmessungen abgeleiteten Erwartung ein Synchrotronmaximum
bei einer Energie von etwa 43 keV sowie ein Invers-Compton-Maximum bei 2 TeV.
Dieser Wert befindet sich in guter Ubereinstimmung mit der im vorangegangenen
Abschnitt beschriebenen Bestimmung der Maximumsposition aus den riickgefal-
teten TeV-vy-Spektren. Der aus dem SSC-Modell resultierende Energieflufl in der
Umgebung des Synchrotronmaximums iibertrifft den entsprechenden Wert fiir
das Invers-Compton-Maximum um etwa 30 % (vgl. Abbildung 6.9). Wegen dieses
Unterschiedes und wegen der deutlichen Verschiebung des Synchrotronmaximums
zu hoheren Energien kann der HBL-Blazar 1ES 19594650 im Falle eines hohen
FluBniveaus als extremes BL Lac-Objekt angesehen werden.

Die Modellierung der SED ergibt fiir das gemessene Spektrum aufgrund der
EHL-Extinktion ferner ein relativ deutlich ausgepréigtes Maximum im Energie-
intervall zwischen 100 und 400 GeV. Dieser Bereich konnte jedoch mit den bisheri-
gen instrumentellen Moglichkeiten nicht untersucht werden, wihrend eine derart
auffillige spektrale Eigenschaft mit den Teleskopen der neuen Generation aller-
dings leicht nachzuweisen sein sollte.

Das wesentliche Problem bei der Beschreibung der SED von 1ES 19594650
mit einem (1-Zonen-)SSC-Modell stellt jedoch die Beobachtung des orphan flares
im TeV-Energiebereich dar. Eine alternative Moglichkeit, einen solchen Ausbruch
zu erzeugen, bietet beispielsweise die Annahme einer zweiten, deutlich kleine-
ren Emissionsregion, in der die Teilchendichte der Elektronenpopulation beson-
ders hoch ist. Ndhere Untersuchungen verschiedener Erweiterungen des SSC-
Modelles haben allerdings gezeigt, da} die Resultate der Anpassungen an die
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Abbildung 6.9: Spektrale Energieverteilung (SED) von 1ES 1959+650 vom Radio-
bis zum TeV-Energiebereich. Die gefiillten Symbole im Radiobereich zeigen die VLA-
Mefergebnisse vom 7. Mai 2002, wihrend die offenen Symbole die Beobachtungen vom
7. Juni wiedergeben. Im R-Band bei etwa 5 - 104 Hz (optisch) sind das Minimum und
das Maximum der wdhrend der gesamten Kampagne gemessenen Intensitdt markiert.
Im Réntgenbereich um 108 Hz ist ein aus den Mefdaten des RXTE-Satelliten ermit-
teltes Spektrum fiir den Zeitbereich dargestellt, in dem das HEGRA-TeV-y-Spektrum
mit einem Flufiniveau ®, > 1Crab bestimmt wurde (vgl. Abbildung' 6.5). Die durch-
gezogenen Kurven zeigen die Anpassung eines SSC-Modelles an die mit RXTE und
HEGRA gemessenen Spektren (siehe Text). Die gestrichelte Kurve verdeutlicht dabei
das intrinsische Spektrum von 1ES 1959+650 im TeV-Energiebereich.

MeBdaten empfindlich von den physikalischen Ausgangsbedingungen abhéngen
(Krawczynski et al.'2004). Damit stellt eine einfache und stabile Beschreibung der
Emissionsprozesse des Blazars 1ES 19594650 unter Beriicksichtigung des orphan
flares weiterhin eine besondere Herausforderung dar.

6.5.3 Anwendung von hadronischen Emissionsmodellen

modellen zur Beschreibung der SED eines Blazars vorgestellt. Die nieder- und
die hochenergetische Strahlungskomponente werden in diesen Féllen durch zwei
verschiedene Teilchenpopulationen (Elektronen bzw. Protonen) hervorgerufen.
Daher konnen derartige Modelle nicht zuletzt aufgrund der groferen Zahl von
freien Eingangsparametern verhéltnisméfig leicht einen orphan flare in einem
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Abbildung 6.10: Emissionsprinzip des hadronic synchrotron mirror models (HSM)
zur Erklirung des bei 1ES 1959+650 im TeV-Energiebereich beobachteten orphan flares
(Darstellung nach |Bdottcher (2005)). Der primdre Ausbruch der Emissionsregion im
Mai 2002 findet auf der Basis des SSC-Mechanismus an der Position F'1 nahe des
Blazarzentrums statt. Die von diesem Ereignis stammende Synchrotronstrahlung wird
von der ,Spiegelregion“ M reflektiert und trifft die Emissionsregion erneut am Ort F2.
Die hochenergetischen Photonen des orphan flares werden dabei als Folge hadronischer
Prozesse erzeugt.

bestimmten Energiebereich produzieren.

Die SED von 1ES 1959+650 a8t sich jedoch wéhrend des groBten Teiles der
in den vorangegangenen Abschnitten diskutierten Multi- Wavelength-Kampagne
gut durch ein SSC-Modell beschreiben. Daher liegt es nahe, den orphan flare
durch eine begrenzte Erweiterung des SSC-Mechanismus um eine hadronische
Emissionskomponente zu beschreiben. In diesem Zusammenhang wurde von Bott-
cher (2005) das sogenannte hadronic synchrotron mirror model (kurz: HSM-
Modell) vorgeschlagen, dessen Emissionsprinzip in Abbildung [6.10/ dargestellt
ist. Der primére Ausbruch von 1ES 19594650 wird dabei von einer sich im
relativistischen Jet mitbewegenden Emissionsregion auf der Basis des SSC-
Modelles in der Nahe des Blazarzentrums hervorgerufen. Die von diesem Aus-
bruch stammende Synchrotronstrahlung wird an einer als ,Spiegelregion® wir-
kenden, weiter auflerhalb liegenden Gaswolke reflektiert und kann die Emissions-
region entsprechend blauverschoben nach einigen Tagen erneut treffen. Bei diesem
ZusammenstoB tritt die Synchrotronstrahlung in Wechselwirkung mit einer eben-
falls in der Emissionsregion vorhandenen Protonenpopulation. Uber den Prozef
der m¥-Photoproduktion (p+7y — A — p+7° — p+2v) wird dabei der orphan
flare erzeugt. Dieser zweite Ausbruch im GeV-/TeV-Energiebereich wird nur von
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einer schwachen niederenergetischen Strahlungskomponente begleitet, die jedoch
im Vergleich zu der bereits vorhandenen SSC-Komponente unbedeutend ist. Eine
detaillierte Implementation des HSM-Modelles fiir den Fall von 1ES 19594650
wurde mittlerweile von Reimer et al.l (2005) beschrieben. Das Modell ist dabei in
der Lage, die wihrend des orphan flares gemessene SED gut zu beschreiben.

Wie bereits im Abschnitt 2.6.8 beschrieben wurde, sollte eine durch hadro-
nische Prozesse hervorgerufene hochenergetische y-Strahlung stets von einer ent-
sprechenden Neutrinoemission begleitet werden. Tatsédchlich wurden mit dem
AMANDA-II-Detektor im Sommer 2002 bei einer Untergrunderwartung von
1.57 Ereignissen zwei Neutrinoereignisse aus der Richtung von 1ES 1959+650
beobachtet. Eines dieser Neutrinos wurde dabei mit nur wenigen Stunden Ab-
stand zum orphan flare registriert (Grof et al.l2005). Das zweite Ereignis wurde
31 Tage spater am 5. Juli 2002 aufgezeichnet (Resconi et al. 2005), als sich
1ES 1959+650 im TeV-Bereich wiederum in einer aktiveren Phase befunden hat
(vgl. Abbildung 6.4). Die statistische Signifikanz dieses moglichen Neutrinosigna-
les wurde von der AMANDA-Kollaboration jedoch zunéchst nicht angegeben.

Auch im Rahmen des HSM-Modelles wird ein Ausbruch von TeV-+v-Strahlung
stets von einer entsprechenden Neutrinoemission begleitet. Da der orphan flare
jedoch eine Dauer von lediglich 1.3 h aufgewiesen hat, ist fiir dieses Ereignis nur
eine relativ kleine Zahl von nachweisbaren Neutrinos zu erwarten. In einer Unter-
suchung unter Verwendung der fiir den AMANDA-II- und den im Aufbau be-
findlichen, wesentlich grofieren IceCube-Detektor (vgl. Abschnitt 2.1.1) bestimm-
ten Effizienzen wurden von Reimer et al.l (2005) die Medauern abgeschétzt, die
diese Instrumente fiir einen 3 o-Uberschufl einer entsprechend starken, konstan-
ten Neutrinoemission benotigen wiirden. Wéhrend sich fiir den Ice Cube-Detektor
hierbei eine Mefldauer von etwa einem Monat ergibt, wiirde die Messung mit
AMANDA-II mehr als 9 Jahre erfordern. Bei Zugrundelegung des in der TeV-v-
Astrophysik verwendeten, wesentlich hérteren 5o-Nachweiskriteriums ergeben
sich entsprechend erheblich langere und damit noch unrealistischere Mefidauern
fiir den Nachweis eines Neutrinoausbruches. Im Falle des kurzen orphan flares
von 1ES1959+650 betrigt die aus dem HSM-Modell abgeleitete Zahl der im
AMANDA-II-Detektor zu erwartenden Neutrinoereignisse lediglich 1.3 - 1074
Damit erscheint ein Zusammenhang des wihrend des orphan flares registrierten
Neutrinoereignisses mit 1ES 1959+650 im Rahmen dieses Modelles sehr unwahr-
scheinlich.

Der Nachweis einer mit 1ES 19594650 verbundenen Neutrinoemission wird
sich offenbar auch mit zukiinftigen Detektoren als schwierig erweisen. Aller-
dings konnten sich unabhingig davon durch weitere intensive Multi- Wavelength-
Kampagnen neue Hinweise auf den im Falle von 1ES19594650 wirkenden
Emissionsmechanismus ergeben. In diesem Zusammenhang ist insbesondere die
zeitaufgeloste Bestimmung des Energiespektrums im GeV-/TeV-Energiebereich
wihrend eines orphan flares zu nennen. Als Mefliinstrumente kommen hierbei auf-
grund der Himmelsposition von 1ES 1959+650 das MAGIC-Teleskop sowie das
VERITAS-Teleskopsystem in Betracht.



Kapitel 7

Erstmaliger Nachweis der Radio-
galaxie M 87 als TeV-~v-Quelle

Dieses Kapitel beschreibt den im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals erfolg-
ten Nachweis der Radiogalaxie M 87 als TeV-y-Quelle (Gotting et al.| 2002¢).
Dieses HEGRA-Ergebnis hat unter anderem den Ausschlag zu intensiven Beob-
achtungen mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem gegeben, durch die die TeV-v-
Emission mittlerweile bestétigt werden konnte (Beilicke et al.2005] Beilicke2006).
Damit ist M 87 der erste Vertreter einer neuen Klasse von zweifelsfrei nach-
gewiesenen extragalaktischen TeV-y-Quellen, die nicht zum BL Lac-Typ gehoren.
Nachfolgend werden zunéchst die allgemeinen Eigenschaften von M 87 sowie Mef3-
ergebnisse aus verschiedenen Energiebereichen beschrieben, die das Objekt zu
einem guten Kandidaten fiir die Emission von TeV-Photonen gemacht haben. Im
Abschnitt 7.3 erfolgt eine Beschreibung der HEGRA-Beobachtungen und ihrer
Ergebnisse. Abschliefend werden die astrophysikalischen Implikationen dieser
Messungen diskutiert.

7.1 Eigenschaften der Radiogalaxie M 87

Die Bezeichnung des Objektes M 87 im Sternbild Jungfrau (lat.: Virgo) be-
ruht auf dem Eintrag Nr. 87 im ,Katalog der nebelartigen Objekte und Stern-
haufen® von C. Messier aus dem Jahre 1784. Tatséchlich handelt es sich bei M 87
um eine elliptische Galaxie, die eine Ausdehnung von 8.3’x 6.6’ im optischen
Bereich sowie einen Radiohalo von 16'x 12" aufweist (de Vaucouleurs et al.[1991]
Cameron/ [1971). Eine Beobachtung von M 87 mit dem Lick-Crossley-Reflektor
hat bereits im Jahre 1918 zur erstmaligen Entdeckung eines vom Zentrum
einer elliptischen Galaxie ausgehenden Jets im optischen Spektralbereich gefiihrt
(Curtis 1918). Abbildung 7.1l zeigt hierzu eine Aufnahme des Hubble Space Tele-
scopes (HST), auf der der etwa 1.5kpc (ca. 5000 Lichtjahre) lange Jet und seine
Verbindung mit dem Zentralobjekt deutlich zu erkennen sind. Durch den Nach-
weis der starken Radioquelle Virgo A und ihre Assoziation mit M 87 (Bolton
et al.[1949) wurde das Objekt auBlerdem zum Prototypen der Klasse der Radio-
galaxien.

Durch hochaufgeloste optische und Rontgenaufnahmen sowie interferometri-
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Abbildung 7.1: Struktur des inneren (Kiloparsec-)Bereiches der Radiogalazie M 87.
Oben: Aufnahme des Hubble Space Telescopes aus dem Jahr 1998 im optischen Bereich
(NASA und Hubble Heritage Team, 2000)(*). Unten: Rontgenaufnahme des Chandra-
Satelliten (Harris et al. 2003). In beiden Teilen der Abbildung ist etwa der gleiche
Ausschnitt des prominenten Jets von M 87 dargestellt, wobei die Ausrichtung der Auf-
nahmen jedoch unterschiedlich ist.

(x): Siehe http:/ /heritage.stsci.edu/2000,/20/index.html

sche Messungen im Radiobereich konnten innerhalb des prominenten Jets mittler-
weile eine Reihe von einzelnen hellen Strahlungsknoten (engl.: hot spots) aufgelost
werden, deren Lage in allen genannten Energiebereichen weitgehend identisch ist.
Zur Hlustration ist in Abbildung (7.1 eine mit dem Chandra-Satelliten aufgenom-
mene Rontgenhimmelskarte des Jets wiedergegeben, die die Knotenstruktur und
ihre Nomenklatur zeigt (Harris et al.2003). Dabei wird durch den im Vergleich zu
den Blazaren relativ grolen Winkel zwischen der Jetachse und der Sichtlinie die
Moglichkeit eroffnet, einzelne Strahlungsknoten im Detail zu studieren. Wahrend
fiir die Grofle des Sichtwinkels in Bezug auf den 1.5kpc-Jet im allgemeinen ein
Wert zwischen 30 ° und 35 ° angegeben wird (Bicknell und Begelman 1996), wurde
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fiir die Jetstromung im Bereich des Knotens HST-1 eine obere Grenze von 19°
abgeleitet (Biretta et al.l (1999), siehe auch Abschnitt [7.2.1)).

Abbildung 7.6l zeigt ferner eine Aufnahme des Very Large Arrays (VLA) bei
einer Wellenlénge von 90 cm, die einen erheblich grofleren Ausschnitt der Radio-
emission von M 87 umfafit (Owen et al. 2000). Der zuvor angesprochene 1.5kpc-
Jet ist hierbei in dem geséttigt dargestellten Zentralbereich des Bildes enthalten.
In diesem Zusammenhang ist bemerkenswert, dafl bislang kein in die entgegen-
gesetzte Richtung weisender zweiter Jet auf dieser Lingenskala gefunden wurde.*
In der Abbildung sind aulerdem weitere wesentliche Elemente der Jetstruktur von
M 87 zu erkennen: Den Léngenbereich von etwa 20 bis 30 kpc dominieren zwei
entgegengesetzt gerichtete Stromungen (ein sogenanntes ,Jetpaar”), die jeweils
in hellen Emissionswolken (engl.: radio lobes) enden. Mit einer Ausdehnung von
etwa 80 kpc schliefit sich daran ein weiteres, S-férmiges Jetpaar an, das in einem
diffusen Halo endet. Damit erweist sich eine eindeutige Zuordnung von M 87 nach
dem Klassifikationsschema von Fanaroff und Riley (1974) aufgrund der komple-
xen Emissionsstrukturen als schwierig. Wahrend sich der innere 1.5 kpc-Jet und
der &uBlere Bereich eher der Kategorie FR I zuordnen lassen, weist das Jetpaar im
Bereich von 20 bis 30 kpc mit den radio lobes auf eine Zugehorigkeit zur Katego-
rie FRII hin (vgl. Tabelle 2.3). Daraus l&8t sich schlieflen, da§ M 87 ein aktives
Objekt ist, dessen Emissionsvorgénge sich offenbar im Laufe der Zeit mehrfach
verandert haben.

Die Entfernung von M 87 konnte unabhéngig von der Rotverschiebung des
Objektes (z = 0.00436) auf einen Wert von (14.5 4+ 0.4) Mpc bestimmt werden,
was einer Distanz von 47 Millionen Lichtjahren entspricht (Jacoby et al.[1990).
Damit gehort M 87 neben der Radiogalaxie Centaurus A zu den nahegelegensten
Vertretern seiner Art. Mit Hilfe von spektroskopischen Untersuchungen konnte
aus HST-Messungen die Kinematik der ionisierten Gasscheibe um das Zentral-
objekt bis zu einer Entfernung von lediglich 5 pc zu diesem Ort untersucht werden.
Die Auswertung dieser Beobachtungen hat insbesondere ergeben, dafl es sich bei
dem Zentralobjekt mit grofler Sicherheit um ein supermassives Schwarzes Loch
mit einer Masse von (3.2 & 0.9) M handelt (Macchetto et al.l[1997).

M 87 ist auflerdem das zentrale Objekt des Virgo-Galaxienhaufens, der am
Himmel eine Ausdehnung von etwa 10° x 10° aufweist und mehr als 1277 Gala-
xien umfaft (Binggeli et al.|1985).% Zusammen mit der nur 1.3° entfernten ellip-
tischen Galaxie M 86 stellt M 87 das gravitative Zentrum des Virgo-Haufens dar.
Beobachtungen von heiflem Gas mit dem ROSAT-Satelliten haben ferner ge-
zeigt, daf die Galaxien M 86 und M 87 zusammen mit der Galaxie M 49 die Zen-
tren von besonders ausgepréigten, massereichen Substrukturen des Virgo-Haufens
sind (Bohringer et al. 1994, Schindler et al.[1999). Die Ergebnisse der HEGRA-
Beobachtungen der Region um M 86, die aufgrund des geringen Abstandes zu
M 87 auf demselben Datensatz beruhen, werden im Abschnitt [8.2.2/ vorgestellt.

! Neben optischen und Radiobeobachtungen eines schwachen Strahlungsknotens, der als
Anzeichen fiir einen solchen ,Gegenjet” gewertet werden kann (Sparks et al. [1992), spricht
auch die Symmetrie des im Radiobereich beobachteten Halos und der sich darin andeutenden
Stromungen (siehe z. B. [Junor et all (1999)) fiir dessen Existenz.

2 Die hohe Galaxiendichte des Virgo-Haufens dufert sich unter anderem auch dadurch, daf
15 der 110 im Messier-Katalog von 1784 enthaltenen Objekte in diesem Galaxienhaufen liegen.
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Emissionsmechanismus fiir (relativistische)

TeV-y-Strahlung Teilchenkomponente Referenz

Synchrotron-Self-Compton- . Bai und Leel (2001),
(SSC)-Modell Blektronen m Jet 4 ) nitte 2.6.7 und 271
Reimer et al.l (2004),

Synchrotron-Proton-Blazar- Protonen im Jet

(SPB-)Modell Abschnitt 2.6.8
SSC- bzw. EC-Mechanismus Elektronen im Jet Stawarz et al.l (2003),
entlang des Kiloparsec-Jets Abschnitt 2.7.1
Wechselw. kosm. Strahlung  Protonen der Pfrommer und Enflin/ (2003),
< interstellares Medium kosm. Strahlung Abschnitt 2.7.1
Annihilationsstrahlung Neutralinos' im Baltz et al. (2000),
von Dunkler Materic Zentralbereich Fornengo et al.| (2004),

der Galaxie Abschnitt 2.9

Tabelle 7.1: Szenarien, nach denen M 87 eine TeV-y-Quelle sein konnte. Mit Aus-
nahme der Dunklen Materie weist die die TeV-y-Emission verursachende Teilchen-
komponente dabei stets eine relativistische Geschwindigkeitsverteilung auf. Neben den
zugehorigen Literaturangaben wird zusdtzlich auch auf den jeweiligen Abschnitt im
Kapitel 2 der vorliegenden Arbeit verwiesen.

7.2 MS8T7 als moégliche TeV-v-Quelle

Im Abschnitt 2.7.1 der vorliegenden Arbeit wurde bereits eine Reihe von
Szenarien diskutiert, nach denen Radiogalaxien Quellen von TeV-y-Strahlung
sein kénnten. In Tabelle [7.1 werden diese TeV-v-Emissionsmechanismen noch-
mals zusammenfassend dargestellt. Im folgenden werden einige wesentliche Figen-
schaften von M 87 beschrieben, die die einzelnen Modelle unterstiitzen.

7.2.1 M8T7 als effizienter Teilchenbeschleuniger

Unter Anwendung des im Abschnitt 2.6.1 erlduterten vereinheitlichten AGN-
Modelles nach Urry und Padovani (1995) ist es insbesondere moglich, M 87 als
BL Lac-artiges Objekt anzusehen, das einen relativ grofien Sichtwinkel aufweist
(vgl. Abschnitt 2.7.1). Damit lassen sich die fiir Blazare verwendeten leptonischen
und hadronischen (SSC- bzw. SPB-)Modelle entsprechend auch auf M 87 iiber-
tragen. Die Betrachtungsweise von M 87 als BL Lac-artiges Objekt wird durch
optische Beobachtungen der Region um das supermassive Schwarze Loch im
Zentrum der Galaxie unterstiitzt. Hierbei wurden eine deutliche Variabilitat auf
einer Zeitskala von Monaten sowie ein weitgehend strukturloses Spektrum nach-
gewiesen (Tsvetanov et al.1998). Aufgrund des im Vergleich zu den bekannten
TeV-Blazaren erheblich grofleren Sichtwinkels ergibt sich fiir M 87 ein deutlich
abgeschwichtes relativistisches Beaming (vgl. Abschnitt 2.6.4). Eine mogliche
BL Lac-artige TeV-y-Emission wére daher wesentlich schwécher ausgeprégt als
beispielsweise im Falle des TeV-Blazars Mrk-501. Aus dem Verhéltnis der Ent-
fernungen dieser beiden Objekte ergibt sich jedoch ein geometrischer Helligkeits-
gewinn, der die Strahlung von M 87 um einen Faktor von ungefahr 50 intensiver
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Abbildung 7.2: Beobachtung von superluminaler Bewegung im Kiloparsec-Jet von
M 87 (Biretta et al.1999). Links: Die Abbildung zeigt eine Abfolge von Aufnahmen
der Jetregion HST-1 durch das Hubble Space Telescope in den Jahren 1994 bis 1998.
Die punktierten Linien markieren hierbei die jeweiligen Positionen auffdlliger Regio-
nen, wobei die mit a bis € bezeichneten Bereiche superluminale Bewegungen aufweisen.
Rechts: Verteilung der scheinbaren Geschwindigkeit im M 87-Jet in Abhdngigkeit von
der Entfernung zum Zentrum. Die Markierungen A bis E, L und HST-1 bezeichnen
hierbei die auffdlligen Emissions-,Knoten® des Jets.

erscheinen 1a3t. Damit sollten sich diese beiden Effekte zumindest teilweise kom-
pensieren, so dal M 87 in diesem Szenario als Kandidat fiir eine TeV-v-Quelle
nicht grundsétzlich ausscheidet.

Der Kiloparsec-Jet von M87 weist aulerdem eine Reihe von Regionen
(sogenannte Knoten) auf, bei denen eine superluminale Bewegung beobachtet
wurde. Die Ergebnisse einer detaillierten Untersuchung der hellen Strahlungs-
knoten des Jets mit dem HST sind in Abbildung 7.2/ wiedergegeben. Dabei sind
insbesondere die besonders hohen scheinbaren Geschwindigkeiten veehein ~ 6 co
im Bereich des Knotens HST-1 bemerkenswert, der nur etwa 61 pc (ca. 200 Licht-
jahre) vom supermassiven Schwarzen Loch entfernt ist. Unter Verwendung der
im Anhang Al erlauterten Berechnungen wurden diese Meflergebnisse zu einer
Abschétzung der kinematischen Bedingungen im Bereich von HST-1 verwendet
(Biretta et al.[1999). Dabei ergeben sich fiir den Sichtwinkel Werte unterhalb einer
Grenze von 19°, so daf diese Region vermutlich einen Dopplerfaktor d;e 2 1 auf-
weist. Damit ist aufgrund des bereits angesprochenen relativistischen Beamings
auch unter dem relativ groflen Sichtwinkel eine Intensivierung der emittierten
Strahlung in Richtung des Beobachters zu erwarten. Das Helligkeitsverhaltnis
zwischen dem Knoten HST-1 und einer hypothetischen Analogie in einem mogli-
chen Gegenjet (vgl. Unterkapitel [7.1) betréigt nach dieser Untersuchung zwischen
4-10* und 3 - 10° (Biretta et al.[1999). Damit liefert die Beobachtung der super-
luminalen Bewegung eine mogliche Begriindung fiir das scheinbare Fehlen des
Gegenjets.
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Als Quelle fiir eine BL Lac-artige TeV-y-Emission ist neben dem unmittel-
baren Zentralbereich auch einer der hellen Strahlungsknoten des Jets vorstellbar,
bei denen superluminale Bewegungen und Hinweise auf Beschleunigungsprozesse
an Schockfronten beobachtet wurden. Insbesondere fiir die Region HST-1 wurde
eine stark variable Rontgenemission mit einer Verédnderung der Form ihres Spek-
trums festgestellt, die als Synchrotronstrahlung interpretiert werden kann (Harris
et_al. 2003). Fiir die Erzeugung dieser Strahlung ist nach dem verwendeten
Modell eine Elektronenpopulation verantwortlich, deren Energieverteilung bis in
den Multi-TeV-Bereich reicht. Damit besteht grundsétzlich die Moglichkeit, dafl
auch eine Invers-Compton-Komponente emittiert wird, die im GeV-/TeV-Bereich
beobachtet werden kann. Allgemein zeigt das Vorhandensein von relativistischen
Teilchenkomponenten im Jet von M 87, dafl es sich bei diesem Objekt um einen
sehr effizienten Teilchenbeschleuniger handelt.

7.2.2 Alternative Modelle zur TeV-v-Emission von M 87

Neben den zuvor angesprochenen Szenarien sind weitere Modelle fiir die Emission
von TeV-y-Strahlung im Bereich der Radiogalaxie M 87 vorgeschlagen worden
(vgl. Tabelle [7.1). Hierzu gehért vor allem die Ubertragung des SSC- bzw. EC-
Mechanismus auf die gesamte Lénge des Kiloparsec-Jets (Stawarz et al. 2003).
Dabei kann das niederenergetische Photonenfeld, das als Wechselwirkungspartner
bei der Invers-Compton-Streuung der hochenergetischen Elektronen dient, einer-
seits im Jet selbst erzeugt werden (SSC). Andererseits ist auch die Strahlung des
AGN oder der Wirtsgalaxie als Ursprung dieser Photonen vorstellbar (EC).

Bei der hadronischen Wechselwirkung von Protonen aus der in der gesamten
Galaxie vorhandenen kosmischen Strahlung mit dem interstellaren Medium von
M 87 ist nach dem im Abschnitt 2.7.1 erlauterten Modell von Pfrommer und
Enflin/ (2003) ebenfalls eine nachweisbare Emission von TeV-Photonen zu er-
warten. Da diese Berechnungen erst nach dem Nachweis von M 87 durch das
HEGRA-Teleskopsystem veroffentlicht worden sind, konnte insbesondere die
Winkelverteilung des beobachteten Signales ausgewertet werden. Hierzu wurde
die aufgrund einer angenommenen ridumlichen Verteilung der Protonen aus
der kosmischen Strahlung erwartete Morphologie der TeV-v-Strahlung mit den
HEGRA-MeBdaten verglichen. Fiir drei verschiedene Modellansiatze hat sich
dabei jeweils eine gute morphologische Ubereinstimmung ergeben, aus der Ein-
schrankungen auf die Dichte und die rdumliche Verteilung der kosmischen Strah-
lung innerhalb von M 87 abgeleitet werden kénnen.

Eine weitere Moglichkeit zur Erzeugung von TeV-Photonen ist die Vernich-
tungsstrahlung der hypothetischen nicht-baryonischen Dunklen Materie. Dabei
wird vor allem die Annihilation des leichtesten, stabilen supersymmetrischen
Teilchens, des Neutralinos y, diskutiert (siehe auch Abschnitt 2.9). Die ellipti-
sche Galaxie M 87 erscheint in diesem Zusammenhang als geeigneter Kandidat
fiir einen Nachweis. Dies liegt insbesondere an ihrer groflen Gesamtmasse von
ungefihr 103 M, in den inneren 100 kpc, wobei davon nur ein geringer Anteil
von etwa 10% der baryonischen Materie zugerechnet werden kann (Schindler
et alll1999). Unter der Annahme, daf ein Teil der im Bereich von M 87 konzen-
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trierten Gesamtmasse durch Neutralinos gebildet wird, kénnte ihre Annihilations-
strahlung zu einer moglicherweise nachweisbaren TeV-v-Emission fithren (Baltz
et al.2000). Nach einer neueren Berechnung ist ein solcher Nachweis unter Bertick-
sichtigung realistischer Detektoreigenschaften jedoch sehr unwahrscheinlich (For-
nengo et al.| (2004), siehe auch Abbildung [7.11).

Allen hier genannten Szenarien liegt eine verhéltnismafig grole Emissions-
region bzw. ein relativ stetig ablaufender Erzeugungsproze zugrunde. Damit ist
im Gegensatz zu den AGN-typischen Emissionsmodellen keine signifikante Varia-
bilitdt einer TeV-Strahlungskomponente zu erwarten.

7.2.3 Hochenergetische Beobachtungen von M 87

Neben den Hinweisen auf Emissionseigenschaften im Radio-, optischen und
Rontgenbereich, die den BL Lac-Objekten dhneln, sind vor allem Meflergebnisse
im hochenergetischen Teil des Spektrums von M 87 von groflem Interesse fiir die
Modellierung einer moglichen TeV-+-Emission. Als obere Flufigrenze liefert der
dritte EGRET-Katalog fiir den Energiebereich oberhalb von 100 MeV einen Wert
von 2.3 - 1078 phot.cm™?s™! (Hartman et al.l[1999). Eine etwas hirtere Grenze
von 2.18 - 107 phot. cm™2s™! wurde im Anschlufl von Reimer et al. (2003) ver-
offentlicht. Auch im Rahmen der Himmelsdurchmusterung mit den HEGRA-
Szintillator- und -AIROBICC-Detektorfeldern in den Jahren 1994 und 1995
konnte M 87 oberhalb von 20 TeV nicht nachgewiesen werden. Aus diesen Mef3-
daten ergibt sich dabei eine obere Flufigrenze von 4.6 - 10713 phot. cm=2s71.

Im GeV-/TeV-Bereich wurde M 87 erstmals in den Jahren 1969 und 1970
mit dem neu errichteten Whipple-Teleskop ohne Verwendung der abbilden-
den atmosphérischen Cherenkov-Technik beobachtet (Weekes et al. [1972). Die
aus dieser Messung bestimmte obere Flufigrenze oberhalb von 210 GeV liegt
bei 1.2-107° phot. cm~2? 57! und damit etwa eine GréBenordnung iiber dem Flu8-
niveau, das sich aus einer Extrapolation des mit dem HEGRA-Teleskopsystem
bestimmten Spektrums ergeben wiirde. Eine aktuelle Messung mit dem Whipple-
Teleskop erstreckt sich iiber einen Zeitraum von 39h wihrend der Jahre 2000
bis 2003 (Le Bohec et all2004). Auch bei dieser Beobachtung oberhalb von
400 GeV konnte M 87 nicht nachgewiesen werden. Als obere Flu3grenze ergibt sich
hierbei ein Wert von 6.9-10712 phot. cm~2s7!, der ebenfalls deutlich oberhalb des
aus der Extrapolation des gemessenen Spektrums bestimmten FluBniveaus liegt.

Auch im Rahmen erster Auswertungen einer tiefen Beobachtung von mehr
als 80 h mit dem HEGRA-Teleskopsystem in den Jahren 1998 und 1999 konnte
M 87 zunichst nicht signifikant nachgewiesen werden (Gotting et al.| 2000,
2001c,d). Die nach dem jeweiligen Stand der Kalibrations- und Analysetech-
nik bestimmten oberen FluBigrenzen haben dabei jedoch die jeweils stérksten
Einschréankungen des zuldssigen Parameterraumes dargestellt. Nach einer Reihe
von Verbesserungen im Bereich der HEGRA-Datenkalibration, -selektion und
-analyse, die im Kapitel 4/ detailliert dargestellt sind, ergab sich eine deutliche
Steigerung der Sensitivitdt. Damit war es schlieflich moglich, einen Nachweis
von M 87 mit einer statistischen Signifikanz zwischen 40 und 50 zu erreichen
(Aharonian et al.2003b), der im folgenden diskutiert wird.
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effektive mittlerer  eff. Energie- | statistische
Zeitraum Jahr MefBdauer Zenitwinkel schwelle Signifikanz
Tobs7eﬁ‘ [h] 19 Ethr [TGV] SDC [O‘]
28.12. 1998 0.6 23.4° 1.2 0.6
17.-26.1. 1999 10.0 18.1° 1.1 1.9
12.2. 1999 0.6 16.9° 1.0 0.3
16.-24.3. 1999 19.2 21.7° 1.1 1.5
5.-21.4. 1999 28.1 22.8° 1.1 3.7
9.-18.5. 1999 14.7 19.2° 1.0 2.2
3.6. 1999 0.3 39.3° 2.0 0.9
| Gesamt  1998/1999 |  73.5 21.1° 1.1 |49 |

Tabelle 7.2: Zeitrdume, effektive Mefdauer, mittlerer Zenitwinkel, effektive Energie-
schwelle und statistische Signifikanz Spc der Beobachtungen von M 87. Die Zeitrdume
entsprechen dabei jeweils einzelnen Mefperioden zwischen zwei Vollmondzeitpunkten.

7.3 HEGRA-Beobachtungen von M 87

M 87 wurde in den Jahren 1998 und 1999 im Rahmen eines Mefiprogrammes zum
Auffinden extragalaktischer TeV-y-Quellen mit dem HEGRA-Teleskopsystem
beobachtet. Als sinnvolle Mefidauer wurde dabei im Hinblick auf eine moglichst
hohe Sensitivitdat und wegen der geplanten Untersuchung des Zentralbereiches des
Virgo-Galaxienhaufens ein Zeitrahmen von etwa 100h angesetzt.”

In Tabelle 7.2 findet sich eine periodenweise Ubersicht zu den HEGRA-
Beobachtungen von M87. Die Datenselektion fithrt im Falle von M87 von
einer Gesamtbeobachtungsdauer von 83.3h zu einer totzeitkorrigierten Mef3zeit
von 73.5h. Durch einen heftigen Wintereinbruch im Januar 1999 wurden die
HEGRA-Teleskope stark vereist. Infolge dieser groffen Belastung kam es bei einer
Reihe von Spiegelsegmenten zu einer Dejustierung sowie zum Bruch einzelner
Glasspiegel. Die vollstdndige Behebung dieser Schwierigkeiten nahm dabei eine
langere Zeitspanne ein. Um die Verwendbarkeit der in diesem Zeitraum aufge-
zeichneten Meflidaten bestimmen zu kénnen, wurde eine intensive Untersuchung
der erfreulicherweise in ausreichend groffem Umfang zur Verfiigung stehenden
zeitnahen Beobachtungen des Crab-Nebels im Vergleich zu fritheren und spé-
teren Messungen durchgefiihrt. Hierbei hat sich ergeben, dafi die Auswertung
aller Beobachtungen in diesem Zeitraum nach der Durchfiithrung der vollstandigen
Kalibration entsprechend Unterkapitel 4.4/ problemlos moglich ist.

3 Die Ergebnisse der beiden vergleichbar tief beobachteten Radiogalaxien Cygnus A und
NGC 1275 bzw. der sie umgebenden Galaxienhaufen werden im Unterkapitel 8.1/ beschrieben.

4 Der Ausschlu8 der MeBdaten aus den Wintermonaten des Jahres 1999 und die Anwendung
einer sehr strikten Selektionsmethode haben dazu gefiihrt, daf fiir die ersten Auswertungen der
M 87-Beobachtungen mit 44.1h erheblich weniger Mef3zeit als bei der hier erlduterten Analyse
zur Verfiigung gestanden hat (Gotting et al.[2000, 2001cld). Unter der Annahme einer konstant
emittierenden Quelle ergibt sich damit gleichzeitig eine drastisch reduzierte Sensitivitét fiir den
Nachweis eines schwachen TeV-v-Flusses.
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Aus dem mittleren Zenitwinkel von 21.1° ergibt sich fiir das im wesentlichen
verwendete 4-Teleskop-System eine effektive Energieschwelle von 1.1 TeV. Die
resultierenden Ereigniszahlen, Signifikanz- und Fluwerte sind in Tabelle 7.4
wiedergegeben. In den folgenden Abschnitten werden zunéchst der Nachweis
von M 87 als TeV-y-Quelle und eine Konsistenziiberpriifung dieses bedeutenden
Ergebnisses erldutert. Im Anschluf} folgt eine Beschreibung der Untersuchung der
Morphologie sowie der zeitabhédngigen und der spektralen Eigenschaften von M 87
im TeV-Energiebereich.

7.3.1 Signifikanter Nachweis in den Jahren 1998/1999

Zur Bestimmung der Analyseschnitte steht ein Crab-Vergleichsdatensatz mit
einer Lénge von 11.6 h zur Verfiigung. Da die M 87-Messungen mit maximal vier
und aufgrund von technischen Problemen teilweise sogar nur mit drei Teleskopen
durchgefiihrt wurden, ist im Vergleich zu den Beobachtungen von H 14264428
und 1ES 19594650 eine geringfiigig schlechtere Winkelauflosung des Teleskop-
systemes zu erwarten (vgl. Anhang|C)). Entsprechend ergeben sich fiir M 87 relativ
weiche Auswahlkriterien mit einem optimalen Winkelschnitt A©? < 0.014 deg?
und einer geforderten Bildmultiplizitdt Ni,, > 2. Da die Radiogalaxie M 87
wegen ihrer geringen Ausdehnung entsprechend Abschnitt 7.1 als punktférmige
Quelle fiir das HEGRA-Teleskopsystem betrachtet werden kann, werden diese
Analyseschnitte im folgenden fiir alle Untersuchungen mit Ausnahme der im
folgenden Abschnitt beschriebenen Konsistenztests unveréndert verwendet.

Abbildung [7.3| zeigt das resultierende TeV-v-Signal in Form eines Winkel-
abstandshistogrammes. An der Position von M 87 ergibt sich dabei ein deutlicher
UberschuB mit einer Signifikanz Spc = 4.9 0. Dieses Ergebnis stellt den AbschluB
einer Reihe von Verbesserungen der verwendeten Analysemethode dar, die jeweils
gewisse Steigerungen der Sensitivitdt mit sich gebracht haben. So wurde im
Frithjahr 2003 nach einer umfangreichen HEGRA-internen Uberpriifung unter
Einsatz alternativer Analyseverfahren das nach der in der vorliegenden Arbeit
beschriebenen Methodik bestimmte Ergebnis mit einer Signifikanz von 4.1 ¢ von
der HEGRA-Kollaboration veroffentlicht (Aharonian et al. 2003b)). Detaillierte
Studien zur Sensitivitat fiir schwache Quellen haben im Anschlufl auch im Falle
von M 87 zu Erhohungen der statistischen Signifikanz gefiihrt (Gotting et al. 2003,
Gotting et al. 2004). Die hier beschriebenen Ergebnisse der M 87-Datenanalyse
stimmen jedoch in Bezug auf die physikalischen Eigenschaften des Objektes
(beispielsweise bzgl. der Schwerpunktposition und des Spektrums) im wesent-
lichen mit den bereits in der HEGRA-Veroffentlichung angegebenen Werten iiber-
ein.

Da erst nach dem Ende der HEGRA-Betriebszeit eine ausreichend empfindli-
che Analysemethode fiir den Nachweis einer schwachen Quelle wie M 87 zur Ver-
fiigung stand, konnten keine weiteren Beobachtungen mit dem Ziel einer Uber-
priifung des Signales mit demselben Instrument wie im Falle von H 14264428
durchgefiihrt werden. Die Messungen des H-E-S-S-Teleskopsystemes (Beilicke
et _al. [2005) haben die HEGRA-Ergebnisse jedoch mittlerweile bestitigt, so daf
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Abbildung 7.3: Winkelabstandshistogramm der HEGRA-Beobachtungen von M 87 in
den Jahren 1998/1999. Die Darstellung erfolgt analog zu Abbildung 5. 5.

M 87 als etablierte TeV-v-Quelle angesehen werden kann.” Die Radiogalaxie M 87
ist damit das erste TeV-aktive Objekt vom AGN-Typ, das nicht zur Unterklasse
der Blazare gehort (sieche auch Abschnitt [7.5).

Wegen der relativ langen Mefidauer gehort das Gesichtsfeld der HEGRA-
M 87-Beobachtungen wie im Falle von H 14264428 und 1ES 19594650 zu den
mit besonders grofler Empfindlichkeit fiir schwache TeV-y-Quellen untersuchten
Himmelsregionen. Abbildung (7.4 zeigt hierzu die aus einer Suche nach punkt-
formigen Quellen resultierende Signifikanz-Himmelskarte. Da sich in der Nihe
von M 87 auch die bereits angesprochene elliptische Galaxie M 86 befindet,
weist die hier dargestellte Himmelskarte im Gegensatz zu den Abbildungen /5.4
und 6.2 eine vergréferte Kantenldnge von 3 ° auf. Aufgrund der Akzeptanzmodel-
lierung bei dem fiir die Quellensuche im Gesichtsfeld verwendeten Template-
Untergrundmodell sind die hier gezeigten Ergebnisse dennoch verldflich. Dies
wird auch durch die ebenfalls in Abbildung [7.4 wiedergegebene Signifikanzver-
teilung bestétigt. Hierbei zeigt sich die fiir den Fall der Abwesenheit weiterer
Quellen erwartete Normalverteilung, so dafi M 87 das einzige bei dieser Beob-
achtung nachgewiesene Objekt darstellt. Die Ergebnisse fiir die Galaxie M 86
werden im Abschnitt 8.2.2 eingehend beschrieben.

5 Eine strikte Anwendung der im Abschnitt 2.4 erliuterten, sogenannten , Weekes-Kriterien“
zur Nachweisklassifikation von TeV-y-Quellen ordnet M 87 aufgrund des leichten Unterschrei-
tens der 5 o-Grenze durch die HEGRA-Messung dennoch nur als B-Quelle ein (vgl. Tabelle 2.1)).
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Abbildung 7.4: Links: Signifikanzkarte fir die Himmelsregion um M 87. Die Dar-
stellung folgt Abbildung |5.4. In der Himmelskarte ist neben M 87 auch die Position
von M 86 markiert (vgl. Abschnitt|8.2.2). Rechts: Verteilung der Signifikanzen in der
Signifikanzkarte unter Ausschluff der unmittelbaren Umgebung von M 87. Die Kurve
zeigt die Anpassung einer Normalverteilung mit dem Mittelwert ug = 0.085 und der
Breite o = 0.985.

7.3.2 Uberpriifung des Signalcharakters

Aufgrund der im Unterkapitel 7.5 diskutierten grofien physikalischen Bedeutung
und des gleichzeitig mit nur relativ geringer Photonenstatistik erfolgten Nach-
weises von M 87 im TeV-Energiebereich ist es notwendig, die Konsistenz des
gemessenen Signales zu iiberpriifen. Hierzu wird im folgenden der Einsatz einer
Reihe von Testmethoden beschrieben, die die Stabilitit des Uberschusses ange-
sichts von Variationen der Analysemethode sowie den photonischen Charakter
des Signales aufzeigen konnen. Die Ergebnisse der einzelnen Testmethoden sind
dabei in Tabelle [7.3| zusammengefaft.

Einsatz verschiedener Untergrundmodelle:

Der obere Teil von Tabelle 7.3 zeigt die Resultate der M 87-Analyse unter Ver-
wendung des Ringsegment-Untergrundmodelles sowie beim Einsatz von sieben
gleichgrofien Untergrundregionen (vgl. Abschnitt [4.8.2). Zusétzlich ist auch das
Ergebnis nach der Anwendung des phidnomenologischen Template-Modelles an-
gegeben (vgl. Abschnitt 4.8.3). Wie ein Vergleich der Photonenraten R, und der
statistischen Signifikanzen Spc zeigt, liefern alle drei Modelle gut vertréigliche
Resultate. Damit 148t sich ausschlieBen, dafl das Signal durch eine unerkannte
Fluktuation oder systematische Fehlfunktion der hier verwendeten Ringsegment-
Methode zur Untergrundbestimmung hervorgerufen wird.
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Tobseff  Ethr (Rorr) R, Sbc
Merkmal Now  (Norr) | 106 ] [phot/b] o]

Ringsegm. 73.5 1.08 630 510.5 | 695+0.09 16+04 4.9
7 Regionen 73.5 1.08 630 510.0 | 6.93 £0.12 1.6+04 4.8

Template 73.5 1.08 628 503.0 | 6.84 £0.13 1.7+ 04 5.0
Wobble™ 39.0 1.07 343 267.6 | 6.86 £0.12 1.94+0.5 4.2
Wobble™ 34.5 1.09 287 2429 | 7.04+£0.13 1.3+£0.5 2.6
Nimg > 2 73.5 1.08 630 510.5 | 6.95+0.09 1.6+0.4 4.9
Nimg > 3 73.5 1.27 227 176.2 | 2.40+0.05 0.69£0.21 3.5
Nimg = 4 71.0 1.46 63 37.0 | 0.524+£0.03 0.37+0.12 3.7

Tabelle 7.3: Ergebnisse der Konsistenztests zur Uberprifung des Signalcharakters im
Falle des M 87-Nachweises. Die Ergebnisse der Standardanalyse mit dem Ringsegment-
Untergrundmodell sind dabei fettgedruckt hervorgehoben. Angegeben sind jeweils die
effektive Beobachtungszeit T ops of, die effektive Energieschwelle Ey,,, die Ereigniszahlen
Non und (Norr), die mittlere Untergrundrate (Rorr), die Photonenrate R, und die
statistische Signifikanz Spe.

Vergleich der Resultate von verschiedenen Teleskopausrichtungen:

Da die M 87-Beobachtungen im iiblichen wobble-Modus durchgefiihrt wurden,
kann die Messung in zwei Teildatenséitze wobble T und wobble ~ aufgeteilt werden
(vgl. Abschnitt 4.8.2)). Die Untersuchung von derart aufgeteilten Medaten kann
Hinweise auf unerkannte Ausrichtungsfehler der Teleskope sowie auf eine defekte
Region in einer Kamera liefern. Ein solches Problem konnte dabei unter Umstén-
den zu einer Vortduschung eines photonischen Uberschusses fithren. Die beiden
Teildatensédtze stammen bei dieser Studie praktisch aus denselben Zeitraumen,
so dafl die Effekte moglicher allgemeiner technischer Probleme alle Ergebnisse
gleichermaflen betreffen wiirden. Wie ein Vergleich der jeweiligen Untergrund-
und Photonenraten im mittleren Teil von Tabelle 7.3 zeigt, stimmen die Ergeb-
nisse der beiden Teilbeobachtungen jedoch im Rahmen der statistischen Fehler
iiberein. Der Unterschied der Signifikanzwerte ist damit auf die verschieden langen
Beobachtungszeiten sowie auf eine statistische Fluktuation zuriickzufiihren.

Einsatz verschiedener Schnitte auf die Bildmultiplizitit Nipmng:

Der Nachweis eines schwachen Signales héngt wesentlich von der Bestimmung
eines geeigneten Wertes fiir den Analyseschnitt auf die Winkeldistanz A©? ab
(vgl. Abschnitt [4.6.5). Die hier eingesetzte Optimierungsmethode unter Ver-
wendung eines zeitnah aufgezeichneten Crab-Vergleichsdatensatzes liefert dabei
verléflliche Werte, wenn sich fiir die Ereignisklassen der verschiedenen Bildmulti-
plizitdten beim untersuchten Objekt und im Vergleichsdatensatz vergleichbare
Winkelauflosungen ergeben. Zur Kontrolle dieses Verhaltens wurde der M 87-
Datensatz fiir Schnittwerte Nipe > 2, > 3 und Niye = 4 auf die minimale Bild-
multiplizitit ausgewertet (vgl. Tabelle [7.3, unterer Teil), wobei der Winkelschnitt
jeweils anhand der Crab-Daten optimiert wurde. Die Abnahme der statistischen
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Abbildung 7.5: Differenzverteilung des mscw-Parameters zwischen der Signal- und
der Untergrundregion fir die M 87-Beobachtungen. Die durchgezogene Kurve zeigt das
Ergebnis der Anpassung einer Gaufverteilung im Bereich der Photonenkandidaten
(0.7 < msew < 1.3), die einen Mittelwert von 1.0 und eine Breite von 0.1 ergibt.
Die gestrichelte Linie zeigt das Resultat der Anpassung einer konstanten Funktion im
Bereich der Hadronkandidaten (mscw > 1.4), die ein Niveau von -0.4 aufweist.

Signifikanz Spc fiir die beiden hérteren Schnitte auf die Bildmultiplizitat 148t
sich dabei auf die Verminderung der Ereignisstatistik aufgrund der Erhohung
der effektiven Energieschwelle der Messung zuriickfithren (siche auch Unter-
kapitel 4.7) 8 Die Tatsache, da der Uberschuf aus der Richtung von M 87 fiir
jeden der untersuchten Schnitte auf die Bildmultiplizitét eine deutliche Signifikanz
aufweist, zeigt dabei, daf§ der M 87-Datensatz keine unerkannten Anomalien be-
ziiglich der Winkelauflosung in den einzelnen Multiplizitatsklassen aufweist. Ein
Vergleich mit den Ergebnissen der zugehorigen Crab-Daten hat ferner eine gute
Ubereinstimmung der Verhéltnisse zwischen den jeweiligen Ereignisraten aufge-
wiesen.

Uberpriifung des photonischen Charakters der Signalverteilung:

Im Falle eines photonischen Signales wird entsprechend Abbildung 3.13 im
Abschnitt [3.5.3 fiir die Differenzverteilung des mscu-Parameters zwischen der
Signal- und der Untergrundmessung eine Gaufiverteilung mit dem Mittelwert 1.0

6 Die geringe Abnahme der Beobachtungszeit fiir den Schnitt N img = 4 beruht dabei auf
der Verkiirzung des Datensatzes um Runs, in denen nur drei Teleskope aktiv waren.
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und der Breite 0.1 erwartet. Abbildung/7.5/zeigt das entsprechende Resultat dieser
Untersuchung fiir den hier ausgewerteten M 87-Datensatz. Obwohl die einzelnen
Eintrage der Differenzverteilung entsprechend der begrenzten Ereignisstatistik
verhaltnismiBig groBe Fehler aufweisen, ist der Uberschufl im Bereich der Photon-
kandidaten (mscw < 1.3) deutlich zu erkennen. Der Mittelwert und die Breite
der angepafiten Gauflverteilung entsprechen dabei der Erwartung fiir ein photo-
nisches Signal. Fiir das Hadronenregime ergibt die Anpassung einer konstanten
Funktion den im Rahmen der Fehler mit der Untergrunderwartung Chad,erw = 0
kompatiblen Wert Ch,q = —0.4 £ 1.2 (x?,eq = 1.1 bei 19 Freiheitsgraden). Damit
unterstiitzt auch dieser Konsistenztest die Hypothese, dal es sich bei dem aus
der Richtung von M 87 gemessenen Uberschufl um das Signal einer echten TeV-
v-Quelle handelt.

7.3.3 Schwerpunkt und Ausdehnung der TeV-~v-Emission

Fiir die Interpretation der TeV--Strahlung von M87 ist es wiinschenswert,
die Position und Morphologie des Emissionsortes zu untersuchen. Die relativ
geringe Entfernung von M 87 erdffnet dabei im Rahmen der Winkelauflosung
des HEGRA-Teleskopsystemes prinzipiell die Moglichkeit, die Lage des Schwer-
punktes sowie die Grofle einer moglichen Ausdehnung der Quelle innerhalb der
ausgepragten Radiostruktur zu ermitteln.

Bestimmung des Schwerpunktes der TeV-v-Emission von M 87:

Die Rekonstruktion des TeV-Emissionsschwerpunktes kann trotz der begrenzten
Photonenstatistik entsprechend der im Abschnitt 4.6.8 beschriebenen Methode
vorgenommen werden. Der Schwerpunkt wird damit an der folgenden Himmels-
position (Rektaszension, Deklination) rekonstruiert:

RAjo000 = 12"30™54.4° £ 6.7 + 1.7
DECjap000 = 12°24'20" + (123" )gtar & 25" oys

Die Entfernung zwischen der ermittelten Schwerpunktposition und dem Zentrum
von M87 betragt dabei etwa 0.025° bzw. 90”. Im Rahmen der Fehler sind
die beiden Positionen jedoch konsistent. Die Position des TeV-Schwerpunktes
von M 87 ist zusammen mit ihren statistischen Fehlern auch in der in Abbil-
dung [7.6 dargestellten VLA-Radio-Himmelskarte von [Owen et al. (2002) mar-
kiert. Aufgrund der in der Radiokarte verwendeten Himmelskoordinaten zum
Aquinoktium 1950 wurde die Schwerpunktposition dabei entsprechend transfor-
miert. Aus der Himmelskarte wird ferner deutlich, daf3 der zentrale Emissions-
ort der TeV-v-Emission neben dem Kern von M 87 auch an einer Position
innerhalb der gesamten inneren Jetstruktur einschliefllich des 1.5kpc-Jets mit
seinen prominenten Strahlungsknoten liegen kann. Die in einer erheblich besse-
ren Photonenstatistik resultierenden Messungen des H-E-S-S-Teleskopsystemes
erlauben eine Schwerpunktbestimmung mit kleineren statistischen Fehlern (Bei-
lickel 2006)). Allerdings ist auch in diesem Fall keine eindeutige Zuordnung des
Schwerpunktes, beispielsweise zur Position des Kernes von M 87 oder zu einem
der Strahlungsknoten des Jets moglich.
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Abbildung 7.6: VLA-Himmelskarte von M 87 im Radiobereich bei einer Wellenldinge
von 90cm (nach |Qwen et al. (2002)). Die gesdttigt dargestellte, nahezu dreieckige
Struktur in der Mitte des Bildes enthdlt das Zentrum von M 87 sowie den prominen-
ten 1.5kpc-Jet. Das Kreuz markiert die Himmelsposition des Emissionsschwerpunktes
der im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals signifikant nachgewiesenen TeV-y-
Strahlung von M 87. Die Ausdehnung des Positionskreuzes zeigt dabei die statistischen
Fehler der Schwerpunktbestimmung. Der in der rechten unteren Ecke dargestellte Maj-
stab gibt die Grofie des systematischen Ausrichtungsfehlers der HEGRA-Teleskope an.

Untersuchung der moglichen Ausdehnung der TeV-~-Emission:

Die Verteilung der UberschuBereignisse im Winkelabstandshistogramm (Abbil-
dung [7.3) zeigt aufgrund der beschréinkten Photonenstatistik keine Anzeichen
einer aufgrund einiger der im Abschnitt 7.2/ beschriebenen Modelle vorstell-
baren Ausdehnung. Die Untersuchung einer moglichen ausgedehnten Emission
kann jedoch unter Verwendung des Crab-Vergleichsdatensatzes erfolgen, wobei
der Crab-Nebel als punktférmige Quelle fiir das Teleskopsystem angenommen
wird. Durch die Anpassung einer Exponentialfunktion an das entsprechende
Crab-Winkelabstandshistogramm wird hierbei zunéchst die fiir den Datensatz ge-
gebene Winkelauflssung bestimmt.” Eine ausgedehnte Emission kann nun durch
die Faltung zweier Exponentialfunktionen (unter der Annahme eines intrinsischen
Emissionsprofiles entsprechend einer Gaufifunktion mit der Breite oygy) be-
schrieben werden. Die Anpassung einer solchen Faltungsfunktion an das Winkel-
abstandshistogramm ergibt im Falle von M 87 eine intrinsische Ausdehnung von

" Die Darstellung des Winkelabstandshistogrammes als Funktion der Grofie A©? fiihrt zu
einer Transformation einer Gaufunktion in eine Exponentialfunktion.
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SDC SKol SPrahl (I),Y(E >1 TGV)
o] o] [o] | [mCrab] (*)
11998/1999 | 630 5105 49 -0.6  08[53+14 0.92+0.24 ]

(%): [1072 phot.cm 257!

Jahr NON <NOFF>

Tabelle 7.4: Anzahl der Ereignisse in der Signal- bzw. Untergrundregion (Noy bzw.
Norr), Signifikanzen Spc, Skor und Spran sowie integraler Photonenfluf$ ®. ober-
halb von 1 TeV fir die Beobachtung von M 87 mit dem HEGRA-Teleskopsystem in den
Jahren 1998 und 1999.

omsr = (0.05 T008) deg. Damit zeigt sich im Rahmen der Fehler eine gute Uber-
einstimmung des Signales mit der Emission einer punktférmigen Quelle.

Zusétzlich kann eine obere Grenze auf die Ausdehnung der Quelle bestimmt
werden. Hierzu wird die Anpassung der zuvor beschriebenen Faltungsfunktion
mit zunehmender, festgehaltener Ausdehnung oyz7; wiederholt, bis die Quali-
tit der Anpassung das Vertrauensniveau von 99 % verletzt. Als obere Grenze
ergibt sich in diesem Fall eine Ausdehnung von o7 < 0.15°. Dieser Wert ent-
spricht bei der Entfernung von M 87 einem Ausmafl von etwa 38 kpc. Da auch die
H-E-S-S-Messungen nur eine weitere Einschrénkung auf etwa 21 kpc zulassen (Bei-
licke 2006)), konnen unter den genannten Annahmen derzeit lediglich die &ufleren
Bereiche der in Abbildung 7.6 dargestellten Radiostrukturen als Erzeugungsregio-
nen der nachgewiesenen TeV-v-Strahlung ausgeschlossen werden.

7.3.4 Integraler Flufl und Lichtkurve von M 87

In Tabelle7.4/sind die Ereigniszahlen sowie die Ergebnisse der Signalsuche und der
Tests auf ausbruchartiges Verhalten nach Kolmogorov und Prahl fiir den gesamten
Datensatz aufgelistet. Der mittlere gemessene Flufl von M 87 wurde entsprechend
der Abschnitte 4.7.4 und 4.9.5/ oberhalb von 1TeV bestimmt und betréigt ledig-
lich (5.3 £ 1.4)% des Crab-Flusses. Anhand der im Anhang B.3 angestellten
Uberlegungen zur Sensitivitit einer Messung kann damit die fiir einen Nachweis
von M 87 mit dem Whipple-Teleskop erforderliche Beobachtungszeit abgeschétzt
werden. Unter der Annahme einer konstanten Emission sowie unter Verwendung
der von Finley et al. (2001) angegebenen Empfindlichkeit des Whipple-Teleskopes
ergibt sich hierbei eine erforderliche Meldauer von mehr als 300 h. Daraus ist
ersichtlich, dafl vor der Inbetriebnahme des H-E-S-S-Teleskopsystemes nur das
HEGRA-Teleskopsystem in der Lage gewesen ist, die TeV-y-Emission von M 87
mit einem vertretbaren Zeitaufwand nachzuweisen.

Die M 87-Datenanalyse hat entsprechend Tabelle 7.4/ keine Hinweise auf eine
signifikante Variabilitdt des Flusses ergeben. Aufgrund der geringen statistischen
Signifikanz des TeV-Signales ist es ferner nur sehr beschrinkt moglich, die zeit-
liche Entwicklung des Flusses zu untersuchen. Abbildung 7.7 zeigt die monats-
weise Lichtkurve von M 87, wobei Mefiperioden mit Beobachtungszeiten von weni-
ger als einer Stunde mit den jeweils nachfolgenden bzw. vorangehenden Monaten
zusammengefaBt wurden (vgl. Tabelle 7.2)). Wie aus der Abbildung deutlich wird,
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Abbildung 7.7: Monatsweise Lichtkurve von M 87 oberhalb von 1TeV. Aufgrund
der teilweise sehr geringen Beobachtungszeiten sind dabei jeweils die MefSperioden
Dezember 1998 und Januar 1999, Februar und Mdrz 1999 sowie Mai und Juni 1999
zusammengefafst worden. Die vertikalen Fehlerbalken geben die statistischen Fehler der
Flufwerte an, wihrend die horizontalen die Lédnge der jeweils abgedeckten Zeitrdaume
markieren. Die gestrichelte Linie zeigt ferner den mittleren integralen Photonenflufs
von M 87 mit einem Niveau von 5.3 % des Crab-Flusses.

kann aufgrund der grofien statistischen Fehler der einzelnen Flulwerte keine signi-
fikante Veréinderung des Flufiniveaus festgestellt werden.

Im Gegensatz dazu erlaubt der signifikante Nachweis von M 87 mit dem
H-E-S-S-Teleskopsystem jedoch eine Untersuchung der jahreweisen Lichtkurve
im Hinblick auf eine mogliche Variabilitit der TeV-v-Strahlung. In Abbil-
dung [7.8 sind hierzu neben dem mit dem HEGRA-Teleskopsystem gemessenen
Flul aus den Jahren 1998 und 1999 auch die mit den H-E-S-S-Teleskopen
gemessenen Fliisse der Jahre 2003 bis 2005 dargestellt. Hierzu wurden die von
Beilicke (2006) angegebenen integralen Flufiwerte unter Verwendung der rekon-
struierten Spektren auf die HEGRA-Energieschwelle von 1 TeV konvertiert. Die
von der Whipple-Kollaboration fiir die Jahre 2000 bis 2003 angegebene obere
FluBigrenze (Le Bohec et al. 2004) fiihrt unter der Annahme des mittleren, mit
den H-E-S-S-Teleskopen bestimmten differentiellen Spektralindex von 2.43 ent-
sprechend auf einen Wert von etwa 1.9 - 107'2 phot. cm~2s~! oberhalb von 1 TeV
und liegt damit deutlich oberhalb des in der Abbildung wiedergegebenen Fluf3-
bereiches. Aus der dargestellten jahreweisen Lichtkurve 148t sich eine deutliche
Variabilitit von M 87 ablesen, wobei fiir die H-E-S-S-Messungen eine Signi-
fikanz von 3.3 ¢ fiir einen verdnderlichen Fluff bestimmt wurde (Beilicke| 2006).
Eine quantitative Analyse der Variabilitit unter Verwendung der HEGRA-Daten
wurde hier nicht durchgefiihrt. Der Grund dafiir liegt in der Notwendigkeit, neben
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Abbildung 7.8: Jahreweise Lichtkurve von M 87 oberhalb von 1TeV. Neben dem
Ergebnis der HEGRA-Messung aus den Jahren 1998 und 1999 sind auch die Resul-
tate der H-E-S-S-Beobachtungen aus den Jahren 2003 bis 2005 nach-Beilicke (2005)
dargestellt. Die vertikalen Fehlerbalken geben die statistischen Fehler der FlufSwerte an,
wdhrend die horizontalen die Ldinge der jeweils abgedeckten Zeitrdume markieren. Die
gestrichelte Linie zeigt ferner das Niveau von 1% des Crab-Flusses.

den bereits verhéltnisméfBig groflen statistischen Fehlern zusétzlich auch die syste-
matischen Fehler der FluBlbestimmungen mit den beiden verschiedenen Instru-
menten beriicksichtigen zu miissen.

Die hohere Sensitivitéit des H-E-S-S-Teleskopsystemes ermoglicht ferner eine
Untersuchung der M 87-Mefldaten auf kiirzeren Zeitskalen. Auch in diesem Fall
wurden deutliche Hinweise auf eine Variabilitit der TeV-v-Emission festgestellt,
die sich sogar in der tageweisen Lichtkurve fiir die Beobachtungen im Jahr 2005
zeigt (Beilicke'2006). Als Resultat der unter Beriicksichtigung verschiedener Zeit-
skalen durchgefiihrten Analysen kann M 87 daher mit grofler Wahrscheinlich-
keit als variable Quelle angesehen werden. Die Beobachtung eines verénderlichen
Flusses hat dabei wesentliche Folgen fiir die Interpretation der nachgewiesenen
TeV-v-Strahlung (vgl. Abschnitt 7.5).

7.3.5 Spektralanalyse der M 87-Mef3ldaten

Aufgrund des niedrigen Flufiniveaus von M 87 ist es zum Erreichen eines aus-
reichend groflen Signal-zu-Untergrund-Verhéltnisses fiir die Rekonstruktion des
Spektrums erforderlich, die fiir die Signalsuche optimierten harten Analyse-
schnitte zu verwenden. Wegen der zusétzlichen Bedingungen an die analysierten
Ereignisse (insbesondere beziiglich der Existenz der rekonstruierten Energie des
Primérteilchens sowie einer Beschriankung des Kernortabstandes entsprechend
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Abbildung 7.9: Differentielles Photonenspektrum von M87 in den Jahren 1998
und 1999. Die gestrichelte Linie zeigt die Anpassung eines Potenzgesetzes an die Mefs-
daten (vgl. Tabelle[7.6).

Energie | Ereigniszahlen Signifikanz diff. Photonenfluf3
E {TGV] NON <NOFF> SDC [0’] d(I)AY/dE M

0.96 120 88.5 3.0 21+9

1.3 94 67.9 2.9 9+4

1.8 50 42.7 1.1 1.1+£1.2

2.5 41 23.3 3.2 1.7+ 0.7

3.4 27 15.2 2.6 0.8 +£04

4.7 5 8.2 -1.2 <024 @

(1): [10713 phot.cm =25~ TeV 1]
(2): obere FluBgrenze, Vertrauensniveau 99 %

Tabelle 7.5: Ereignisstatistik des differentiellen Photonenspektrums von M 87. Ange-
geben sind die mittlere Energie E, die Ereigniszahlen Noy und (Nogr), die statistische
Signifikanz Spc und der differentielle Photonenflu$ d®. /dE.

Abschnitt 4.9.4) ergibt sich dabei eine verdnderte statistische Signifikanz, deren
Wert hier mit Spcspek = 5.2 0 etwas hoher als bei der Signalsuche ist.

Die aus der Spektralanalyse des Datensatzes resultierenden Zahlenangaben
sind in Tabelle 7.5/ enthalten. Das differentielle Photonenspektrum ist auflerdem
in Abbildung 7.9/ dargestellt. Wie aus der Abbildung bzw. aus Tabelle (7.6 her-
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HEGRA-Mefdaten Spektrum nach EHL-Riickfaltung
(I)O(*) T X2red CI)O(*) T ered
15407 27407 13(3)| 1608 26+0.7 1.2 (3)

(%): [10712 phot. cm =271 TeV 1]

Tabelle 7.6: Ergebnis der Spektralanalyse von M 87. Angegeben sind fiir das gemessene
sowie fiir das nach einer Rickfaltung anhand der erwarteten EHL-Extinktion resul-
tierende Spektrum die aus der Anpassung eines Potenzgesetzes folgende Fluffnormie-
rung ®g, der differentielle Spektralindex I' sowie die die Qualitdt der Anpassung be-
schreibende Grofie X2 yeq. In Klammern ist dabei die jeweilige Zahl der Freiheitsgrade
angegeben.

vorgeht, kann das rekonstruierte Spektrum durch die Anpassung eines Potenz-
gesetzes mit einem differentiellen Spektralindex von I' = 2.7 4 0.7 ausreichend
gut beschrieben werden.

Auch die mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem rekonstruierten M 87-Spektren
aus den Jahren 2004 und 2005 konnen mit guter Anpassungsqualitdt durch
Potenzgesetze beschrieben werden (Beilickel 2006). Die sich hierbei ergebenden
differentiellen Spektralindizes von I'sgos = 2.52 & 0.33gtat £ 0.24ys (2004) bzw.
Fogoa = 2.33 £ 0.124,¢ £ 0.25y (2005) sind dabei im Rahmen der Fehler unterein-
ander sowie mit der HEGRA-Messung kompatibel.

Zur Untersuchung des intrinsischen Spektrums von M87 wurde aufler-
dem eine Riickfaltung anhand der EHL-Extinktion unter Verwendung des von
der Hamburger HEGRA-Gruppe verwendeten EHL-Modelles durchgefiihrt (vgl.
Abschnitt 2.8.3)). An das riickgefaltete Spektrum kann wiederum mit ausreichend
guter Qualitét ein Potenzgesetz angepafit werden (siche Tabelle[7.6)). Erwartungs-
geméaf ergibt sich hierbei ein etwas kleinerer Spektralindex, weil die Flupunkte
bei hoheren Energien etwas stidrker durch die EHL-Extinktion betroffen sind.
Der im Vergleich zu 1ES 19594650 und insbesondere H 14264428 besonders
kleine Effekt der EHL-Extinktion ist dabei auf die verhéltnisméfig geringe Ent-
fernung von M 87 zuriickzufiithren. Eine deutliche Abnahme des differentiellen
Photonenflusses wére entsprechend Abbildung 2.15 erst oberhalb einer Energie
von etwa 20 TeV zu erwarten. Der relative Unterschied zwischen dem gemessenen
und dem intrinsischen integralen Flufl von M 87 aufgrund der EHL-Extinktion
kann fiir den hier untersuchten Energiebereich um 1TeV auf etwa 10% abge-
schitzt werden. Damit ist dieser Effekt im Falle der HEGRA-Messung deutlich
kleiner als der statistische Fehler der Flufbestimmung und weist bei den erheblich
empfindlicheren H-E-S-S-Beobachtungen lediglich ungefihr die gleiche Gréflen-
ordnung auf.

Da M 87 entsprechend der Abschnitte 2.9 und 7.2.2 als geeignetes Objekt
fiir die Suche nach Neutralino-Annihilationsstrahlung angesehen wird, ist bei der
Untersuchung des Photonenspektrums auch das mogliche Auftreten von einzel-
nen Spektrallinien zu bedenken. Eine derartige Linie konnte jedoch nur aufge-
16st werden, wenn ihre Intensitat gegeniiber dem verbleibenden spektralen Kon-
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Abbildung 7.10: Korrelationsdiagramm der integralen Flufwerte von M 87 ober-
halb von 1TeV (1998/1999: HEGRA-, 2003-2005: H-E-S-S-Teleskopsystem) und im
Rintgenbereich (RXTE-ASM) wihrend der HEGRA-/H-E-S-S-Beobachtungsndchte in

den einzelnen Mef$jahren. Die Fehlerbalken geben die jeweiligen statistischen Fehler an.

tinuum stark ausgeprigt wire. Aufgrund der beschriankten Photonenstatistik der
HEGRA-Messung wurde daher auf eine spezielle Suche nach linienartigen Struk-
turen verzichtet. Eine Diskussion des Nachweises von M 87 im Hinblick auf die
Annihilation von Dunkler Materie erfolgt im Abschnitt [7.5.

7.4 Suche nach einer Korrelation zwischen dem
TeV- und dem Rontgen-Energiebereich

Aufgrund der im Abschnitt [7.3.4 beschriebenen deutlichen Hinweise auf eine
variable TeV-y-Emission von M87 ist es wie beim Studium von Blazaren
wiinschenswert, simultane Beobachtungen in verschiedenen Energiebereichen zu
vergleichen (siehe Abschnitte 5.5.11 bzw. [6.4). Hierzu bieten sich wie im Falle
der Blazare H 14264428 und 1ES 19594650 wiederum die Beobachtungen mit
dem ,All Sky Monitor“ an Bord des RXTE-Satelliten (RXTE-ASM) an. Im
Gegensatz zu den Blazaren stellt M 87 mit einem mittleren Flufl von etwa
20 mCrab jedoch eine deutlich stidrkere Rontgenquelle dar. Da die RXTE-ASM-
Winkelauflosung etwas schlechter als diejenige der Cherenkov-Teleskopsysteme
ist, kann die komplexe Radiostruktur von M 87 (vgl. Abbildung [7.6) wie schon
im TeV-Energiebereich auch bei Energien um 10keV nicht aufgelost werden.
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Abbildung 7.10/ zeigt das Korrelationsdiagramm der jahresgemittelten Fliisse
von M 87 oberhalb von 1TeV und der entsprechend Abschnitt [5.5.1 bestimm-
ten zeitgleich gemessenen Rontgenfliisse. Aufgrund der statistischen Fehler und
der fiir den Vergleich der Messungen im TeV-Energiebereich zusétzlich zu be-
riicksichtigenden systematischen Fehler der beiden verwendeten Instrumente (vgl.
Abschnitt [7.3.4) kann keine eindeutige Korrelation zwischen Fliissen in den beiden
Energiebereichen festgestellt werden.

Die relativ schlechte Winkelauflosung des RXTE-ASM fiihrt insbesondere
dazu, dafl die Emission der Kernregion und der Strahlungsknoten im 1.5 kpc-Jet
von M 87 (vgl. Abbildung [7.1) mit diesem Instrument nicht getrennt dargestellt
werden kann. Die variable Emission eines einzelnen, rdumlich begrenzten Gebietes
wiirde daher in den RXTE-ASM-Mefdaten nicht deutlich hervortreten. Die Suche
nach einer moglichen Korrelation zwischen der variablen TeV-+-Strahlung und
der Rontgenemission eines solchen Gebietes konnte jedoch durch die Verwendung
eines Rontgendetektors mit besserer Richtungsauflosung und mit erheblich grofie-
rer Empfindlichkeit durchgefithrt werden. Leider liegen von keinem sensitiven
Rontgendetektor mit hoher Richtungsauflosung Mefldaten fiir den Zeitraum der
kombinierten HEGRA- und H-E-S-S-Messungen vor. Fiir eine Korrelationsstudie
mit den H-E-S-S-Daten bietet sich jedoch vor allem der Chandra-Satellit an, mit
dem seit dem Jahr 2000 regelméflige Beobachtungen von M 87 im Energiebereich
von 0.2 bis 6 keV durchgefiihrt werden. Die Meflergebnisse fiir die Kernregion von
M 87 wurden dabei bisher nur bis zum Jahr 2003 veroffentlicht und zeigen einen
schwankenden Rontgenflul (Harris et al.[2003) Perlman et al.2003). Dagegen wei-
sen die Ergebnisse fiir den kernnahen Knoten HST-1 in den Jahren 2000 bis 2005
einen anhaltenden Anstieg der Intensitdt um einen Faktor 50 mit starken zwi-
schenzeitlichen Schwankungen auf (Harris et al.2006). Ein Vergleich dieser Licht-
kurve mit den H-E-S-S-Ergebnissen hat jedoch zunéchst keine Hinweise auf eine
Korrelation oder Antikorrelation erbracht (Beilicke 2006).

7.5 Interpretation der TeV-v-Strahlung aus
der Richtung von M 87

Der im Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals erfolgte Nachweis von M 87 als
TeV-v-Quelle ercffnet einen neuen Zugang zum Verstdndnis der physikalischen
Vorgénge in dieser nahegelegenen Radiogalaxie. Dabei stehen die Fragen nach
der moglichen Emissionsregion, nach der der TeV-+-Emission zugrundeliegenden
priméren Teilchenkomponente sowie nach dem vorherrschenden Emissionsmecha-
nismus im Vordergrund. Zusammen mit den zuvor beschriebenen Resultaten der
ersten Nachfolgemessungen mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem ergeben sich aus
den HEGRA-Beobachtungen bereits erste Hinweise zur Klarung dieser offenen
Fragen. Die entscheidenden Gesichtspunkte werden dabei durch die folgenden
MeBergebnisse geliefert:

e Ubereinstimmung des TeV-Emissionsschwerpunktes mit dem Zentrum von
M 87 sowie Einschrankung der rdumlichen Ausdehnung auf einen Bereich
mit einem Radius von 38 kpc (HEGRA) bzw. 21 kpe (H-E-S-S)



7.5. Interpretation der TeV-y-Strahlung aus der Richtung von M 87

225

e Anzeichen auf eine Variabilitit der Emission im TeV-Energiebereich auf
einer Zeitskala von Jahren (HEGRA + H-E-S-S) bzw. sogar Tagen (H-E-S-S)

e Messung des Energiespektrums von M 87 zwischen etwa 1TeV und 5TeV
(HEGRA) bzw. zwischen ungefihr 300 GeV und 20 TeV (H-E-S-S)

Die Lage des Emissionsschwerpunktes im Zentralbereich von M 87 sowie die
obere Grenze auf die Ausdehnung der Emissionsregion schlieBen zunéchst das
Zentrum des Virgo-Galaxienhaufens als ausgedehnte TeV-y-Quelle aus (siehe
auch Unterkapitel 7.1 sowie K.2). Die beobachtete Variabilitit der TeV-y-
Strahlung erfordert zusétzlich eine verhaltnisméflig kompakte Emissionsregion,
die mit den in Tabelle 7.1/ aufgefithrten und im Abschnitt [7.2.2 beschriebenen
Modellen einer TeV-y-Emission entlang des Kiloparsec-Jets® bzw. einer Wechsel-
wirkung der Protonen der kosmischen Strahlung innerhalb von M 87 mit dem
interstellaren Medium nicht kompatibel ist.

Ein verdnderlicher Flufl ist ferner nicht mit der Beschreibung der TeV-v-
Strahlung durch eine reine Neutralino-Annihilationsstrahlung vereinbar. Das bis
zu relativ hohen Energien gemessene Photonenspektrum wiirde dabei zusétzlich
eine Neutralinomasse m, > 10TeV erfordern, wihrend in den géngigen Modell-
vorhersagen Massen unterhalb von 1TeV bevorzugt werden. Die entsprechenden
Modelle sagen in diesem Zusammenhang auflerdem deutlich niedrigere Photonen-
fliisse vorher. Abbildung [7.11] zeigt in diesem Zusammenhang das Ergebnis einer
Berechnung von Fornengo et al.| (2004) fiir eine Neutralinomasse von 1TeV unter
der Annahme besonders giinstiger Voraussetzungen fiir die Emission von hoch-
energetischer y-Strahlung. Der resultierende integrale Flufl liegt dabei jedoch
um fast vier Gréflenordnungen unterhalb des mit dem HEGRA-Teleskopsystem
gemessenen Wertes. Daher erscheint es sehr unwahrscheinlich, daf§ ein méglicher
konstanter Anteil der beobachteten TeV-v-Emission zu einem wesentlichen Teil
durch diese Vernichtungsstrahlung hervorgerufen wird.

Als wahrscheinlichste TeV-Emissionsregionen verbleiben damit der bereits an-
gesprochene helle und variable Jetknoten HST-1 sowie die unmittelbare Zentral-
region (der ,Kern®) von M87. In den folgenden Abschnitten werden fiir diese
beiden Regionen die jeweils plausibelsten Emissionsmechanismen beschrieben.

8 Der Ausschlu des Kiloparsec-Jets als Emissionsregion der beobachteten TeV-y-Strahlung
erlaubt jedoch die Bestimmung einer aussagekriftigen unteren Grenze auf die Stdrke des
Magnetfeldes in diesem Jetbereich. Fiir den hellsten Knoten A des Kiloparsec-Jets geben [Sta-
warz et al. (2005) in diesem Zusammenhang einen Wert von B > 300 uG an. Der Knoten A
selbst weist eine projizierte Ausdehnung von ungefihr 230 Lichtjahren x 160 Lichtjahren auf.
Diese Region scheidet damit aufgrund ihrer Grofle angesichts der im Verhéltnis dazu wesentlich
kurzzeitigeren Variabilitdt der TeV-y-Strahlung ebenfalls als mogliche Emissionsregion aus.

9 Der Kern von M 87 und der Knoten HST-1 kénnen im optischen und im Réntgenbereich nur
als getrennte Emissionsregionen aufgelost werden, weil M 87 ein verhéltnisméfBig nahegelegenes
Objekt ist. Bei den deutlich gréfleren Entfernungen der bekannten TeV-Blazare konnte dagegen
nur eine einzelne Emissionsregion beobachtet werden. Die Beschreibung einer so gemessenen,
zusammengesetzten spektralen Energieverteilung wiirde dabei im Vergleich zu den in den nach-
folgenden Abschnitten beschriebenen Modellen unter Umsténden zu deutlich abweichenden
Resultaten fithren (Georganopoulos et al.[2005).
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Abbildung 7.11: FErwarteter integraler Photonenfluf§ der Radiogalaxie M 87 aus
der Annihilationsstrahlung von Neutralinos mit einer Ruhemasse von 1TeV (durch-
gezogene Linie, Darstellung nach |[Fornengo et al. (2004)). Die gestrichelte Linie
zeigt das aus EGRET-Daten extrapolierte Spektrum der diffusen extragalaktischen
v-Strahlung. Ebenfalls markiert sind die obere Flufigrenze auf den integralen Fluf$ von
M 87 (Le Bohec et al!|[2004) und der aus der HEGRA-M 87-Publikation stammende
Mefwert (Aharonian et al.l'20030).

7.5.1 Der Jetknoten HST-1 als mo6gliche Emissionsregion

Wie bereits im Abschnitt [7.2.1 erlautert wurde, zeigt der helle Strahlungsknoten
HST-1 vom Radio- bis zum Réntgenbereich eine charakteristische nichtthermische
spektrale Energieverteilung, die als Synchrotronstrahlung interpretiert werden
kann (Harris et al. 2003). Aufgrund des zeitlichen Verhaltens des Rontgenstrah-
lungsflusses konnte dabei der Dopplerfaktor ¢ des Jets in diesem Bereich auf einen
Wert zwischen 2 und 5 eingeschriinkt werden. Die typische Zeitskala der Variabili-
tat des Rontgenflusses liegt im Bereich von ein bis zwei Monaten und liefert damit
eine Einschrinkung auf die Grofie des Emissionsgebietes (vgl. Abschnitt 2.6.4).
FEine ausgedehnte Messung im Radio-, optischen, UV- und Rontgenbereich in den
Jahren 2000 bis 2005 zeigt ferner eine weitgehend parallele zeitliche Entwick-
lung der Fliisse in diesen Energiebéndern, wobei die Intensitédt der HST-1-Region
um einen Faktor von etwa 50 zugenommen hat (Harris et al.l2006). Interessan-
terweise hat der Flufl des Knotens HST-1 denjenigen der Kernregion von M 87
entsprechend der bislang publizierten Me3daten im optischen, UV- und Rontgen-
bereich bereits seit dem Jahre 2002 iibertroffen (siche z. B. Perlman et al. (2003)).
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Als Erzeugungsmechanismus fiir die beobachtete TeV-y-Strahlung kommt fiir
die Region HST-1 beispielsweise das SSC- bzw. EC-Modell in Betracht (siehe
Abschnitt 2.6.7). Wie jedoch bereits im Rahmen der Korrelationsanalyse be-
schrieben wurde, konnte bislang kein deutlicher Zusammenhang zwischen dem
FluB im Rontgenbereich und der TeV-Intensitét festgestellt werden. Das Fehlen
einer derartigen Korrelation kann dabei als Hinweis darauf gewertet werden, dafl
der Beitrag des Knotens HST-1 keinen herausragenden Beitrag zur hochenerge-
tischen Strahlung von M 87 leistet (Georganopoulos et al.|2005). Die Ergebnisse
einer zukiinftigen Multi- Wavelength-Kampagne kénnten hierbei zu einem besse-
ren Verstdndnis der nichtthermischen Emission der HST-1-Region fiihren.

7.5.2 Inverse Compton-Streuung im Zentrum von M 87

Wie bereits im Abschnitt [7.2.1 erlautert wurde, kann die Zentralregion der FR I-
Radiogalaxie M 87 als BL Lac-artiges Objekt angesehen werden, das einen relativ
groflen Winkel zwischen seiner Jetachse und der Sichtlinie aufweist. Damit ist
es moglich, die charakteristischen Eigenschaften der spektralen Energieverteilung
(SED) von BL Lac-Objekten nach Urry und Padovani (1995) auf die Emission
des Zentrums von M 87 zu iibertragen. Im folgenden werden drei Szenarien be-
schrieben, mit denen von verschiedenen Autoren versucht wurde, die beobachtete
TeV-~-Strahlung als inverse Compton-Streuung einer Elektronenpopulation an
einem Photonenfeld zu beschreiben.

Ubertragung der phinomenologischen SED-Eigenschaften von TeV-
Blazaren auf FR I-Radiogalaxien:

Auf der Basis einer phidnomenologischen Beschreibung der SED von bekannten
TeV-Blazaren, die derjenigen von [Fossati et al.| (1998) dhnelt, wurde von Bai
und Lee (2001) ein einfaches Skalierungsmodell zur Berechnung des Flusses einer
FR I-Radiogalaxie im hochenergetischen Teil ihrer SED entwickelt. Als Eingangs-
parameter dienen dabei die Intensitét und die Position des Synchrotronmaximums
sowie der spektrale Verlauf in diesem Bereich, wobei vereinfachend zwei Potenz-
gesetze zur Beschreibung vor und nach dem Maximum angenommen werden.

Unter Verwendung der von Bai und Leel (2001) angegebenen Parameter be-
findet sich das Invers-Compton-Maximum von M 87 bei etwa 120 GeV. Ober-
halb der Energieschwelle der HEGRA-Beobachtungen 148t sich damit ein inte-
graler Photonenflu von @, (E > 1TeV) = 0.94 - 10~*? phot.cm ?s™! vorhersa-
gen. Dieser Wert steht in ausgezeichneter Ubereinstimmung mit dem HEGRA-
MeBwert von (0.92+0.24)-107? phot. cm~2s~! (vgl. Tabelle7.4). Dabei ist jedoch
zu beachten, dafl die Vorhersagen von Bai und Leel (2001)) aufgrund der eingesetz-
ten Methodik speziell fiir hohe Flufiniveaus giiltig sind (siche auch Fufnote 18
auf Seite 31). Wie ein Vergleich der FluSwerte im TeV- und im Réntgenbereich
anhand von Abbildung [7.10! zeigt, gibt es tatsdchlich schwache Anzeichen fiir ein
hoheres FluBniveau wiahrend der HEGRA-Beobachtungen. Hierbei sind jedoch
die im Abschnitt 7.4/ dargelegten Einschrankungen beziiglich der Sensitivitit des
RXTE-ASM-Instrumentes und der systematischen Fehler der Messungen im TeV-
Energiebereich zu beachten.
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Beschreibung der SED von M 87 mit einem homogenen SSC-Modell:

Die bislang umfassendsten, nahezu simultanen Messungen der SED von M 87
(innerhalb eines Monats) liegen fiir die Monate April und Mai 2003 vor. Auf
dieser Datenbasis wurde von Georganopoulos et al. (2005) eine Beschreibung
mit einem homogenen SSC-Modell durchgefiihrt. Unter Verwendung eines an den
niederenergetischen Teil der SED angepafiten Parametersatzes ergibt sich dabei
ein Invers-Compton-Maximum bei einer Energie unterhalb von 400 MeV. Ober-
halb dieses Maximums sagt das Modell eine sehr starke Abnahme des Flusses
mit steigender Energie voraus, die zu einer Vorhersage des Flusses im TeV-
Energiebereich um mindestens zwei Groflenordnungen unterhalb des mit den
HEGRA-Teleskopen gemessenen Wertes fiithrt. Die Verwendung eines homogenen
SSC-Modelles zur Beschreibung der SED mit Hilfe moglichst weniger Eingangs-
parameter kann damit offenbar ausgeschlossen werden.

Einfithrung des DFUC-Modelles zur Beschreibung der SED:

Georganopoulos et al. (2005) beschreiben ferner eine Reihe von Unstimmig-
keiten, die bei der Beschreibung von BL Lac-Objekten mit nachweisbarer TeV-
~v-Emission mit Hilfe eines homogenen SSC-Modelles auftreten. Eine wesentliche
Schwierigkeit liegt dabei in dem Widerspruch, daf} fiir die Modellierung der hoch-
energetischen Strahlungskomponente eine besonders schnelle Teilchenbewegung
im Jet vorherrschen mufl. Dagegen wurde bei den TeV-Blazaren keine super-
luminale Bewegung im Jet bei Distanzen von wenigen Parsec zum Zentrum des
jeweiligen Objektes nachgewiesen. Aus dieser Beobachtung kann auf Lorentzfak-
toren geschlossen werden, die um mehr als eine Groflenordnung unterhalb der fiir
die SSC-Modellierung erforderlichen Werte liegt.

Als Erweiterung zu einem reinen SSC-Mechanismus schlagen Georganopou-
los et al. (2005) daher das sogenannte Decelerating Flow and Upstream Comp-
ton Scattering Model (kurz: DFUC) vor. Dabei wird angenommen, daf§ die
Elektronenbewegung im Jet von einer hohen Geschwindigkeit nahe des Jet-
Ursprunges innerhalb einer Subparsec-Entfernung auf einen erheblich niedrigeren
Wert abgebremst wird (decelerating flow). Dabei kdme es neben dem bekann-
ten SSC-Mechanismus insbesondere zur inversen Compton-Streuung der schnellen
Elektronen aus dem Anfangsbereich des Jets mit dem Synchrotron-Photonenfeld,
das durch die langsameren Elektronen am Ende dieser Emissionsregion hervorge-
rufen wird (upstream Compton scattering). Aufgrund des auftretenden Doppler
Boostings (vgl. Abschnitt 2.6.4) ist dabei eine starke Zunahme der hochenergeti-
schen Emission im Vergleich zu einem homogenen SSC-Modell zu erwarten, wobei
das Invers-Compton-Maximum bei einer deutlich hoheren Energie auftritt.

Abbildung 7.12| zeigt die Anwendung des DFUC-Modelles auf die spektrale
Energieverteilung von M 87 im April 2003. Die Modellierung ist dabei unter
der Annahme eines Sichtwinkels von 13° sowie einer Abnahme des Lorentz-
faktors der Elektronenpopulation von I'y = 20 auf einen Wert von 5 am Ende
der Emissionsstrecke mit einer Lénge von etwa 0.1pc erfolgt. Wie aus der
Abbildung hervorgeht, ist das DFUC-Modell in der Lage, alle innerhalb des
Monats April 2003 aufgezeichneten Meflwerte zu beschreiben. Die aus EGRET-
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Abbildung 7.12: Zusammenstellung von Messungen der spektralen Energieverteilung
(SED) von M87 im April 2003 (offene Symbole, Darstellung nach Georganopoulos
et all (2005)). Die Pluszeichen im Radio- und im Infrarotbereich sowie die obere Fluf-
grenze bei 100 MeV aus EGRET-Beobachtungen (Reimer et al.[2003) markieren nicht-
simultan aufgenommene Meflwerte. Die durchgezogenen Linien zeigen eine Beschrei-
bung der SED mit dem DFUC-Modell unter einem Sichtwinkel von 13°. Die gestri-
chelten Linien markieren das durch das DFUC-Modell vorhergesagte Spektrum mit
denselben FEingangsparametern unter einem fiir BL Lac-Objekte typischen Sichtwinkel
von 2.9°. Zusdtzlich dargestellt ist das mit dem HEGRA-Teleskopsystem gemessene
Spektrum aus den Jahren 1998 und 1999.

Beobachtungen bestimmte Flufigrenze bei 100 MeV sowie das mit dem HEGRA-
Teleskopsystem in den Jahren 1998/1999 und die mit den H-E-S-S-Teleskopen in
den Jahren 2004 und 2005 gemessenen Spektren im TeV-Energiebereich stimmen
dagegen nicht mit dem in der Abbildung dargestellten Modellspektrum iiber-
ein. Dies stellt jedoch zunéchst keinen Widerspruch dar, da diese Beobachtun-
gen mit groflem zeitlichen Abstand zu der Aufnahme der fiir die Modellierung
verwendeten Mefdaten aus den anderen Energiebereichen durchgefiihrt wurden.
Daher konnte eine zukiinftige Multi- Wavelength-Kampagne unter Einbeziehung
einer Reihe von sensitiven Instrumenten wie im Falle des Blazars 1ES 19594650
(vgl. Abschnitt[6.4.2) einen erheblichen Erkenntnisgewinn in Bezug auf den nicht-
thermischen Emissionsmechanismus in der Zentralregion von M 87 bewirken.

Eine mogliche Schwierigkeit bei der Anwendung des DFUC-Modelles konnte
sich bei der Anpassung des mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem gemessenen Spek-
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trums aus dem Jahr 2005 ergeben. Wihrend das Spektrum aus den HEGRA-
Messungen aufgrund der geringen Photonenstatistik nur bis zu einer Energie von
etwa 5 TeV bestimmt werden konnte, reichen die aus den H-E-S-S-Beobachtungen
rekonstruierten Spektren bei einem vergleichbaren Fluiniveau bis zu etwa 20 TeV
und zeigen kein Anzeichen auf einen Abbruch des Flusses mit steigender Energie
(Beilicke2006). Das in Abbildung[7.12/dargestellte Modellspektrum weist dagegen
eine deutliche Abnahme des Flusses oberhalb einer Energie von wenigen TeV
auf. Allerdings ist in die Modellierung lediglich der integrale FluBwert aus den
H-E-S-S-Messungen im Jahre 2003 eingegangen (Beilicke et al. 2005), so daf die
Moglichkeiten einer Anpassung des DFUC-Modelles an ein im TeV-Bereich ge-
messenes Energiespektrum derzeit nicht abschliefend beurteilt werden kénnen.

Neben der Untersuchung der SED von M 87 wurde das DFUC-Modell von
Georganopoulos et al. (2005) auch auf eine Eignung fiir die Beschreibung der
spektralen Energieverteilungen von TeV-Blazaren hin untersucht. Abbildung[7.12
zeigt daher zusétzlich auch das FErgebnis der Anpassung des DFUC-Modelles
an die SED von M&7 mit denselben Eingangsparametern, wobei jedoch der
Sichtwinkel von 13° auf einen fiir BL Lac-Objekte typischen Wert von 2.9°
verkleinert wurde. In diesem Fall tritt eine deutliche Dominanz des oben
beschriebenen DFUC-Anteiles iiber den in diesem Modell ebenfalls enthaltenen
SSC-Mechanismus auf. Neben einer Verschiebung der SED-Maxima zu héheren
Energien ergibt sich daraus gleichzeitig eine starke Erhohung des Flusses im
Bereich des Invers-Compton-Maximums. Damit wéire wie schon im Falle des
Blazars H 14264428 eine sogenannte ,, Invers-Compton-Dominanz“ zu beobachten
(Costamante et al.l (2003), siche auch Abschnitt 5.5.3)).

7.5.3 Der Kern von M 87 als Hadronenbeschleuniger

In hadronischen Modellen zur Beschreibung der spektralen Energieverteilung von
BL Lac-Objekten besteht das relativistische Plasma im Jet aus einer Protonen-
und einer Elektronenkomponente (vgl. Abschnitt 2.6.8). Die hochenergetische
Emission wird dabei neben der im Vergleich zu den leptonischen Modellen
relativ unbedeutenden inversen Compton-Streuung von Elektronen vor allem
durch Synchrotronstrahlung der beteiligten ultrahochenergetischen Protonen und
Myonen sowie im Zusammenhang mit der Photomesonproduktion hervorgerufen.
Das fiir die 7%-Photoproduktion erforderliche Photonenfeld kann hierbei auch
aus der Synchrotronstrahlung der relativistischen Elektronenkomponente des Jets
stammen. Damit ist es moglich, dal die Intensitdten im Synchrotron- und im
hochenergetischen Maximum der SED aufgrund der gemeinsamen Beschleuni-
gung von Protonen und Elektronen unmittelbar korreliert sind. Wegen der unter-
schiedlich langen Lebensdauern der Protonen- bzw. Elektronenpopulation beim
Prozefl der Synchrotronstrahlung ist jedoch auch eine mit einem zeitlichen Versatz
behaftete Korrelation vorstellbar.

Eine umfangreiche Beschreibung der hadronischen und leptonischen Prozesse,
die bei einem BL Lac-Objekt mit einem relativistischen Elektronen-Protonen-
Plasma im Jet auftreten, ist in dem sogenannten Synchrotron-Proton-Blazar-
Modell (kurz: SPB) enthalten (Micke et al. 2003). Mit Hilfe dieses Modelles
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Abbildung 7.13: Zusammenstellung von nicht-simultanen Messungen der spektralen
Energieverteilung des Kernes von M 87 und Beschreibung mit dem SPB-Modell unter
der Annahme, daf es sich bei dieser Region um ein Objekt vom HBL- (oben) bzw. LBL-
Typ (unten) handelt (siehe Text, Darstellung nach|Reimer et al.l (2004)). Die gestrichel-
ten bzw. gepunkteten Linien zeigen die jeweiligen Beitrdge der Synchrotronstrahlung von
ultrahochenergetischen Protonen (p) bzw. von Myonen und geladenen Pionen (u+).
Zusdtzlich dargestellt ist das mit dem HEGRA-Teleskopsystem gemessene Spektrum aus
den Jahren 1998 und 1999.

wurde insbesondere auch die SED der Kernregion von M 87 untersucht (Prothe-
roe_et_al.l 2003, Reimer et al. 2004). Abbildung [7.13 zeigt die Ergebnisse
von Anpassungen des SPB-Modelles an die nicht-simultan bestimmte SED.
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Dabei wurden im TeV-Energiebereich lediglich die integrale Fluimessung des
HEGRA-Teleskopsystemes aus der urspriinglichen Veroffentlichung (Aharonian
et al.l2003b)) sowie die obere Fluigrenze des Whipple-Teleskopes bei der Model-
lierung beriicksichtigt. In der Abbildung ist hier zusétzlich auch das im Rahmen
der vorliegenden Arbeit rekonstruierte TeV-v-Spektrum von M 87 wiedergegeben.

In den von Reimer et al.l (2004) durchgefithrten Anpassungen wird M 87 zum
einen als Objekt vom HBL-Typ (vgl. Abschnitt 2.6.5) mit einem Synchrotron-
bzw. hochenergetischen Maximum der SED bei 1eV bzw. bei etwa 100 GeV
betrachtet. Die Emission im GeV-/TeV-Energiebereich wird in diesem Fall im
wesentlichen durch Beitrdge aus der Synchrotronstrahlung von ultrahochenerge-
tischen Protonen und Myonen sowie zu einem kleineren Anteil von geladenen
Pionen hervorgerufen. Dagegen fiihrt die Betrachtung der Kernregion von M 87
als Objekt vom LBL-Typ zu SED-Maxima bei 0.004 eV bzw. 300 GeV. Hierbei
wird die hochenergetische Emission vorwiegend durch Synchrotronstrahlung von
Myonen und geladenen Pionen sowie bei Energien oberhalb von etwa 10 TeV
durch Kaskaden hervorgerufen, die nach einem 7°-Zerfall als Folge von ete™-
Paarbildungs- und Synchrotronstrahlungsprozessen auftreten.

Die mit dem HEGRA- bzw. mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem gemessenen
Spektren im GeV-/TeV-Energiebereich haben bei der hier diskutierten An-
passung des SPB-Modelles an die SED von M 87 noch nicht zur Verfiigung ge-
standen. Daher ist zu erwarten, dafl die geringe Diskrepanz zwischen der Modell-
vorhersage und dem im Abschnitt 7.3.5 beschriebenen TeV-y-Spektrum durch
entsprechende Verdnderungen der Eingangsparameter ausgeglichen werden kann.
Zusétzlich ist zu beachten, dafl die Anpassung an eine nicht-simultan bestimmte
SED erfolgt ist. Im optischen und im Rontgenbereich wurden Flufivariationen der
Kernregion von M 87 um mehr als einen Faktor 2 beobachtet (siche z. B. Perl-
man et al. (2003)). Daher ist die Abweichung des mit den HEGRA-Teleskopen
gemessenen Flufiniveaus von den in Abbildung 7.13| gezeigten Anpassungen nicht
als schwerwiegend zu bewerten.

Das SPB-Modell sagt fiir Energien oberhalb von etwa 1 TeV eine relativ starke
Abnahme des Photonenflusses voraus. Wie schon zuvor beim DFUC-Modell
erlautert, konnten die aus den H-E-S-S-Beobachtungen rekonstruierten Spektren
daher aufgrund ihrer kleinen Spektralindizes und ihrer hohen Maximalenergie
von etwa 20 TeV auch in diesem Fall eine Schwierigkeit fiir die Beschreibung der
SED von M 87 darstellen. Allerdings ist fiir endgiiltige Schlulfolgerungen auch in
diesem Fall eine erneute Anpassung des Modelles an eine weitgehend simultan
erstellte Datenbasis unter Beriicksichtigung der H-E-S-S-Messungen erforderlich.

Eine Bestétigung, dafl es sich bei M 87 um einen Hadronenbeschleuniger
handelt, kénnte neben einer guten Beschreibung der SED durch ein geeignetes
Modell auch die Beobachtung einer hochenergetischen Neutrinoemission liefern
(vgl. Abschnitt 2.6.8). Eine entsprechende Untersuchung wurde von Protheroe
et_all (2003) im Zusammenhang mit dem SPB-Modell durchgefiihrt. Der aus
diesen Berechnungen vorhergesagte Neutrinoflufl liegt dabei jedoch um meh-
rere Groflenordnungen unterhalb der Nachweisschwelle von gegenwértigen und
auch zukiinftigen Neutrinoteleskopen wie beispielsweise des 1 km? groBien IceCube-
Detektors (vgl. Abschnitt 2.1.1)).
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7.5.4 M 87 als mogliche UHECR-Quelle

Die Moglichkeit, dafi es sich bei der Zentralregion von M 87 um einen Hadronen-
beschleuniger handelt, erfordert gleichzeitig auch eine Beschleunigung der pri-
méren Hadronenpopulation im Jet auf besonders hohe Energien. Die in Abbil-
dung 7.13 wiedergegebenen Vorhersagen im Rahmen des SPB-Modelles beruhen
dabei auf einer Maximalenergie der priméren Protonen von 3-10% bzw. 4-101% eV
(Reimer et al.2004). Eine wesentliche Wechselwirkung dieser ultrahochenergeti-
schen Protonen mit dem Photonenfeld in ihrer Umgebung ist die Photomeson-
produktion. Uber den ProzeB p+~ — n+7" entstehen neben geladenen Pionen
auch Neutronen, die aufgrund ihrer ultrarelativistischen Geschwindigkeiten erst
auflerhalb der dichten Zentralregion von M 87 zerfallen. Auf diese Weise konnte
M 87 eine Quelle von UHECR-Teilchen (vgl. Abschnitt 2.1.3) darstellen.

Eine Abschitzung von [Protheroe et al. (2003) hat ferner gezeigt, dafi M 87
unter der Annahme eines intergalaktischen Magnetfeldes mit geeigneter Topo-
logie die wesentliche Quelle fiir das auf der Erde gemessene UHECR-Spektrum
bis zu den héchsten Energien sein konnte.'V Ein derartiges Modell fiir das inter-
galaktische Magnetfeld wurde von [Ahn et al. (1999) dazu genutzt, aus den rekon-
struierten Herkunftsrichtungen der von verschiedenen Detektoren auf der Erde
registrierten UHECR-Ereignisse mit den hochsten Energien (E > 10%eV) auf
ihren jeweiligen Emissionsort zu schliefen. Dabei hat sich herausgestellt, dafl M 87
fiir alle untersuchten Ereignisse ein guter Quellkandidat ist (vgl. auch Biermann
und Medina Tancol (2003)).

7.5.5 Ein moglicher Staubtorus im Kern von M 87

Nach dem im Abschnitt 2.6.1/ erlauterten vereinheitlichten Modell von [Urry
und Padovanil (1995) sind das supermassive Schwarze Loch und die Akkretions-
scheibe eines AGN von einem Torus aus Gas und Staub umgeben. Sofern
der Emissionsort der TeV-v-Strahlung innerhalb dieses Torus liegt, kommt es
insbesondere bei grofleren Winkeln zwischen dem Jet und der Sichtlinie zur
Photon-Photon-Paarbildungswechselwirkung zwischen den TeV-Photonen und
der Infrarotstrahlung des Torus. Die daraus resultierende Abschwéichung der au-
Berhalb dieses Systemes beobachtbaren hochenergetischen Strahlung ist damit
vergleichbar zu der im Unterkapitel 2.8 beschriebenen Extinktion am extragalakti-
schen Hintergrundlicht (EHL) und fithrt zu einem exponentiellen Abbruch des
Flusses oberhalb einer bestimmten Energie. Die energieabhéingige Extinktion der
TeV-y-Strahlung hiingt dabei neben den geometrischen Eigenschaften im wesent-
lichen von der Temperatur des Staubtorus ab. Durch Beobachtungen im TeV-
Energiebereich kann somit der zuldssige Parameterbereich eines méglichen Staub-
torus untersucht und gegebenenfalls eingeschréinkt werden.

10 Aufgrund des relativistischen Beamings (vel. Abschnitt2.6.4) kénnen die erzeugten Neutro-
nen entlang der Jetachse trotz der Maximalenergie der priméiren Protonen von einigen 10'° eV
deutlich hohere beobachtete Energien aufweisen. Die auflerhalb von M 87 als Zerfallsprodukte
entstehenden sekundéiren Protonen kénnten durch die Ablenkung im intergalaktischen Magnet-
feld dennoch die Erde erreichen und so den UHECR-FIufl bis zu der bisher beobachteten
Maximalenergie von 3.2 - 1020 eV verursachen.
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Abbildung 7.14: Beschreibung der spektralen Energieverteilung des Kernes von M 87
mit dem SPB-Modell unter der Annahme, daf es sich bei dieser Region um ein Objekt
vom HBL- (durchgezogene Kurve) bzw. LBL-Typ (gestrichelte Kurve) handelt (Darstel-
lung nach|Donea und Protheroe (2003)). Die vertikalen Linien markieren die Energie,
ab der ein exponentieller Abbruch des Flusses aufgrund der Paarbildungswechselwirkung
der TeV-Photonen mit der Infrarotstrahlung eines angenommenen Staubtorus mit der
jeweils angegebenen Temperatur zu erwarten wdre. Ebenfalls dargestellt ist das mit dem
HEGRA-Teleskopsystem gemessene Spektrum.

Im Falle von M87 konnte bisher nicht eindeutig bestimmt werden, ob
dieses Objekt einen derartigen Torus besitzt oder nicht (siehe z.B. [Perlman
et all (2001)). Donea und Protheroe (2003) haben daher einen Grenzfall model-
liert, dessen Ausmafle noch konform mit den vorliegenden Mefldaten sind. Ab-
bildung [7.14 zeigt das Ergebnis einer Untersuchung der Extinktion der TeV-+-
Strahlung fiir verschiedene Staubtemperaturen. Die in der Abbildung wieder-
gegebenen Beschreibungen der SED mit dem SPB-Modell nach Protheroe
et al.l (2003) sind hierbei nur als exemplarisch zu betrachten, da diese Studie ledig-
lich die Existenz einer TeV-v-Emission innerhalb des Torus voraussetzt. Aus der
Darstellung des mit dem HEGRA-Teleskopsystem gemessenen Energiespektrums
ist dagegen erkennbar, dafl die Temperatur des angenommenen Staubtorus deut-
lich unterhalb von 250 K liegen muf3. Aus dem mit den H-E-S-S-Teleskopen bis zu
einer Energie von etwa 20 TeV gemessenen Spektrum kann sogar auf eine Torus-
temperatur T'pos < 100 K geschlossen werden.

Aus den Resultaten der bisherigen Messungen im TeV-Energiebereich 148t
sich daher schlielen, dafl M 87 entweder keinen oder nur einen sehr diinnen, kal-
ten Staubtorus besitzt, sofern die beobachtete TeV-v-Strahlung aus dem inneren
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Jetbereich mit einer Distanz von weniger als 1 pc zum zentralen Schwarzen Loch
stammt. Eine beispielsweise durch eine hohere Akkretionsrate verursachte, gro-
Bere Aktivitdt im Zentrum von M 87 wiirde dagegen eine Aufheizung des ange-
nommenen Torus bewirken. Daher kénnte die Beobachtung einer Antikorrelation
zwischen der Emission im Infrarotbereich und dem gemessenen TeV-vy-Flufi neben
wichtigen Hinweisen auf den hochenergetischen Emissionsprozefl auch zu weiteren
Aufschliissen iiber die Eigenschaften des Torus fithren.

7.5.6 Schlufifolgerungen aus dem Nachweis von M 87 im
TeV-Energiebereich

Mit dem signifikanten Nachweis durch das HEGRA-Teleskopsystem und der nach-
folgenden Bestétigung durch die H-E-S-S-Teleskope stellt die Radiogalaxie M 87
den Prototypen einer neuen Klasse von TeV-lauten extragalaktischen Objekten
dar, die nicht zu den Blazaren gehdren. Die relativ geringe Entfernung von M 87
fithrt ferner dazu, daf} sich das von der Erde aus gemessene Photonenspektrum
nur verhéltnisméfig wenig von dem intrinsischen Spektrum der Quelle unter-
scheidet (siehe auch Abschnitt [7.3.5). Auf diese Weise werden die stets modell-
abhéngigen Effekte einer Riickfaltung anhand der EHL-Extinktion minimiert
(vgl. Abschnitt 2.8.3). Damit kann die SED von M 87 in Zukunft moglicherweise
als Standard fiir die Modellierung vergleichbarer Objekte dienen.

Die deutlichen Anzeichen fiir einen variablen TeV-+-Fluf§ in den kombinier-
ten HEGRA- und H-E-S-S-Messungen weisen vor allem auf den hellen Jetknoten
HST-1 oder direkt auf die unmittelbare Kernregion als Emissionsort der beob-
achteten TeV-v-Strahlung hin. Dabei stellen die aus der Beschreibung der TeV-
Blazare iibertragenen Modelle derzeit die bevorzugten Ansédtze zur Erklarung
der Emission im TeV-Energiebereich dar. Es kann jedoch nicht ausgeschlossen
werden, daf die beobachtete TeV-v-Strahlung zu kleineren Anteilen aus weiteren
Komponenten wie beispielsweise der Neutralino-Annihilationsstrahlung zusam-
mengesetzt ist.

Wie bei der Beschreibung der einzelnen Ansétze zur Modellierung der SED
von M87 deutlich wird, besteht derzeit ein Mangel an simultanen Messun-
gen in einem moglichst groflen Bereich des elektromagnetischen Spektrums.
Fiir die weitere Untersuchung der hochenergetischen Emission von M 87 sind
dabei insbesondere auch Messungen bei verschiedenen Flufiniveaus von groflem
Interesse. Eine auf M 87 ausgerichtete Multi- Wavelength-Kampagne wird inzwi-
schen unter anderem dadurch erleichtert, dal M 87 aufgrund seiner kleinen Dekli-
nation von den Standorten aller vier sensitiven Instrumente der neuen Generation
(CANGAROO-III, H-E-S-S, MAGIC und VERITAS, vgl. Unterkapitel [3.6) unter
akzeptablen Zenitwinkeln beobachtet werden kann.

Die Ergebnisse der Beobachtungen von M 87 im TeV-Energiebereich lassen
auch den n#chstgelegenen AGN, die FRI-Radiogalaxie Centaurus A, als aus-
sichtsreichen Kandidaten fiir einen Nachweis erscheinen. Mit einer Entfernung
von etwa 3.5 Mpc und einem besonders groffen Sichtwinkel zur Jetachse von 50 °
bis 80° (Tingay et al.[1998) wurde Centaurus A unter anderem als einzige FR I-
Radiogalaxie mit dem EGRET-Instrument nachgewiesen (Hartman et al.[1999).
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Oberhalb von etwa 300 GeV wurde das Objekt auflerdem moglicherweise bereits
in den Jahren 1972 bis 1974 durch |Grindlay et al.| (1975) (ohne Verwendung
der abbildenden atmosphérischen Cherenkov-Technik) nachgewiesen (siehe auch
Abschnitt 2.7.1). Im Falle der Radiogalaxie Centaurus A kénnen prinzipiell diesel-
ben Emissionsmodelle fiir den GeV-/TeV-Energiebereich verwendet werden wie
bei M 87 (vgl. Tabelle[7.1im Unterkapitel 7.2). Aufgrund der Lage dieses Objektes
in der siidlichen Hemisphére kommen fiir entsprechende Beobachtungen vor allem
das CANGARQOO-III- und das H-E-S-S-Teleskopsystem in Betracht. Eine relativ
kurze Messung mit den H-E-S-S-Teleskopen wihrend eines niedrigen Flufiniveaus
im Rontgenbereich hat dabei bereits zur Bestimmung einer oberen Fluigrenze
von 1.9 % des Crab-Flusses oberhalb von 190 GeV gefiihrt. Eine Extrapolation des
mit dem EGRET-Instrument gemessenen Spektrums l&8t jedoch fiir den Fall eines
hoheren Flufiniveaus einen signifikanten Nachweis moglich erscheinen (Aharonian
et al. 2005Db)).



Kapitel 8

TeV-Beobachtungen von weiteren
extragalaktischen Objekten

Neben den in den vorangegangenen Kapiteln vorgestellten Nachweisen der
Blazare H 1426+428 und 1ES 1959+650 sowie der Radiogalaxie M 87 wurde im
Rahmen der vorliegenden Arbeit bei einer Reihe von weiteren extragalaktischen
Objekten nach Emission von TeV-v-Strahlung gesucht. Der zweifelsfreie Nachweis
von M 87 als TeV-v-Quelle legt dabei nahe, dal auch bei anderen radio-lauten
Objekten, die nicht der Klasse der Blazare angehoren, eine fiir das HEGRA-
Teleskopsystem nachweisbare Emission vorhanden sein konnte. Die Ergebnisse
in Bezug auf die entsprechend untersuchten Kandidaten sind im nachfolgenden
Unterkapitel 8.1 zusammengefafit. Einige der beobachteten Radiogalaxien sind
gleichzeitig auch die zentralen Objekte von sogenannten ,reichen* Galaxien-
haufen. Das grofie Gesichtsfeld des Teleskopsystemes erlaubt dabei die Suche nach
moglichen punktformigen bzw. ausgedehnten Quellen im Zentralbereich dieser
Haufen. Das Unterkapitel 8.2 beschreibt die hierzu durchgefiihrten Analysen sowie
die Ergebnisse einer Beobachtung des Coma-Galaxienhaufens. Im Anschlufl daran
werden die Beobachtungsresultate der beiden prominenten Starburst-Galaxien
M 82 und NGC 253 vorgestellt. Der letzte Abschnitt dieses Kapitels ist der Suche
nach TeV-v-Strahlung von Gamma-Ray Bursts gewidmet.

8.1 Suche nach TeV-v-Strahlung von weiteren
radio-lauten extragalaktischen Ob jekten

Die Erzeugung von TeV-vy-Strahlung in AGN wird im allgemeinen im Zusammen-
hang mit der Existenz eines relativistischen Jets gesehen. Diese Jets wurden zu-
mindest in allen radio-lauten AGN nachgewiesen (vgl. Abschnitt 2.6.1). Daher
ist es im Hinblick auf den zuvor beschriebenen TeV-Nachweis der Radiogalaxie
M 87 wiinschenswert, weitere vergleichbare Objekte zu untersuchen, die nicht
zum BL Lac-Typ gehoren. Die Radiogalaxie Centaurus A kann als néchstgele-
gener AGN von La Palma aus nur unter Zenitwinkeln oberhalb von 60° beob-
achtet werden. Aus diesem Grund wurde eine Reihe anderer radio-lauter Objekte
fiir HEGRA-Beobachtungen ausgewéhlt, die im oberen Teil von Tabelle 8.1/ auf-
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gelistet sind. Es handelt sich dabei um sechs Radiogalaxien und einen sogenannten
Flat-Spectrum Radio Quasar (FSRQ, vgl. Abschnitt 2.6.2).

Die hier vorgestellten Beobachtungen wurden im Rahmen des HEGRA-AGN-
MeBprogrammes zur Suche nach weiteren extragalaktischen TeV-y-Quellen neben
den etablierten BL Lac-Objekten Mrk-421 und Mrk-501 durchgefiihrt (Aharonian
et _al. 2004b)). Die Beobachtungszeiten fiir die einzelnen Objekte unterscheiden
sich dabei zum Teil erheblich, weil die Prioritdten vor allem auf den drei pro-
minenten Radiogalaxien Cygnus A (siehe Abbildung 2.6), M 87 (Virgo A, siehe
Abbildungen 7.1 und [7.6) und NGC 1275 (Perseus A) gelegen haben.” Der Grund
fiir diese Wahl liegt neben den guten Voraussetzungen fiir eine nichtthermische,
hochenergetische Emission in der Moglichkeit, gleichzeitig mit diesen Radio-
galaxien auch die Zentralbereiche des Cygnus A-, des Virgo- und des Perseus-
Galaxienhaufens beobachten zu konnen. Die Ergebnisse dieser Untersuchungen
werden im Abschnitt 8.2/ beschrieben.

Die Analyseergebnisse der sieben untersuchten Datensétze sind in Tabelle 8.1
zusammengefafit. Zum Vergleich sind in der Tabelle zusétzlich auch die Werte der
Radiogalaxie M 87 aufgefiihrt, die derzeit als einzige zweifelsfrei nachgewiesene
extragalaktische TeV-y-Quelle auflerhalb der Klasse der BL Lac-Objekte gilt. Bei
keinem der {ibrigen radio-lauten Objekte konnten Hinweise auf eine kontinuier-
liche oder ausbruchartige Emission im TeV-Energiebereich gefunden werden. Die
teilweise deutlichen Unterschiede der ermittelten oberen Flufigrenzen sind dabei
vor allem auf die zuvor angesprochenen, stark verschiedenen Beobachtungszeiten
zuriickzufiihren.

8.2 Untersuchung prominenter Galaxienhaufen

Galaxienhaufen stellen als grofite gravitativ gebundene Objekte im Universum
eine weitere potentielle Klasse von TeV-y-Quellen dar, wobei ihre erwartete In-
tensitdt jedoch relativ gering ist (vgl. Abschnitt 2.7.2). Im Hinblick auf die EHL-
Extinktion von extragalaktischer TeV-vy-Strahlung (vgl. Abschnitt 2.8.1) kom-
men daher nur verhéltnisméfiig nahegelegene Objekte als geeignete Kandidaten
fiir einen Nachweis mit Cherenkov-Teleskopen in Betracht. Aufgrund ihrer rdum-
lichen Ausdehnung umfassen nahe Galaxienhaufen allerdings héufig Bereiche am
Himmel, deren Durchmesser deutlich grofler als 1° sind. Die hohe Sensitivitéit
und insbesondere das grofle Gesichtsfeld des HEGRA-Teleskopsystemes lassen
es dennoch sinnvoll erscheinen, in den Kernbereichen aussichtsreicher Galaxien-
haufen nach der Emission von TeV-v-Strahlung zu suchen.

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde hierzu ein Beobachtungsvor-
schlag fiir eine tiefe Beobachtung des Coma-Galaxienhaufens ausgearbeitet, deren
Ergebnisse im Anschlufl vorgestellt werden. Danach erfolgt eine Untersuchung
der bereits vorgestellten Beobachtungen der Radiogalaxien Cygnus A, M 87 und
NGC 1275 im Hinblick auf die entsprechenden Galaxienhaufen.

I Mit dem Buchstaben A wird jeweils das im Radiobereich hellste Objekt eines Sternbildes
bezeichnet.
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: Tobs,eff Ethr SDC SKOI SPrahl o
Objekt  Typ ? m [Tevl| ] o] o] | [mCrab)
M &7 FRI5 0.00436 | 73.5 1.1 49 -06 0.8 [53+14
NGC315 FRL5 0.0165 144 1.3 04 13 26 |<36 ™
NGC1275 FRI 0.0176 82.6 1.1 -1.3 -04 -06 |<9 ™
3C 120 FRI 0.0330 214 1.3 1.5 15 -01 | <16 ™
Cygnus A FRII  0.0561 56.4 1.3 02 1.7 05 |<21 ™
3C 192 FRII  0.0597 2.7 1.3 1.1 07 09 |<180™
4C +31.04 FRI 0.0600 58 094 | -09 -1.7 1.0 | <31 ™
3C273 FSRQ 0.158 114 1.6 02 -02 05 |<60 ™

PQ 02 -12 04 |<23 ®
Coma-GH AQ-1  0.0231 52.7 1.1 05 0.2 -03 | <41 ®
AQ-2 1.0 -0.8 -0.8 | <160™
M 86 EG -0.00081 | 39.0 1.1 09 22 08 |<22 ™
M 82 SBG  0.00068 || 439 2.1 04 1.0 -03 [<52 ™
NGC253 SBG  0.00081 | 325 5.2 09 05 -05 |<110®

(x): obere Fluigrenze, Vertrauensniveau 99 %

Tabelle 8.1: Ergebnisse der Beobachtungen weiterer extragalaktischer Objekte. Neben
dem Namen, der Klassifizierung und der Rotverschiebung z sind jeweils die effek-
tive Mefdauer T ops of, die effektive Energieschwelle Ey,,, die Signifikanzen Spc, Sko
und S pran; sowie der Photonenfluf$ ®. oberhalb der jeweiligen effektiven Energieschwelle
angegeben. Die bei der Klassifikation verwendeten Abkiirzungen bedeuten hierbei: FR =
Fanaroff-Riley (vgl. Abschnitt [2.6.5), FSRQ = ,flat-spectrum radio quasar®, GH =
Galazienhaufen, EG = elliptische Galaxie, SBG = Starburst-Galazie. Beim Coma-
Galaxienhaufen werden entsprechend Abschnitt 8.2.1 die Fille einer mdglichen punkt-
formigen (PQ), einer schwach ausgedehnten (AQ-1) sowie einer stark ausgedehnten
Quelle (AQ-2) unterschieden. Die Ergebnisse der Beobachtungen von M 86 sowie der
Starburst-Galazien M 82 und NGC 253 sind Gegenstand der Abschnitte!8.2.2 bzw. |8.35.

8.2.1 Beobachtungen des Coma-Galaxienhaufens

Der prominente Coma-Galaxienhaufen ist eines der ,reichsten“ nahegelegenen
Objekte seiner Art und umfafit mehr als 1000 Galaxien. Mit einer mittleren
Rotverschiebung von z = 0.0231 weist der Coma-Haufen eine Entfernung von
etwa 95 Mpc auf. Der mittlere Durchmesser seines Kernbereiches betrédgt dabei
mehr als 1 Mpc, so dafl das Objekt am Himmel ein Gebiet mit einem Durchmes-
ser von etwa 0.6° umfafit. Die zentralen Objekte des Coma-Haufens stellen die
beiden Radiogalaxien NGC 4874 und NGC 4889 dar, die in der Himmelsprojek-
tion weniger als 0.07 ° vom Zentrum des Haufens entfernt liegen. Von Interesse fiir
die Modellierung von hochenergetischer y-Strahlung sind insbesondere die Beob-
achtungen mit dem BeppoSAX- und dem RXTE-Satelliten im Bereich harter
Rontgenstrahlung, die als Hinweis auf eine nichtthermische Emission interpre-
tiert werden (Fusco-Femiano et al.ll1999, Rephaeli et al.|[1999). Aufgrund seiner
als giinstig angesehenen Eigenschaften gilt der Coma-Galaxienhaufen als einer
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der am besten geeigneten Kandidaten fiir die Suche nach TeV-v-Strahlung.

Die vom Autor der vorliegenden Arbeit vorgeschlagenen Beobachtungen mit
dem HEGRA-Teleskopsystem wurden im Frithjahr 2001 mit einer effektiven
Mefldauer von 52.7h umgesetzt. Wegen der moglichen Ausdehnung der Signal-
region wurden die Messungen dabei mit einem vergréflerten wobble-Radius von
0.7° anstelle der iiblichen 0.5° durchgefiihrt. Damit kann auch in diesem Fall
das Ringsegment-Modell zur Untergrundbestimmung verwendet werden (vgl.
Abschnitt 4.8.2). Eine gewisse Schwierigkeit bei der praktischen Durchfithrung
der Beobachtungen vom HEGRA-Standort stellt die Deklination des Coma-
Haufens dar: Aufgrund der sehr geringen Differenz zur geographischen Breite
von La Palma kulminiert das Objekt dicht am Zenit. Wie im Abschnitt 4.3.1
erlautert wurde, sind bei einer azimutalen Teleskopmontierung in diesem Fall sehr
hohe Nachfithrgeschwindigkeiten um die vertikale Achse erforderlich. Aus diesem
Grund traten bei den Beobachtungen in seltenen Féllen Positionierungsfehler
einzelner Teleskope auf, die zu einer leichten Erhohung der im Abschnitt 4.6.2
beschriebenen technischen Ausfallzeiten gefiihrt haben.

Bei der Auswertung der Beobachtungen des Coma-Galaxienhaufens kann so-
wohl nach punktférmigen als auch nach ausgedehnten Quellen gesucht werden.
Im Falle der Suche nach ausgedehnter TeV-+-Emission werden hierbei zwei
verschiedene Modellvorhersagen iiberpriift, die im folgenden vorgestellt werden.
Die resultierenden Zahlenwerte dieser Untersuchungen sind im unteren Teil von
Tabelle 8.1/ zusammengefafit.

Suche nach punktféormigen Quellen in der Himmelsregion des Coma-
Galaxienhaufens:

Abbildung 8.1 zeigt im oberen linken Teil die aus der Suche nach punktférmi-
gen Quellen im Bereich des Coma-Haufens resultierende Himmelskarte. Aus der
oben rechts gezeigten Verteilung der Signifikanzen Spc in der Himmelskarte wird
dabei deutlich, dafl das Ergebnis in diesem Fall der Erwartung fiir den Fall
einer reinen Untergrundmessung entspricht. Der in Tabelle 8.1 mit der Abkiir-
zung PQ bezeichnete Eintrag gibt zusétzlich das Ergebnis fiir die Suche nach
einer punktformigen Quelle im Zentralbereich des Coma-Haufens um die beiden
Radiogalaxien NGC 4874 und NGC 4889 an. Die Messung ergibt in diesem Fall
die Signifikanz Spc = 0.2 0 und eine obere Flufigrenze von 23 mCrab.

Suche nach einem ausgedehnten Emissionsgebiet entsprechend dem
Modell von Atoyan und Vélk (2000):

Unter Beriicksichtigung der gesamten spektralen Energieverteilung vom Radio-
bis in den 100 MeV-Bereich haben Atoyan und V6lk/ (2000) die Emission von hoch-
energetischer vy-Strahlung aus der Richtung des Coma-Galaxienhaufens model-
liert (siehe Abbildung 8.2). Fiir Energien oberhalb von 1GeV hat demnach ins-
besondere die Protonenkomponente der nichtthermischen Teilchenpopulation eine
herausragende Bedeutung. Die y-Strahlung wird nach diesem Modell bei inelasti-
schen Proton-Proton-Stéfen mit dem heiflen und sehr dichten, angeregten Gas



8.2. Untersuchung prominenter Galaxienhaufen 241

3 © £ F [ 52/ ndf 36.99 / 30
. 288 i < 5 r &
- Coma-Galaxienhaufen . 3 [ Coma-Galaxienhaufen
g HEGRA-Teleskopsystem (2001 S 2 HEGRA-Teleskopsystem (2001)
§ 286 S =
W5 e g 3 Hg = 0.156 + 0.025
(=4 = .
2 =
% 284 , g & 10’1 0, =0.995 + 0.017
c n = C
3 282 l g [ (!
a | < L ¢
. O o
278 10
27.6 2 E
27.4 [
27.2 -4
1 =
27 E..1 Ly
13.06 13.04 1302 13 1298 1296 1294 12.92 4 2 0 2 4
Rektaszension a ;500 [h] Signifikanz Sy [0]
3 B £ r [ }¢/ndf 37.95 /| 30
T, Q c F
= Perseus-Gal.haufen (um NGC1275) . & 2 L Perseus-Gal.haufen (um NGC1275)
% HEGRAsT eleski stem (1998-2000) 5 2 [ HEGRA-Teleskopsystem (1998-2000)
P g 3 Mg = 0.055 +0.025
é % E 102 = 0, =0.986 + 0.018
£ 2@ = .
3 N -
fa} < L
0
10 =
2 E
-4
1 =
Bl Ll
34 3375 335 3325 33 3275 325 4 c o 2 4
Rektaszension o,y [M] Signifikanz Sy [0]
g ) £ £ [5¢/ndf 3674 1 30
he] B Q = L .
= Galaxienhaufen'um Cygnus A . & E [ Galaxienhaufen um Cygnus A
g HEGRA Teleskopsystem (1999-2001) i y g HEGRA-Teleskopsystem (1999-2001)
P g 3 Mg = -0.022 £ 0.025
c = f.
S 5 & w0’ 0, =0.981 +0.017
' 2 =
= § r
) c L
a < L
0 L
10 =
2 E
-4
1 =
T Lo
20075 2005 20025 20 19.975 19.95 19.925 4 2 o 2 4
Rektaszension a ;590 [h] Signifikanz Sy [0]

Abbildung 8.1: Signifikanzkarten und -verteilungen fir die Himmelsregionen um
die Zentralbereiche des Coma- (oben), des Perseus- (um NGC 1275, Mitte) und des
Cygnus-A-Galazienhaufens (unten). Bei der Datenauswertung wurden dabei jeweils die
Analyseschnitte fiir die Suche nach einer punktférmigen Quelle angewendet.
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Abbildung 8.2: Modellierte spektrale Energieverteilung des Coma-Galazienhaufens
oberhalb von 10 MeV (nach Atoyan und Volk (2000)). Die Kurven zeigen die Brems-
strahlungsemission der relativistischen Elektronenkomponente im ICM (durchgezogene
Linie) sowie die aufgrund von Protonen- Wechselwirkungen im ICM emittierte Strah-
lung fiir zwei verschiedene Gesamtenergiegehalte W, = 3 x 10%2 erg (gestrichelt) bzw.
3 x 109 erg (punktiert). Ebenfalls dargestellt sind eine mit dem EGRET-Instrument
bestimmte obere Flufigrenze sowie die erwarteten Empfindlichkeiten des GLAST-
Satelliten und der neuen Cherenkov-Teleskopsysteme. Im Falle der Teleskopsysteme
symbolisiert die obere Kante der Sensitivititsfliche die Empfindlichkeit fiir eine aus-
gedehnte Quelle mit einem Durchmesser von etwa 1°, wdhrend die untere Kante die
Empfindlichkeit fiir eine punktformige Quelle darstellt. Die HEGRA-Flufigrenze zeigt
das Ergebnis der im Text beschriebenen Analyse unter der Annahme eines differentiel-
len Spektralindex von 2.5.

innerhalb des Haufens (dem sogenannten , Intracluster-Medium®, kurz: ICM) tiber
den Prozef des nachfolgenden 7°-Zerfalles erzeugt.

Nach Atoyan und Vo6lkl (2000) ist fiir die Ausdehnung der hochenergetischen
Emission des Coma-Haufens ein Durchmesser von etwa 0.11° zu erwarten. Unter
der Annahme eines mit konstanter Flachenhelligkeit leuchtenden Objektes wurde
daher der Analyseschnitt auf den Winkelabstand A©? entsprechend Formel 4.5
im Abschnitt 4.6.6/ aufgeweicht. Die Ergebnisse dieser Signalsuche sind unter der
Bezeichnung AQ-1 in Tabelle 8.1 aufgefithrt. Auch in diesem Fall haben sich
keine Hinweise auf eine TeV-vy-Emission des Coma-Haufens ergeben. Die aus den
HEGRA-Messungen zu der hier untersuchten Ausdehnung unter der Annahme
eines differentiellen Spektralindex von 2.5 ermittelte obere Flufligrenze ist aufler-
dem in Abbildung 8.2/ dargestellt. Dabei wird ersichtlich, daf§ bereits das im Ver-
gleich zu den neuen Instrumenten weniger empfindliche HEGRA-Teleskopsystem
aussagekriftige Einschrankungen fiir die weitere Modellierung dieses Galaxien-
haufens liefern konnte. Ein Gesamtenergiegehalt der relativistischen Protonen-
komponente im ICM von 3 x 10% erg kann demnach ausgeschlossen werden.
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Abbildung 8.3: Spektrale Energieverteilung der Kernregion eines mit numerischen
Methoden simulierten Galaxienhaufens im Bereich von 10keV bis 10 TeV, dessen
physikalische Parameter dem Coma-Galaxienhaufen entsprechen (Darstellung nach
Minzati (2003)). Die durchgezogene bzw. gestrichelte Linie zeigen dabei die erwar-
tete Emission fiir Magnetfelder mit einer Stirke von 0.15 bzw. 0.5uG. Die nomi-
nellen Sensitivititen einer Reihe von wverschiedenen Instrumenten werden durch die
punktierten Linien dargestellt. Die HEGRA-Flufigrenze zeigt das Resultat der im Text
beschriebenen Untersuchung des Coma-Haufens fiir die hier betrachtete Ausdehnung des
Kernbereiches von 1.0° unter der Annahme eines differentiellen Spektralindex von 2.5.

Untersuchung der Kernregion des Coma-Galaxienhaufens nach dem
Modell von Miniati (2003):

Die FErgebnisse einer umfangreichen numerischen Simulation eines Galaxien-
haufens, dessen physikalische Parameter denjenigen des Coma-Haufens ent-
sprechen, wurde von Miniati (2003) veroffentlicht. Bei den Berechnungen wurde
insbesondere die zeitliche Entwicklung der grofiriumigen Haufenstruktur zu-
sammen mit der Evolution der nichtthermischen Teilchenpopulationen (primére
Protonen und Elektronen sowie sekundére Elektronen) simuliert. Die resul-
tierende spektrale Energieverteilung des Kernbereiches aufgrund der Emissions-
prozesse der Bremsstrahlung, der inversen Comptonstreuung und des 7°-Zerfalles
ist in Abbildung 8.3 fiir zwei verschiedene Magnetfeldstirken dargestellt. Auch
bei dieser Modellierung wird die hochenergetische Emission oberhalb von 1 GeV
in der zentralen Region des Galaxienhaufens durch die Wechselwirkungen der im
ICM vorhandenen relativistischen Protonenpopulation hervorgerufen. Der eben-
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falls von Miniatil (2003)) untersuchte duflere Bereich des Haufens weist dagegen in
Abhéngigkeit von der angenommenen Stéirke des ICM-Magnetfeldes eine schwé-
chere Emission auf, die im wesentlichen durch inverse Comptonstreuung der
relativistischen Elektronenkomponente im ICM bewirkt wird.

In der hier vorgestellten Modellierung werden entsprechend Abbildung 8.3
nachweisbare TeV-Photonenfliisse fiir den Kernbereich des Coma-Haufens vorher-
gesagt. Fiir diese Region wird dabei eine Ausdehnung mit einem Durchmes-
ser von 1.0° angenommen, die bei der Entfernung des Haufens einer Distanz
von etwa 1.7 Mpc entspricht. Unter Verwendung eines entsprechend erheblich
aufgeweichten Schnittes auf den Winkelabstand A©? (siche oben) kénnen die
HEGRA-Mefdaten auch im Hinblick auf einen Vergleich mit der Modellierung
von Miniati (2003) ausgewertet werden. Die Ergebnisse sind dabei mit der Be-
zeichnung AQ-2 ebenfalls in Tabelle 8.1/ aufgefiihrt. Auch in diesem Fall hat die
Datenanalyse keinen Hinweis auf eine Emission von TeV-v-Strahlung erbracht.
Unter der Annahme eines differentiellen Spektralindex von 2.5 wurde die aus
den Ergebnissen ermittelte obere Fluigrenze in eine Einschrankung auf die spek-
trale Energieverteilung konvertiert. Aus der Darstellung in Abbildung 8.3 wird
dabei deutlich, dafl eine magnetische Feldstérke von 0.15 uG im ICM beim Coma-
Haufen schon allein aufgrund der HEGRA-Messungen ausgeschlossen werden
kann. Aus diesem Ergebnis 148t sich damit die Bedeutung der Beobachtungen von
Galaxienhaufen im GeV-/TeV-Energiebereich erkennen. Aufgrund der in der Ab-
bildung ebenfalls markierten hoheren Sensitivitdt des H-E-S-S-Teleskopsystemes
besteht ferner die Hoffnung, den Coma-Galaxienhaufen im GeV-/TeV-Bereich
nachweisen zu konnen. Die Vermessung des Spektrums und der Morphologie einer
solchen Emission wiirden dabei wesentliche Informationen fiir das Verstédndnis
dieses Objektes liefern.

8.2.2 Der Virgo-Galaxienhaufen

Der nahegelegene Virgo-Galaxienhaufen wurde bereits im Abschnitt [7.1 im
Zusammenhang mit der Beschreibung seines zentralen Objektes, der Radiogalaxie
M 87, vorgestellt. Mit seiner mittleren Rotverschiebung von z = 0.0036 weist der
Virgo-Haufen nur eine Entfernung von ungefédhr 15 Mpc auf und umfafit mit seiner
Ausdehnung von etwa 10° x 10° einen relativ grofen Himmelsausschnitt.

Die tiefe HEGRA-Beobachtung der Radiogalaxie M 87 ermdoglicht gleichzeitig
eine Suche nach TeV-y-Emission in der Zentralregion des Virgo-Haufens. Im Ver-
gleich zu der in einer fritheren Verdffentlichung verwendeten Methode (Gotting
et al.l2001d) stellt die im Abschnitt 4.8.4/ beschriebene Suche nach punktférmi-
gen Quellen im Gesichtsfeld eine erheblich empfindlichere Methode dar. Die aus
dieser Auswertung resultierende Signifikanz-Himmelskarte wurde bereits in Ab-
bildung 7.4/ auf Seite 213 dargestellt. Wie aus der Himmelskarte sowie aus der
Verteilung der Signifikanzen unter Ausschluff von M 87 deutlich wird, konnten
im Kernbereich des Virgo-Haufens keine weiteren punktférmigen TeV-v-Quellen
nachgewiesen werden. Bei der Suche nach ausgedehnter Emission wurden aufler-
halb der Himmelsposition von M 87 ebenfalls keine Anzeichen auf ein ausgedehn-
tes Emissionsgebiet gefunden.
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In Abbildung 7.4/ ist neben M 87 auch die Position der elliptischen Gala-
xie M 86 markiert, die zusammen mit M 87 das gravitative Zentrum des Virgo-
Galaxienhaufens bildet. M 86 weist dabei im optischen Spektralbereich eine nega-
tive Rotverschiebung von z = —0.00081 bzw. blauverschobene Spektrallinien
auf. Diese Beobachtung wird dahingehend interpretiert, daf§ die kompakte kleine
Galaxiengruppe um M 86 in den sich entfernenden Virgo-Haufen (bzw. dessen
Substruktur um M 87) einfillt, wobei sie sich auf den Beobachter zubewegt. Der
relativ kompakte M 86-Unterhaufen weist dabei eine verhéltnisméflig geringe Aus-
dehnung auf (Schindler et al.l1999) und stellt fir das HEGRA-Teleskopsystem
ein punktférmiges Objekt dar.

Die M 87-Beobachtungen wurden im Standard-wobble-Modus durchgefiihrt,
so dafl M 86 in diesen Messungen mit Abstédnden von etwa 1.1° bzw. 1.5° zum
Zentrum des Gesichtsfeldes erscheint. Da ein Abstand von 1.5° bereits mit einem
grofien Akzeptanzverlust verbunden ist (vgl. Abbildung [4.18)), wird die Auswahl
der Mefidaten hier auf die Winkeldistanz von 1.1 ° beschrinkt.? Die Auswertung
des resultierenden Datensatzes mit einer Dauer von 39.0h hat keine Hinweise
auf eine Emission von TeV-v-Strahlung aus der Richtung der M 86-Substruktur
erbracht. Die Ergebnisse dieser Analyse sind in Tabelle 8.1 zusammengefaft,
wobei die obere Fluigrenze von 22mCrab bei einer effektiven Energieschwelle
von 1.1 TeV das erste publizierte Meflergebnis fiir dieses Objekt darstellt.

8.2.3 HEGRA-Beobachtungen weiterer Galaxienhaufen

Wie bereits im Abschnitt 8.1 erlautert wurde, bieten insbesondere die verhéltnis-
méafig langen Beobachtungen der Radiogalaxien NGC 1275 und Cygnus A die
Moglichkeit, die Kernregionen des Perseus- und des Cygnus-A-Galaxienhaufens
zu untersuchen. Erste Ergebnisse dieser Studie haben dabei ebenfalls nicht zu
einem Nachweis einer Quelle gefiithrt (Gotting et al.|2001€). Unter Verwendung
der neuen, empfindlicheren Analysemethode ergeben sich die in Abbildung 8.1
dargestellten Signifikanz-Himmelskarten, die jedoch ebenfalls keine Anzeichen fiir
die Anwesenheit von punktférmigen TeV-v-Quellen im Gesichtsfeld des Teleskop-
systemes aufweisen. Wie schon beim Virgo-Galaxienhaufen hat die Suche nach
ausgedehnter Emission auch beim Perseus- und beim Cygnus-A-Haufen keine
Hinweise auf Quellen im Gesichtsfeld erbracht.

Wihrend der Galaxienhaufen um Cygnus A mit einer Distanz von unge-
fahr 227 Mpc verhdltnisméafig weit entfernt ist, erscheint der mit etwa 73 Mpc
wesentlich néher gelegene Perseus-Haufen als besserer Kandidat fiir die Suche
nach hochenergetischer ~-Strahlung. Fiir dieses Objekt wurde auf der Grundlage
einer Modellierung von Pfrommer und Enflin/ (2004) ein sogenanntes limitie-
rendes Spektrum (eine Folge von oberen FluBgrenzen) der Emission von hoch-
energetischer y-Strahlung bestimmt. Diese Emission wird dabei infolge von in-
elastischen Stéen der nichtthermischen Protonenpopulation mit dem heiflen Gas
im Intracluster-Medium (ICM) iiber den ProzeB des nachfolgenden 7°-Zerfalles
erzeugt (siehe auch Abschnitt 2.7.2). Das limitierende Spektrum ist in Abbil-

2 Eine eingehende Untersuchung der Ergebnisse beider wobble-Teildatensitze hat jedoch zu
vergleichbaren Ergebnissen gefiihrt.
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Abbildung 8.4: Obere Flufigrenzen auf die Emission der Kernregion des Perseus-
Galazienhaufens (Darstellung nach [Perkins et al. (2006)). Die durchgezogene Kurve
zeigt ein anhand der EGRET-Flufigrenze skaliertes limitierendes w°-Zerfallsspektrum
dar (siehe Text). Der FEinfluff der EHL-Extinktion auf das Spektrum wunter An-
nahme einer von Perkins et al. (2006) verwendeten EHL-Parametrisierung wird durch
die gestrichelte Kurve verdeutlicht. Zusdtzlich sind die mit dem Whipple-Teleskop
(Vertrauensniveau 90 %) und dem HEGRA-Teleskopsystem (Vertrauensniveau 99 %)
bestimmten oberen Flufigrenzen dargestellt.

dung 8.4 in Form einer spektralen Energieverteilung dargestellt (nach Perkins
et al. (2006)). Hierbei wurde die SED unter Verwendung einer oberen FluBgrenze
aus EGRET-Messungen fiir Energien oberhalb von 100 MeV (Reimer et al.l2003))
skaliert. Mit Hilfe einer derartigen Skalierung ist es moglich, die Energiedichte
der nichtthermischen Teilchenpopulation im ICM im Rahmen des verwendeten
Modelles abzuschétzen. Neben den EGRET-Messungen konnte aus Beobachtun-
gen mit dem Whipple-Teleskop ferner eine obere Flufigrenze von 130 mCrab ober-
halb von 400 GeV bestimmt werden, wobei eine Ausdehnung mit einem Radius
von 0.3° angenommen wurde (Perkins et al.l2006)).

Fiir diesen Bereich des Perseus-Galaxienhaufens ergibt sich aus der tie-
fen HEGRA-Beobachtung der Radiogalaxie NGC 1275 oberhalb einer Energie-
schwelle von 1.1 TeV eine obere Fluigrenze von 51 mCrab. Unter der Annahme
eines differentiellen Spektralindex von 2.5 kann damit eine Limitierung der spek-
tralen Energieverteilung auf einen Wert von 2.0 - 1072 ergem 257! bestimmt
werden. Wie Abbildung 8.4/ zeigt, schrianken die Whipple- sowie insbesondere auch
die HEGRA-Messung den moglichen Parameterraum fiir die Modellierung der
hochenergetischen Emission des Perseus-Haufens im Vergleich zu den EGRET-
Messungen weiter ein.
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8.3 HEGRA-Beobachtungen von zwei
prominenten Starburst-Galaxien

Unter Starburst-Galaxien werden Galaxien verstanden, die eine Phase beson-
ders aktiver Sternbildung durchlaufen. Die Entstehung vieler heifler, junger
Sterne (engl.: starburst) fithrt dabei zu einer starken lonisation des interstella-
ren Mediums. Aufgrund der grofien Zahl von sehr massiven Sternen mit kurzen
Lebensdauern ist ein solcher Starburst in der Regel von einer erhohten Rate von
Supernova-Explosionen begleitet. In Sternbildungsregionen mit besonders grofier
Supernova-Rate kénnen die Gas- und Photonendichten dabei im Vergleich zu
entsprechenden Gebieten in der Milchstrafle aulerordentlich hoch sein. Unter der
Annahme, daB es sich bei den Supernova-Uberresten um die Beschleuniger der
geladenen kosmischen Strahlung handelt (vgl. Abschnitt 2.5.1), ist daher auch
mit einer hohen Dichte der kosmischen Strahlung zu rechnen, die bis zu einem
Faktor 100 tiber dem in der Milchstrafle gemessenen Wert liegen kann (Volk
et_all1996). Uber den ProzeB der im Abschnitt 2.2.1/ erliuterten inelastischen
Stofreaktionen mit nachfolgendem 7%-Zerfall kann es damit zu einer Emission
von TeV-Photonen kommen. Modellrechnungen lassen dabei eine Intensitat dieser
Strahlung im Bereich der Sensitivitidt des HEGRA-Teleskopsystemes erwarten
(Volk et al.l[1996)).

Die beiden néchstgelegenen Starburst-Galaxien sind mit Entfernungen von
2.8 Mpc bzw. 3.4 Mpc das in der nordlichen Hemisphére gelegene Objekt M 82
und die siidliche Spiralgalaxie NGC 253. Als Prototyp fiir diese Objektklasse
wurde zunéchst M 82 in das HEGRA-Mefiprogramm aufgenommen. Nach der
Bekanntgabe des Nachweises von NGC 253 durch das CANGAROO-II-Teleskop
(Ttoh et al.2002) wurde zusétzlich auch dieses Objekt mit dem Teleskopsystem
beobachtet. Die Ergebnisse der nachfolgend beschriebenen Messungen sind eben-
falls in Tabelle 8.1 zusammengefaflt.

8.3.1 Die Prototyp-Starburst-Galaxie M 82

Die Beobachtungen der Starburst-Galaxie M 82 fanden in den Jahren 1998
bis 2000 statt. Aufgrund der fiir den Standort La Palma ungiinstigen Dekli-
nation von etwa 70° konnten die Messungen dabei nur unter relativ groflen
Zenitwinkeln durchgefithrt werden. Als effektive Energieschwelle des vorliegen-
den Datensatzes ergibt sich daher ein verhéltnisméfiig hoher Wert von 2.1 TeV.
Die Suche nach konstanter oder ausbruchartiger Emission von TeV-+v-Strahlung
hat auch in diesem Fall nicht zu einem signifikanten Ergebnis gefiihrt. Die bei der
Datenanalyse bestimmte obere Flufigrenze von 52 mCrab liegt dabei oberhalb des
von Volk et al| (1996) abgeschitzten Wertes von etwa 22mCrab. Der geringe
Unterschied zu dieser Vorhersage 1t jedoch erwarten, dal durch zukiinftige
Beobachtungen mit dem MAGIC-Teleskop oder dem VERITAS-Teleskopsystem
ein Nachweis bzw. eine deutliche Einschrinkung des fiir die Modellierung ver-
wendeten Parameterraumes erreicht werden kann.
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8.3.2 Untersuchung der Starburst-Galaxie NGC 253

Die Starburst-Galaxie NGC 253 wurde durch Messungen mit dem japanisch-
australischen CANGAROO-II-Teleskop in den Jahren 2000 und 2001 erstmals
als TeV-v-Quelle nachgewiesen (Itoh et al.l 2002). Uberraschend war in diesem
Zusammenhang jedoch der im Vergleich zu theoretischen Vorhersagen erstaun-
lich hohe gemessene Flul. Aufgrund einer frith verbreiteten Mitteilung iiber das
CANGAROO-Ergebnis war es moglich, NGC 253 noch im Herbst 2001 mit dem
HEGRA-Teleskopsystem zu beobachten. Diese Messungen konnten jedoch auf-
grund der Lage der Starburst-Galaxie in der Siidhemisphére nur unter Zenit-
winkeln oberhalb von 53° durchgefiihrt werden, was bei dem resultierenden
Datensatz eine effektive Energieschwelle von 5.2 TeV bewirkt. Dennoch ist diese
Beobachtung von wesentlicher Bedeutung, da ein Nachweis neben einer un-
abhéngigen Bestédtigung des Objektes als TeV-v-Quelle auch eine Fluflkali-
bration zwischen dem HEGRA- und dem CANGAROO- sowie dem H-E-S-S-
Teleskopsystem ermdglicht hatte.

Wie Tabelle 8.1 zeigt, wurden jedoch auch in den HEGRA-Mefdaten von
NGC 253 keine Hinweise auf eine Emission von TeV-Photonen gefunden. Das mit
dem CANGAROO-II-Teleskop gemessene Photonenspektrum weist entsprechend
Abbildung 8.5 einen mit steigender Energie besonders stark abnehmenden Flufl
auf. Daher steht die ebenfalls dargestellte obere FluB3grenze aus den HEGRA-
Beobachtungen nicht in Konflikt mit einer Extrapolation dieses Spektrums zu
hoheren Energien.

Die mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem als dem gegenwértig empfindlichsten
Instrument im Jahr 2003 durchgefithrten Beobachtungen von NGC 253 haben
allerdings ebenfalls nicht zu einem Nachweis gefiihrt (Aharonian et al.l2005d).
Die aus den Messungen bestimmten oberen Flufigrenzen liegen dabei um bis zu
eine GroBlenordnung unter den CANGAROO-Ergebnissen (vgl. Abbildung 8.5).
Da eine starke Variabilitdt der emittierten TeV-y-Strahlung nach den géngigen
Modellvorstellungen sehr unwahrscheinlich ist, bleibt der Grund fiir diese Diskre-
panz zunéchst unklar. Die aus den HEGRA- bzw. H-E-S-S-Messungen bestimmten
oberen Flufigrenzen liegen wie im Falle von M 82 bereits verhéltnisméafig dicht an
den theoretischen Vorhersagen. Daher ist auch in diesem Fall zu erwarten, dafl
eine deutlich tiefere H-E-S-S-Beobachtung zu wesentlichen Ergebnissen fiir das
Verstandnis der Starburst-Galaxien und moglicherweise sogar zu einem Nachweis
von NGC 253 fithren wird.

8.4 Suche nach TeV-v-Strahlung aus der
Richtung von Gamma-Ray Bursts

Die Emission von nachweisbarer -Strahlung im GeV-/TeV-Energiebereich aus
der Richtung von Gamma-Ray Bursts (GRBs) bzw. ihres Nachglithens wird von
verschiedenen Modellen vorhergesagt und konnte wesentliche Hinweise zur Ver-
tiefung dieses bedeutenden Forschungsgebietes liefern (vgl. Abschnitt 2.7.3). Im
Bereich oberhalb von 500 GeV war das HEGRA-Teleskopsystem wéahrend seiner
Betriebszeit hierbei das weltweit sensitivste Instrument. Wegen seines grofien
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Abbildung 8.5: Flufwerte und obere Grenzen (Vertrauensniveau 99 %) auf den
integralen Photonenflufi aus der Richtung von NGC 253 (Darstellung nach Aharonian
et al. (2005d)). Das sternformige Symbol stellt dabei die in der vorliegenden Arbeit
bestimmte HEGRA-Flufigrenze dar, wihrend mit den offenen Symbolen das mit dem
CANGAROO-II-Teleskop gemessene Spektrum markiert ist. Die Kurven zeigen die mit
dem H-E-S-S-Teleskopsystem fiir eine punktformige (durchgezogen) bzw. entsprechend
der CANGAROO-Messung ausgedehnte Quelle (gestrichelt) bestimmten Flufgrenzen.

Gesichtsfeldes wére es dabei trotz der verhéltnisméfig grofien Ungenauigkeit
der Positionsangaben des BATSE-Instrumentes moglich gewesen, gegebenenfalls
auch eine von einer mittleren BATSE-GRB-Position deutlich entfernt gelegene
TeV-v-Quelle nachweisen zu kénnen. Im folgenden wird zunéichst die HEGRA-
Beobachtungsstrategie fiir GRBs beschrieben. Die Ergebnisse der einzelnen GRB-
Beobachtungen sind Gegenstand des sich anschlieSfenden Abschnittes.

8.4.1 Die HEGRA-Beobachtungsstrategie fiir GRBs

Das Emissionsverhalten von GRBs ist in Bereichen niedrigerer Energie im wesent-
lichen durch einen starken Ausbruch und ein im Zeitverlauf schwécher wer-
dendes Nachglithen (engl.: afterglow) gekennzeichnet. Daher erscheint es auch
fiir den TeV-Energiebereich sinnvoll, eine moglichst zeitnahe Beobachtung einer
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GRB-Himmelsposition anzustreben.® Zu diesem Zweck wurde das HEGRA-
Teleskopsystem als Empfangerinstrument im sogenannten Global Coordinate Net-
work (GCN) registriert (vgl. Abschnitt 2.7.3). Uber das GCN werden alle iiber ein
GRB-Ereignis vorliegenden Informationen schnellstmoglich weltweit per E-Mail
sowie auf weiteren Kanélen verteilt, wobei fiir Nachfolgebeobachtungen zunéchst
insbesondere die Information iiber die Himmelsposition von Interesse ist.

Ein von D. Horns im Jahr 1998 auf dem HEGRA-Datennahmerechner im-
plementiertes Programm sorgte dabei fiir eine automatische Auswertung aller
eingehenden GCN-E-Mails. Da iiber das GCN eine Vielzahl an Informationen
von einer Reihe verschiedener (primérer) Instrumente verteilt wird, wurde
das HEGRA-GRB-Programm mit einer umfangreichen Filterfunktion versehen.
Hierbei wurden lediglich diejenigen Informationen an die Operateure weitergelei-
tet, die fiir eine mogliche Beobachtung relevant waren. Ab dem Jahr 1999 wurde
die Pflege dieses Programmes vom Autor der vorliegenden Arbeit iibernommen.
Dabei standen insbesondere Anpassungen an gednderte E-Mail-Formate sowie
die Erweiterung der Filterfunktion zur Erfassung der GRB-Informationen von
neuen priméren Instrumenten im Vordergrund. Dabei sind vor allem die GRB-
Meldungen der Satelliten RXTE, BeppoSAX und HETE-2 sowie des interpla-
netarischen GRB-Netzwerkes (IPN) zu nennen. Uber das IPN kénnen die Posi-
tionen von GRBs dabei auf der Basis von Triggerinformationen auf verschiedenen
Raumsonden bestimmt werden.

Die Notwendigkeit einer kurzfristigen néchtlichen Sichtbarkeit vom Tele-
skopstandort aus schrinkt die Auswahl geeigneter GRB-Himmelspositionen
bereits stark ein. Dennoch war es zur Vermeidung von Konflikten mit dem
Beobachtungsplan fiir das HEGRA-GRB-Mefiprogramm notwendig, eine Reihe
von Bedingungen fiir die Durchfithrung einer sinnvollen GRB-Beobachtung
festzulegen. Hierbei sind die folgenden Punkte von Bedeutung:

e Zeitspanne seit dem Beginn des GRB-Ereignisses: < 24h

e Zenitwinkel einer moglichen GRB-Beobachtung: < 50°

e Sichtbarkeit einer GRB-Position: > 20 min
e Genauigkeit der GRB-Position: < 2°

Die Einschriankung auf die Genauigkeit der Positionsangabe betrifft dabei
nur GRB-Meldungen des BATSE-Instrumentes sowie des IPN. Sobald ein
GRB-Ereignis alle genannten Bedingungen erfiillt hatte, wurden die Operateure
unmittelbar automatisch iiber die anstehenden Beobachtungen informiert. Um
eine moglichst frithzeitige Aufnahme der Messungen zu garantieren, wurde das
Personal ferner 20 min vor Beginn der Sichtbarkeit der GRB-Himmelsposition
aufgefordert, die laufenden Beobachtungen zu unterbrechen. Auf diese Weise
konnte gewéhrleistet werden, dafl die Teleskope rechtzeitig auf die entsprechende
Himmelsposition ausgerichtet wurden.

3 In diesem Zusammenhang ist es sinnvoll, die GRB-Ereignisse mit den bisher héchsten
nachgewiesenen Photon-Energien zu betrachten. Das EGRET-Instrument hat beispielsweise
withrend des Ausbruches GRB-940217 eine Zeitreihe mit einer Linge von etwa 90 min aufge-
zeichnet. Das hochstenergetische Photon wurde dabei mit einer Energie von 18 GeV ungefiahr
75 min nach dem Signal im BATSE-Detektor registriert (Hurley et al.[[1994)).
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. ATcre Topser Euwr || S Skol  Sprant | ©, ¥
k A obs,e o a 5y

Objekt o | W] [TeV] | o] o] o] | mCrab)
GRB-971214 6" 268.0 2.9 2.1 0.1 -06 -14 < 130
GRB-980519 0.5” 62.9 4.6 5.0 05 -1.1 -1.2 < 380
GRB-980527 1.5° 16.5 4.7 1.1 -1.1 -1.0 -0.2 < 40
GRB-990316 04° 8.2 1.7 2.0 1.2 0.4 0.2 < 370
GRB-990807 1.9° 2.1 2.5 1.3 05 -0.7 -0.3 < 130
GRB-991002 1.7° 1.0 1.3 1.7 0.1 1.1 0.8 < 280
GRB-991216 0.1” 9.9 1.3 1.9 0.3 0.8 -0.2 < 190
GRB-000201 0.6° 0.7 2.5 14 -0.7 -0.2 -0.1 < 110
GRB-010222 0.2” 19.2 3.6 1.0 2.0 0.3 04 < 500
GRB-010324 0.13° 11.1 1.3 2.1 1.2 1.0 1.1 < 510
GRB-020317 18" 4.3 4.0 1.4 06 -12 0.6 < 110
GRB-020812 4" 13.8 1.7 2.0 -14 -1.6 1.3 < 110

(x): obere Flufigrenzen, Vertrauensniveau 99 %

Tabelle 8.2: FErgebnisse der HEGRA-Beobachtungen von Gamma-Ray Bursts. Die
Griffe Apys gibt den kleinsten bekannten Fehler auf die GRB-Position an. Die
Grifie AT grp beschreibt die Zeitdifferenz zwischen dem Beginn des GRB-Ereignisses
und dem Beginn der HEGRA-Beobachtung (vgl. Fufinote /). Ferner sind die effek-
twe MefBdauer T ops e, die effektive Energieschwelle Ey,,., die Signifikanzen Spc, Skol
und S pran; sowie der Photonenfluf$ ®. oberhalb der jeweiligen effektiven Energieschwelle
angegeben.

Aufgrund der insbesondere im Falle des BATSE-Instrumentes gegebenen
Positionsungenauigkeiten wurden die HEGRA-GRB-Beobachtungen in der Regel
im ON-Modus durchgefiihrt (vgl. Abschnitt [4.8)). Fiir den Fall einer Unsicherheit
von mehr als 1° wurde die entsprechende Himmelsregion zusétzlich mit weiteren
Beobachtungspositionen abgedeckt. Dagegen wurde in den Fillen, in denen die
Himmelsposition eines GRB-Ereignisses besonders gut bekannt war, der fiir die
Untergrundbestimmung vorteilhaftere wobble-Beobachtungsmodus gewihlt.

8.4.2 Ergebnisse der HEGRA-GRB-Beobachtungen

Im Laufe seiner Betriebszeit wurden mit dem HEGRA-Teleskopsystem insgesamt
19 verschiedene GRB-Beobachtungen durchgefiihrt. Aufgrund von teilweise sehr
ungenauen Positionsangaben durch das BATSE-Instrument wurde dabei jedoch
teilweise eine Himmelsposition beobachtet, bei der die wahre, spater publizierte
Lage des GRB-Ereignisses nicht mehr im Gesichtsfeld des Teleskopsystemes ge-
legen hat. Derartige Mefidaten wurden im Rahmen der vorliegenden Arbeit zwar
ausgewertet und auf das Vorkommen von unerwarteten TeV-vy-Quellen hin unter-
sucht. Diese Ergebnisse werden hier jedoch nicht nédher behandelt, da keine signi-
fikanten Uberschiisse festgestellt werden konnten. Nach dem zusétzlichen Aus-
schlufl von Beobachtungen, bei denen das GRB-Ereignis im Nachhinein auf andere
Griinde wie z. B. technische Probleme eines Satelliten zuriickzufithren ist, ver-
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bleiben zwolf HEGRA-GRB-Datensitze fiir die hier beschriebene Analyse (siehe
Tabelle 8.2)4 Als primires Triggerinstrument der HEGRA-Beobachtungen hat
bis zu seinem Betriebsende im Jahr 2000 das BATSE-Instrument gedient. Einige
dieser GRBs wurden dabei auch von anderen Instrumenten mit teilweise deut-
lich besserer Positionsgenauigkeit nachgewiesen. Nach dem Ende der BATSE-
Betriebszeit konnten je ein durch den BeppoSAX- bzw. den RXTE-Satelliten ge-
meldetes GRB-Ereignis sowie zwei durch den HETE-2-Satelliten nachgewiesene
Ausbriiche mit dem HEGRA-Teleskopsystem beobachtet werden.

Wihrend sich die meisten dieser GRBs als relativ schwache Signale in den
priméren Instrumenten gezeigt haben, sind zwei Ereignisse besonders hervorzuhe-
ben: Der zweitstiarkste GRB, der mit dem BATSE-Instrument beobachtet wurde,
ereignete sich am 16. Dezember 1999 (GRB-991216) und ist wegen des 229. Ge-
burtstages des Komponisten Beethoven auch als sogenannter ,, Beethoven-Burst*
bekannt. Das Ereignis GRB-010222 vom 22. Februar 2001 war dagegen das eben-
falls zweitstérkste GRB-Signal, das durch den BeppoSAX-Satelliten nachgewiesen
wurde. Diese GRBs wurden jeweils mit einer grofien Zahl von Instrumenten in
vielen verschiedenen Energiebereichen beobachtet. Erste vorlaufige Ergebnisse der
HEGRA-Beobachtungen von GRB-010222, die etwa 19 h nach dem Ausbruch be-
gonnen haben, wurden wenige Tage nach dem Ausbruch iiber das GCN veroffent-
licht (Gotting et al. 2001a). In der endgiiltigen Analyse zeigt sich GRB-010222
mit einer Signifikanz Spc = 2.0 ¢ als das Ereignis mit dem gréBten Uberschuf. In-
teressanterweise zeigen auch die etwa eine Stunde frither begonnenen Messungen
mit dem nichtabbildenden Cherenkov-Detektor GRAAL (vgl. Abschnitt 13.3.1)
oberhalb von 250 GeV einen Uberschufl mit einer Signifikanz von 2.2 (Dfaz
Trigo 2002). Dennoch sollten diese Ergebnisse insbesondere wegen der grofien
Rotverschiebung von z > 1.16 nicht als schwache Hinweise auf ein mogliches
hochenergetisches Signal interpretiert werden.

Fiir die Analyse der HEGRA-Daten wurde als Objektposition jeweils die
Angabe mit dem Kkleinsten, iiber das GCN mitgeteilten Fehler Ap,s verwendet.
Insbesondere im Falle der mit BATSE nachgewiesenen GRBs ist dies — soweit vor-
handen — stets die aus Messungen im optischen Bereich bestimmte Position des
Nachglithens. Aufgrund des vermuteten extragalaktischen Ursprunges der GRBs
(vgl. Abschnitt 2.7.3) ist zu erwarten, daf§ es sich bei den damit assoziierten
TeV-y-Quellen fiir das Teleskopsystem um punktformige Objekte handelt. Aus
diesem Grund sind in Tabelle 8.2/lediglich die Ergebnisse einer Suche nach punkt-
formigen Quellen wiedergegeben. Da die GRB-Positionsangabe bei jedem der pri-
méren Nachweisinstrumente durch verschiedene Fehlerquellen ungenau werden
kann, wurde fiir alle GRB-Datensétze zusétzlich eine Suche nach Quellen im
Gesichtsfeld durchgefiithrt. Unbedingt erforderlich ist dieses Verfahren dabei in
denjenigen Fiéllen, bei denen die Unsicherheit Apys grofer als die Winkelauflo-
sung des Teleskopsystemes von etwa 0.1 ° ist. Die Suche im Gesichtsfeld hat dabei
jedoch in keinem Fall zu einem signifikanten Nachweis einer Quelle gefiihrt.

4 Die beiden ersten ausgewerteten GRB-Ereignisse GRB-971214 und GRB-980519 wurden
vor der Festlegung der zuvor beschriebenen Bedingungen fiir die Durchfiithrung von GRB-
Beobachtungen aufgezeichnet. Daraus erkldren sich die auflerordentlich langen, mehrtéigigen
Abstiande AT qrp zwischen dem jeweiligen Ereignis und dem Beginn der HEGRA-Messungen.
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Abbildung 8.6: Hdufigkeitsverteilung der statistischen Signifikanz Spc aus allen
GRB-Beobachtungen mit dem HEGRA-Teleskopsystem. Die Kurve zeigt die An-
passung einer Normalverteilung mit dem Mittelwert ug = 0.08 £ 0.29 und der Breite
og = 0.97+0.20. Das HEGRA-GRB-Beobachtungsprogramm hat nicht zum Nachweis
einer mit einem GRB assoziierten TeV-y-Quelle gefiihrt.

Auch an den nominellen Himmelspositionen hat die Auswertung der einzelnen
mit dem HEGRA-Teleskopsystem beobachteten GRB-Ereignisse nicht zum Nach-
weis einer TeV-v-Quelle gefiithrt. Abbildung 8.6 zeigt die Verteilung der Signi-
fikanzen Spc, die gut mit der Null-Hypothese vertréglich ist, dal keine Quellen
vorhanden sind. Einschrénkend ist hierbei allerdings die sehr kleine Zahl von nur
zwolf beobachteten GRB-Ereignissen zu beriicksichtigen. Da die Beobachtungs-
zeiten jeweils relativ kurz gewesen sind, ist die Empfindlichkeit der einzelnen
Messungen aulerdem auf verhéltnisméafig hohe Fliisse begrenzt.

Zusatzlich ist die Zeitdifferenz AT grp zwischen dem Beginn eines GRBs und
dem Beginn der HEGRA-Beobachtungen teilweise sehr grof. Eine mogliche TeV-
~v-Emission konnte daher unter der Annahme eines schnellen Abklingens nur
schwer bzw. {iberhaupt nicht nachgewiesen werden. Der Grund fiir die in der Regel
um mehrere Stunden verzogerte Aufnahme der HEGRA-Beobachtungen liegt vor
allem an den oben genannten Sichtbarkeitskriterien. Die Zeitdauer fiir die Aus-
richtung der Teleskope auf die entsprechende Himmelsposition, die typischerweise
im Bereich von etwa zwei Minuten liegt, spielt dagegen nur eine untergeordnete
Rolle.

Fiir drei der hier untersuchten GRB-Ereignisse konnte durch Beobachtungen
des Nachgliithens im optischen Spektralbereich die Rotverschiebung der jeweiligen
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Wirtsgalaxie gemessen bzw. eingeschriankt werden. Die unteren Grenzen fiir die
Rotverschiebung wurden im GCN mit 0.44 (GRB-971214), 0.77 (GRB-991216)
und 1.16 (GRB-010222) angegeben. Die Werte lassen damit einen Nachweis dieser
Gamma-Ray Bursts im TeV-Energiebereich unter Beriicksichtigung der EHL-
Extinktion (vgl. Abschnitte 2.7.3 und 2.8)) als sehr unwahrscheinlich erscheinen.



Kapitel 9

Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde eine Reihe von teilweise besonders
tiefen Beobachtungen mit dem stereoskopischen HEGRA-Teleskopsystem ausge-
wertet, das bis zum Ende seiner Betriebszeit am 17. September 2002 das empfind-
lichste Instrument fiir die TeV-+-Astrophysik oberhalb von 500 GeV gewesen ist.
Durch die Analyse dieser Datensétze konnte dabei der Blazar H 14264428 in
den HEGRA-Mefldaten erstmals mit grofler Signifikanz als TeV-y-Quelle nach-
gewiesen werden. Daneben war auch die erstmalige signifikante Bestatigung des
Blazars 1ES 1959+650 als TeV-v-Quelle méglich, von dem nachfolgend eine Reihe
besonders starker Ausbriiche beobachtet werden konnte. Ein wesentliches Ergeb-
nis ist auferdem der erstmalige Nachweis von TeV-v-Strahlung aus Richtung von
M 87. Diese Radiogalaxie stellt mittlerweile die erste zweifelsfrei nachgewiesene
extragalaktische TeV-v-Quelle dar, die nicht zur Klasse der Blazare gehort. Ferner
wurden Beobachtungen von weiteren radiolauten extragalaktischen Objekten,
Galaxienhaufen, Starburst-Galaxien sowie Gamma-Ray Bursts ausgewertet, fiir
die aussagekriftige obere FluBigrenzen bestimmt werden konnten.

Analyseverfahren: Um die teilweise sehr tiefen Beobachtungen der hier unter-
suchten Objekte mit einem vertretbaren Zeitaufwand auswerten zu konnen, wurde
ein standardisiertes und weitgehend automatisiertes Analyseverfahren erstellt.
Diese Prozedur umfafit die Selektion der verwendeten Mefldaten im Hinblick auf
die Datenqualitét, die Optimierung von Analyseschnitten fiir die Signalsuche an-
hand von zeitnahen Mefidaten des Crab-Nebels, die Abschitzung der Untergrund-
rate mit verschiedenen, voneinander unabhéngigen Methoden, die Anwendung
von statistischen Testmethoden auf ausbruchartiges Verhalten sowie die Bestim-
mung des integralen Flusses bzw. einer oberen Flufigrenze, der Lichtkurve und
des differentiellen Photonenspektrums des jeweils untersuchten Objektes.

Fiir die einzelnen Schritte dieses Analyseverfahrens konnten dabei verschie-
dene Optimierungen im Vergleich zu fritheren Methoden erreicht werden. Hierzu
gehort vor allem der konsequente Einsatz relationaler Datenbanken zur Charak-
terisierung der MefBdaten, wobei insbesondere auch die Ergebnisse der Daten-
kalibration beriicksichtigt werden. Wesentliche Neuerungen bestehen auflerdem
in der Verwendung des Ringsegment- sowie in einer stabilen Implementation des
Template-Untergrundmodelles. Alle genannten Analysemethoden kénnen dabei
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unter Verwendung von Suchgitterverfahren fiir jeden Punkt im Gesichtsfeld ein-
gesetzt werden. Mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen wurde ferner ein neues
Verfahren zur Bestimmung der effektiven Energieschwelle einer Messung etabliert.

Nachweis des Blazars H 1426+4428: Der zu den extremen BL Lac-Objekten
gehorende Blazar H 1426+428 konnte in den HEGRA-Mefidaten der Jahre 1999
und 2000 erstmals mit grofler Signifikanz als die zu diesem Zeitpunkt am weite-
sten entfernte TeV-v-Quelle nachgewiesen werden. In Anbetracht dieses bedeu-
tenden Ergebnisses wurde die Laufzeit des Teleskopsystemes um ein Jahr verlan-
gert. Damit wurde eine weitere tiefe Beobachtung von H 14264428 im Jahr 2002
ermoglicht, bei der die Quelle ein deutlich niedrigeres Flufiniveau gezeigt hat.

Wegen der grofien Entfernung von H 14264428 ist eine besonders starke
Extinktion der intrinsischen TeV-v-Strahlung aufgrund der Wechselwirkung der
TeV-Photonen mit dem extragalaktischen Hintergrundlicht (EHL) zu erwarten.
Tatséchlich zeigt insbesondere das im Zeitraum 1999/2000 gemessene TeV-y-
Spektrum Hinweise auf eine entsprechende ,spektrale Signatur®, die damit erst-
mals beobachtet werden konnte. Unter der Annahme bestimmter Eigenschaften
des intrinsischen Spektrums kann mit Hilfe des gemessenen Spektrums von
H 14264428 die Plausibilitat verschiedener EHL-Modelle iiberpriift werden. Zur
Untersuchung des intrinsischen Spektrums von H 14264428 wurde auflerdem eine
Riickfaltung anhand der EHL-Extinktion unter Verwendung eines von der Ham-
burger HEGRA-Gruppe verwendeten EHL-Modelles durchgefiihrt. Dabei hat sich
gezeigt, dafl sich das Invers-Compton-Maximum der spektralen Energieverteilung
von H 14264428 bei einer besonders hohen Energie von Eicmax 2 10 TeV be-
findet. H 14264428 stellt auBlerdem die Quelle mit der bis zum Zeitpunkt der
Messungen hochsten intrinsischen Luminositét im TeV-Energiebereich dar.

Im Rahmen der Himmelsdurchmusterung mit den HEGRA-Szintillator- und
-AIROBICC-Detektorfeldern wurde in den Jahren 1994 und 1995 ein deutlicher
Ereignisiiberschufl aus der Richtung von H 14264428 oberhalb einer Energie-
schwelle von 20.9TeV beobachtet. Da ein Zusammenhang dieses moglichen
Signales mit H 1426+428 aufgrund der extrem starken EHL-Extinktion in diesem
Energiebereich sehr unwahrscheinlich ist, wurde auch in den MefBdaten des
Teleskopsystemes eine Signalsuche oberhalb von 20.9TeV durchgefiihrt. Die
resultierenden oberen Flu3grenzen haben jedoch bislang noch nicht zu einer end-
giiltigen Aufkldrung der Frage nach dem Ursprung des moglichen Signales in den
Daten der Detektorfelder gefiihrt.

Der starke Einflul der EHL-Extinktion auf das gemessene Spektrum von
H 14264428 im TeV-Energiebereich beruht insbesondere auf der relativ grofien
Entfernung des Objektes. Da fiir die zur Entfernungsbestimmung verwendete Rot-
verschiebung zuvor lediglich ein einziger publizierter Wert vorgelegen hat, wurde
eine weitere spektroskopische Beobachtung am Calar-Alto-Observatorium bean-
tragt und im September 2003 durchgefiihrt. Der urspriingliche Mefiwert konnte
dabei bestétigt werden.

Untersuchungen des Blazars 1ES 1959+650: Der Blazar 1ES 1959+650
konnte durch eine tiefe Beobachtung mit dem HEGRA-Teleskopsystem in den
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Jahren 2000 und 2001 erstmals mit einer Signifikanz oberhalb von 5¢ nach-
gewiesen werden. Eine Reihe von unerwartet starken Ausbriichen dieses Objektes
gab im Jahr 2002 den AnlaB fiir die Aufzeichnung einer umfangreichen Lichtkurve.
Dabei lag der mittlere integrale Photonenflul um etwa einen Faktor 15 hoher als
bei der fritheren Beobachtung. Die grofle Ereignisstatistik des gesamten Daten-
satzes hat auflerdem die Rekonstruktion des differentiellen Photonenspektrums
von 1ES1959+650 bei verschiedenen Fluniveaus erlaubt. Im Gegensatz zum
Blazar Mrk-421 konnte im Falle von 1ES 1959+650 jedoch keine deutliche spek-
trale Variation in Abhéngigkeit vom Flufiniveau nachgewiesen werden.

Ein Teil der Beobachtungen im Jahr 2002 fand im Rahmen einer sogenannten
Multi- Wavelength-Kampagne statt, die insbesondere die Suche nach einer zeit-
lichen Flulkorrelation zwischen dem Rontgen- und dem TeV-Energiebereich
erlaubt hat. Ein wesentliches Ergebnis dieser gemeinsamen Messungen ist die
Beobachtung eines sogenannten orphan flares mit dem Whipple-Cherenkov-
Teleskop, bei dem ein kurzzeitiger Ausbruch von TeV-v-Strahlung nicht von
einem gleichzeitigen Ansteigen des Flusses im Rontgenbereich begleitet war. Die
MeBdaten aller iibrigen Néchte zeigen dagegen die fiir TeV-Blazare typische,
verhéltnisméBig enge Beziehung zwischen den Fliissen in diesen beiden Energie-
bereichen. Das Spektrum von 1ES 19594-650 in seinem hohen Flufiniveau wurde
ferner im Rahmen des leptonischen SSC-Mechanismus beschrieben. Diese Model-
lierung scheitert jedoch fiir den Fall eines orphan flares, so daf§ auch hadronische
Emissionsmechanismen diskutiert werden.

Erstmaliger Nachweis der Radiogalaxie M 87: Nach den im Rahmen
der vorliegenden Arbeit erzielten umfangreichen Verbesserungen der Hamburger
Datenkalibrations-, -selektions- und -analysemethoden konnte die Radiogalaxie
M 87 mit einer Signifikanz von 4.9 erstmals als TeV-y-Quelle nachgewiesen
werden. Der beobachtete UberschuB ist dabei kompatibel mit der Emission einer
punktformigen Quelle, deren Schwerpunkt mit dem Kern von M 87 {iberein-
stimmt. Die Ergebnisse der HEGRA-Messungen konnten mittlerweile durch Nach-
folgebeobachtungen mit dem H-E-S-S-Teleskopsystem bestétigt werden. M 87 ist
damit der erste Vertreter einer neuen Klasse von zweifelsfrei nachgewiesenen
extragalaktischen TeV-v-Quellen, die nicht zum BL Lac-Typ gehoren.

Zur Beschreibung der TeV-v-Strahlung von M 87 liegt eine Reihe von Modellen
vor, die auf unterschiedlichen Emissionsorten, priméren Teilchenkomponenten
und Emissionsmechanismen beruhen. Ein wesentliches Ergebnis der Beobachtun-
gen im TeV-Energiebereich beruht auf dem Vergleich der mit den HEGRA- und
den H-E-S-S-Teleskopen gemessenen integralen Photonenfliisse. Dabei zeigen sich
deutliche Hinweise auf eine variable TeV-y-Emission, aufgrund derer alle Modelle
ausgeschlossen werden, die eine konstante TeV-v-Strahlung vorhersagen. Hierzu
gehoren insbesondere der prominente 1.5 kpc-Jet als groffraumige Emissionsregion
sowie die Annihilationsstrahlung der hypothetischen nicht-baryonischen Dunklen
Materie in Form des Neutralinos als leichtestes, stabiles supersymmetrisches Teil-
chen. Die derzeit bevorzugten Ansétze zur Erkldrung der TeV-y-Emission von
M 87 stellen die aus der Beschreibung der TeV-Blazare {ibertragenen leptoni-
schen und hadronischen Modelle beziiglich des Kernes von M 87 dar. Aufgrund
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des im Falle der Radiogalaxien wesentlich gréf8eren Winkels zwischen der Rich-
tung der Achse des relativistischen Plasmajets und der Sichtlinie des Beobachters
wird hierbei jedoch wegen des erheblich schwicheren relativistischen Beamings
eine weniger starke Auspriagung der hochenergetischen Strahlung erwartet. Bei
der Beschreibung der TeV-y-Emission mit Hilfe von hadronischen Modellen zeigt
sich ferner, dafl M 87 eine wesentliche Quelle der kosmischen Strahlung mit den
hochsten Teilchenenergien, den sogenannten UHECR-Teilchen, sein konnte.

Ausblick: Bei allen im Rahmen der vorliegenden Arbeit nachgewiesenen extra-
galaktischen TeV-v-Quellen wurden Anzeichen fiir eine variable Emission ge-
funden. Damit zeigt sich, daf fiir eine verbesserte Modellierung der spektralen
Energieverteilungen dieser Objekte vor allem simultane Messungen in verschiede-
nen Energiebereichen (Multi- Wavelength-Kampagnen) benétigt werden. Ein Bei-
spiel hierfiir ist die im Falle des Blazars 1ES 1959+650 erfolgreich durchgefiihrte
MeBkampagne im Sommer 2002. Im TeV-Energiebereich stehen hierzu die mittler-
weile teilweise in Betrieb gegangenen neuen Instrumente CANGAROO-III,
H-E-S-S, MAGIC und VERITAS zur Verfiigung, deren geographische Standorte
eine vollstindige Abdeckung des gesamten Himmels erlauben. Aufgrund ihrer
giinstigen Himmelsposition kann die besonders interessante Radiogalaxie M 87
dabei sogar von allen vier TeV-Observatorien gleichermaflen beobachtet werden.

Im Vergleich zum HEGRA-Teleskopsystem weisen die neuen Instrumente
deutlich niedrigere Energieschwellen und erheblich gesteigerte Sensitivitdten auf.
Damit ist es moglich, den aufgrund der EHL-Extinktion eingeschrénkten Entfer-
nungsbereich von extragalaktischen Objekten erheblich auszudehnen und weitere
Einschrankungen des EHL-Spektrums zu gewinnen. Ein Beispiel hierfiir ist der
Nachweis der Blazare H 2356-309 (z = 0.165) und 1ES1101-232 (2 = 0.186) mit
dem H-E-S-S-Teleskopsystem (Aharonian et al.l2005a).

Ein weiteres wichtiges Beobachtungsziel stellt die Bestédtigung der spektralen
Signatur der EHL-Extinktion im Spektrum des Blazars H 1426+428 und ver-
gleichbarer weit entfernter Objekte im Energiebereich um 10TeV dar. Derart
hohe Energien kénnen mit den neuen Cherenkov-Teleskopen weniger gut unter-
sucht werden, da wegen der groflen Bildausmafle der Anteil angeschnittener Bilder
sehr hoch ist und aufgrund der groflen Spiegelflichen Sattigungseffekte in den
Photomultiplierkameras auftreten. Diese Schwierigkeit kann jedoch durch gezielte
Messungen unter grofien Zenitwinkeln teilweise ausgeglichen werden, wobei gleich-
zeitig die effektiven Nachweisflichen der Instrumente erheblich gréfier werden.

Die stereoskopische Beobachtungsmethode wurde erstmals beim HEGRA-
Teleskopsystem erfolgreich eingesetzt und hat in Verbindung mit dem groflen
Gesichtsfeld der Teleskope insbesondere zur zufilligen Entdeckung der unidenti-
fizierten Quelle TeV J2032+4130 gefithrt. Die Ubertragung des instrumentellen
Konzeptes auf das erheblich empfindlichere H-E-S-S-Teleskopsystem hat dazu
gefithrt, dafl bereits im ersten Betriebsjahr bei einer Durchmusterung eines
Teiles der galaktischen Scheibe 14 zuvor unbekannte TeV-y-Quellen nachgewiesen
werden konnten (Aharonian et al. 2006b). Daraus 148t sich schlieflen, dafl die
neuen Instrumente auch weiterhin einen wesentlichen Beitrag zur Erforschung des
sogenannten nichtthermischen Universums im TeV-Energiebereich leisten werden.



Anhang A

Die superluminale Bewegung

Wie bereits im Abschnitt 2.6.3 erlautert wurde, handelt es sich bei der super-
luminalen Bewegung um ein bei der zeitaufgelosten Beobachtung von Emissions-
regionen mit relativistischen Geschwindigkeiten auftretendes Phanomen. Dabei
bewegt sich die Struktur teilweise auf den Beobachter zu, wie es beispielsweise
bei AGN-Jets der Fall ist, die in der der Erde zugewandten Halbsphére ver-
laufen. Wie sich leicht zeigen 1d8t, ergibt sich hierbei eine vom Sichtwinkel 8;c;
zur Jetachse abhéngige Verkiirzung von beobachteten Zeitintervallen (Urry und
Padovani/1995). Bewegt sich das Jetplasma mit einer typischen (auf die Vakuum-
lichtgeschwindigkeit ¢y normierten) Geschwindigkeit fjet = vjet/co, so ergibt sich
eine vom Beobachter registrierte scheinbare Geschwindigkeit Ggcpein:

Bjet : Sin(ejet)

schein 9'6 = Al
ﬁ h ( J t) 1 _ /Bjet . COS(QJ-et) ( )
Oberhalb einer kritischen Plasmageschwindigkeit
1
Biet rit = 5\/5 ~ 0.7 (A.2)

kann demnach eine scheinbare Uberlichtgeschwindigkeit des Jets auftreten. Damit
zeigt sich, dafl aus der Beobachtung von superluminaler Bewegung auf das
Vorhandensein einer relativistischen Teilchenpopulation geschlossen werden kann,
die eine Geschwindigkeit von mindestens 70 % der Vakuumlichtgeschwindigkeit c¢g
besitzt.

Die bei einer gegebenen Plasmageschwindigkeit Sje¢ im Jet maximal mdgliche
scheinbare Uberlichtgeschwindigkeit Bschein max tritt bei einem Sichtwinkel f;et max
auf. Fiir diesen Winkel gilt:

ejet,max = arccos(ﬁjet) <A3)

Damit ergibt sich fiir die maximale scheinbare Jetgeschwindigkeit:

_ e (A.4)

/Bschoin,max
\V 1- Bjet

In Abbildung A.1l ist fiir verschiedene Werte der tatsdchlichen Plasma-
geschwindigkeit [j; die Abhéingigkeit der scheinbaren Geschwindigkeit Bschein
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Abbildung A.1: Abhdngigkeit der beobachteten, scheinbaren Jetgeschwindigkeit B schein
vom Winkel 0je; zwischen der Jetachse und der Sichtlinie des Beobachters fiir verschie-
dene Plasmageschwindigkeiten Bje; im Jet. Ab einem Wert Bjes = 0.7 kann eine super-
luminale Bewegung auftreten.

vom Winkel 0y zwischen der Sichtlinie und der Jetachse dargestellt. Aus dem
Grenzfall B;; = 1.0 kann fiir eine beobachtete superluminale Bewegung mit der
Geschwindigkeit Bschein,obs der maximale Sichtwinkel it max bestimmt werden.
Die fiir kleinere Sichtwinkel mindestens erforderliche relativistische Geschwindig-
keit Biet,min des Jetplasmas und damit der kleinste mogliche Lorentzfaktor

Fiet min = 1/4/1 — Bjet,min> ergibt sich aus der Umkehrung von Formel A.4:

ﬂschein obs
6'6 ,min — 7 (A5)
e \V/ I+ ﬁschein,obs2

Mit Hilfe der Beobachtung von superluminaler Bewegung kann der fiir das unter-
suchte Himmelsobjekt zulédssige Parameterraum daher deutlich eingeschrankt
werden. Auf diese Weise wurden beispielsweise die kinematischen Bedingungen
der relativistischen Bewegung im Bereich des Strahlungsknotens HST-1 im Jet
der Radiogalaxie M 87 recht genau abgeschétzt (vgl. Abschnitt [7.2.1)).



Anhang B

Bemerkungen zur Berechnung
der statistischen Signifikanz

B.1 Grundlagen zur Berechnung der
statistischen Signifikanz

Fiir die Berechnung der statistischen Signifikanz eines gemessenen Uberschusses
wird in der 7-Astronomie iiblicherweise eine von [Li und Mal (1983) publizierte
Formel verwendet. Hierbei handelt es sich um eine aus statistischen Uber-
legungen hergeleitete Berechnung der Zufallswahrscheinlichkeit fiir den Fall eines
verhéltnisméfig kleinen Signal-zu-Untergrund-Verhéltnisses bei einer begrenzten
Detektorsensitivitit. Bei der Datenauswertung zeigt sich ein 4-Signal als Uber-
schuf} einer gemessenen Zahl Non von Ereignissen aus Richtung der Quellregion
(sogenannte ,,ON“- bzw. jon-source‘-Ereignisse) im Vergleich zur Zahl Nogg von
Ereignissen aus der Richtung einer Vergleichsregion (,,OFF“- bzw. off-source“-
Ereignisse).

Da insbesondere bei kiirzeren Messungen die statistischen Fehler der Zahl-
raten iiber die systematischen Fehler dominieren, wird stets angestrebt, die
Datenbasis der Untergrundmessung so weit wie mdéglich auszudehnen. Dies kann,
wie im Abschnitt 4.8 beschrieben, grundsétzlich auf zeitlicher, rdumlicher und
auch phanomenologischer Basis (z. B. im Template-Untergrundmodell beziiglich
des mscu-Parameters) geschehen. Bei jeder dieser Methoden ist dabei stets die
radiale Verdnderung der Kameraakzeptanz fiir Luftschauerereignisse zu beach-
ten. Das Groflenverhéltnis o der Beobachtungszeiten Toy/Topr, der verwendeten
raumlichen Bereiche Qoy/Qorr oder der phanomenologischen Intervalle 1oy /Iopp
sollte entsprechend moglichst weit von seinem typischen Ausgangswert 1:1 in
einer klassischen ON/OFF-Beobachtung zu kleineren Werten hin verschoben
werden. Unter Ausnutzung sehr groffer Untergrundbereiche lassen sich Werte von
a < 0.1 erreichen. Andererseits kénnen ungiinstige Beobachtungskonstellationen
insbesondere bei einzeln betriebenen Teleskopen mit einem kleinen Gesichtsfeld
auch bewirken, dal Messungen nur im Bereich von o« > 1.0 ausgewertet werden
kénnen. Dies ist beispielsweise der Fall, wenn die Lichtkurve eines variablen
Objektes moglichst ohne Unterbrechungen aufgezeichnet werden soll und deshalb
nur wenig Mef3zeit fiir die Vergleichsregion eingesetzt wird.
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Unter Verwendung einer Maximum-Likelihood-Berechnung wurde von [Li und
Ma (1983)) auf der Basis eines statistischen Hypothesen-Tests eine Methode zur
Bestimmung der statistischen Signifikanz bei einer Einzelmessung entwickelt.
Dabei wird als Null-Hypothese angenommen, dafl kein Signal vorhanden ist und
der gemessene Uberschufy N, = Non — a - Nopr auf einer Untergrundfluktuation
beruht. Als Formel zur Berechnung der Signifikanz ergibt sich:

I+ Non Norr
S =2 NON~1n( . )+NOFF-1H<1+a- B.1
\/ «  Non + Norr ( ) Non + Norr (B.1)

Diese Berechnung der Signifikanz wurde mit Hilfe von Simulationsrechnungen
tiberpriift und mit alternativen Ansétzen verglichen (Li und Ma 1983). Hierzu
wurde eine grofle Zahl von Untergrundmessungen fiir nicht zu kleine Ereignis-
zahlen Noy und Nopp simuliert (die Autoren geben Grenzen von Nonx > 10
und Nopp > 10 an). Fiir die Verteilung der mit der hier beschriebenen Methode
berechneten Signifikanzen ergibt sich dabei eine ausgezeichnete Ubereinstimmung
mit der Erwartung einer Standardnormalverteilung mit dem Mittelwert 0 und der
Breite 1. Daher wird in der vorliegenden Arbeit bei allen Signifikanzberechnungen
die obige Formel B.1 verwendet.

B.2 Der Einflufl des statistischen Fehlers der
Untergrundabschitzung

Wie bereits zuvor erlautert, ist es fiir eine moglichst weitgehende Reduzierung
des statistischen Fehlers der Anzahl Nopp der Untergrundereignisse wiinschens-
wert, ein sehr kleines Groflenverhéltnis a zu erreichen. Um den Einflufl des
Faktors a auf die resultierende Signifikanz S bei konstanten Zahlen Non und
(Norr) = « - Nopr zu untersuchen, ist diese Abhéngigkeit in Abbildung/B.1/dar-
gestellt. Hierbei wurden die Zahlen Non und (Nopg) entsprechend dem Analyse-
Ergebnis des Blazars H 14264428 aus den Jahren 1999 und 2000 gewéhlt, der im
Rahmen der vorliegenden Arbeit erstmals signifikant in den HEGRA-Daten als
TeV-v-Quelle nachgewiesen werden konnte (siche Abschnitt 5.4.2).

Wie die Abbildung deutlich macht, wéchst die Signifikanz bei ansonsten
konstanten Bedingungen besonders stark bei abnehmenden Werten von « im
Bereich zwischen 0.1 und 1.0. Die vier gesondert hervorgehobenen Punkte mar-
kieren hierbei a-Werte, die fiir hdufig verwendete Untergrundmodelle typisch
sind (vgl. Unterkapitel [4.8). Die fiir den wobble-Beobachtungsmodus , kanoni-
sche” Untergrundregion liegt entsprechend Abbildung 14.17 auf der der Signal-
region gegeniiberliegenden Seite des Kamerazentrums und besitzt den gleichen
Kreisradius wie dieser ON-Bereich. Damit ergibt sich fiir die Skalierung der
Zahl Nopp der Wert @ = 1.0 (Punkt 4 in Abbildung B.1). Die Untergrund-
bestimmung mit sieben gleichgroen OFF-Regionen stellt mit dem konstan-
ten Wert o = 1/7 bereits eine deutliche Verbesserung dar (Punkt 3). Mit
nur wenig kleineren Werten Iox/Iopr =~ 0.10 bis 0.15 fithrt das phénomeno-
logische Template-Modell (vgl. Abschnitt 4.8.3) zu einem vergleichbaren Ergeb-
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Abbildung B.1: Statistische Signifikanz S nach Li und Mad (1985) in Abhdingigkeit
vom Gréfenverhdltnis o (durchgezogene Kurve). Die Ereigniszahlen Non und (Nofr)
wurden hierbei entsprechend dem Analyseresultat des H 1426+/428-Datensatzes aus den
Jahren 1999 und 2000 gewdihlt (siehe Abschnitt|5.4.2). Die gefiillten Kreise markieren
die Signifikanz bei Werten von «, wie sie fir die HEGRA-Datenanalyse typisch sind
(siehe Text). Anhand von Punkt Nr. 4 wird deutlich, daf8 ein signifikanter Nachweis
(S > 50o) von H1426+428 nicht mit einer kleinen Untergrundregion von der Grojfe
der Signalregion mdglich ist.

nis (Punkt 2). Dagegen héingt die Grofie des Verhéltnisses Qon/Qopr im Falle
des Ringsegment-Modelles vom verwendeten Winkelschnitt ab. Der hier dar-
gestellte Wert o &~ 0.07 (Punkt 1) entspricht dabei einem harten Schnittwert
ABO? < 0.01deg? fiir schwache, punktférmige Quellen. Aufgrund der Abhiingig-
keit der Signifikanz S von der Gréfle o 148t sich also schlielen, dafl die geo-
metrische Vergroflerung des fiir die Untergrundbestimmung verwendeten Raum-
winkelbereiches unter Verwendung des Ringsegment-Modelles ein nahezu optima-
les Ergebnis liefert.!

Die aus diesen Griinden in der vorliegenden Arbeit verwendete Ringsegment-
Methode fiihrt zu einer deutlichen Sensitivitdtssteigerung fiir Messungen mit dem
Teleskopsystem. Dies wird anhand eines Vergleiches der Punkte Nr. 1 und 4 in
Abbildung B.1 deutlich: Im Falle der ausschlieBlichen Verwendung der kleinen

! Mit zunehmendem Abstand zum Kamerazentrum tritt ein Abfall der Nachweiseffizienz fiir
~-Schauer auf (siehe Abbildung 4.18). Wie bereits im Abschnitt 4.8.2 erldutert wurde, sind die
Moglichkeiten einer rein geometrischen Vergroflerung des fiir die Bestimmung der Untergrund-
abschéitzung verwendeten Bereiches aus diesem Grunde begrenzt.
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,kanonischen“ wobble-Untergrundregion hitte die gegebene Datenbasis nicht fiir
einen signifikanten Nachweis (S > 50) des Blazars H 14264428 als TeV-vy-Quelle
ausgereicht. Eine deutliche Erhéhung der Sensitivitéit konnte mit einem bestehen-
den Detektor nur durch verbesserte Analysemethoden (Verfahren zur Rekon-
struktion der Schauerachse und zur ~-Hadron-Separation) oder durch léngere
Mef3zeiten bewirkt werden. Hierbei ergibt sich jedoch eine Beschriankung der
Empfindlichkeit durch die 6konomisch vertretbare Beobachtungsdauer, die ins-
gesamt wahrend eines bestimmten Zeitraumes auf ein einzelnes Objekt investiert
werden kann.

B.3 Definition der Sensitivitéit einer Messung

Wie leicht zu zeigen ist, gilt im Falle der Beobachtung eines zeitlich konstanten
Flusses bzw. allgemein eines in einem Zeitintervall (1, ) linear anwachsenden
Uberschusses, dafl die Signifikanz S mit der Quadratwurzel der Mefizeit zunimmt:

S(ty) = \/% -S(t1) bzw. S(t) = Keens -Vt (B.2)

Aus der in Gleichung B.2l beschriebenen Proportionalitiat 148t sich eine prakti-
sche Definition fiir die Angabe der Sensitivitdt des verwendeten Detektors und
der Datenanalyse ableiten. Hierzu ist die Beobachtung einer ,,Standardkerze® mit
zeitlich konstantem Flufl und Energiespektrum erforderlich, die insbesondere fiir
Beobachtungen der nordlichen Hemisphére durch den Crab-Nebel gegeben ist
(vgl. Abschnitt 2.5.3). Aus der Analyse eines Crab-Vergleichsdatensatzes, der ge-
méf der im Abschnitt 4.6.2 erlauterten Kriterien fiir die Auswertung von Beob-
achtungen eines bestimmten Objektes zusammengestellt wird, 148t sich die jewei-
lige Proportionalititskonstante K.,s berechnen. Diese Grofle ist ein direktes
Maf3 fiir die Empfindlichkeit der gegebenen Messung und liegt fiir zenitnahe
Beobachtungen mit dem kompletten HEGRA-Teleskopsystem bei etwa 11.3 o/v/h
fiir eine Quelle mit einer dem Crab-Fluf3 entsprechenden Emissionsstérke (siehe
Anhang [C.2).

Aufgrund der auf mondlose Néchte beschrinkten Beobachtungen ergibt sich
fiir Cherenkov-Teleskope typischerweise eine jahrliche Mefzeit von etwa 1000 h
(vgl. Tabelle/4.3). Im Hinblick auf diesen Wert ist fiir eine tiefe Beobachtung eines
einzelnen Objektes in der Regel lediglich eine Beobachtungsdauer von etwa 100 h
okonomisch vertretbar. Nach dieser Zeit sollte sich in der Datenanalyse beim Vor-
liegen eines konstanten Flusses ein deutlicher Hinweis auf ein Signal (entsprechend
einer Signifikanz von mindestens etwa 3.5 ¢) ergeben haben. Nur in diesem Fall
kénnte eine erhebliche Verlangerung der Beobachtungszeit gegebenenfalls einen
signifikanten Nachweis des beobachteten Objektes erlauben.

Abbildung [B.2/ zeigt die fiir einen statistisch signifikanten Nachweis einer
Quelle erforderliche Beobachtungszeit. Diese Me3dauer ergibt sich aus Formel B.2
unter Verwendung des im Abschnitt |C.2 beschriebenen Datensatzes von zenit-
nahen Crab-Beobachtungen im Januar 2001. Wihrend der Crab-Nebel dabei in
weniger als 15 min nachgewiesen werden kann, wird fiir ein FluBniveau von 10 %
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Abbildung B.2: Darstellung der fiir einen Nachweis mit einer statistischen Signifikanz
von 5o erforderlichen Beobachtungszeit in Abhdngigkeit vom Flufiniveau des Objektes.
Dem hier gezeigten fluflabhdngigen Sensitivitdtsverlauf des HEGRA-Teleskopsystemes
liegen zenitnahe Beobachtungen des Crab-Nebels unter optimalen atmosphdrischen und
technischen Bedingungen im Januar 2001 zugrunde (siehe Text).

des Crab-Nebels bereits eine Mefizeit von etwa 10h benétigt. Aufgrund der an-
gesprochenen typischen Linge von tiefen Beobachtungen im Bereich von 100 h
liegt die Sensitivititsgrenze des HEGRA-Teleskopsystemes bei etwa 3 % des Crab-

Flusses.






Anhang C

Kleine Bildmultiplizititen bei
stereoskopischen Beobachtungen

In der stereoskopischen Datenanalyse kann ein Schnitt auf eine bestimmte, mini-
mal geforderte Bildmultiplizitdt Nin, eines Ereignisses unter Umstédnden einen
deutlichen Gewinn an Sensitivitdt eines Teleskopsystemes bewirken. Daher wird
in diesem Abschnitt die Qualitit von sogenannten ,,2-Teleskop-Ereignissen* unter-
sucht.! In diesem Zusammenhang wurde auch eine Studie der Empfindlichkeit
von reinen 2-Teleskop-Systemen im Hinblick auf eine mogliche Aufteilung eines
groferen Teleskopsystemes in mehrere Subdetektoren durchgefiihrt.

C.1 Auftreten von ,,2-Teleskop-Ereignissen*

Fiir die Anwendung der stereoskopischen Beobachtungsmethode in der TeV-+-
Astrophysik sind wenigstens zwei rdumlich voneinander getrennte Teleskope
erforderlich (sieche Unterkapitel 3.5). Eine deutliche Verbesserung der stereo-
skopischen Schauerrekonstruktion ergibt sich aufgrund der entstehenden Redun-
danzen bei der Verwendung weiterer Teleskope in der durch das Cherenkov-Licht
ausgeleuchteten Fléache. Steht nun wie beim HEGRA-Projekt ein System aus fiinf
Teleskopen zur Verfiigung, so werden beim Einfall von Luftschauern ausreichender
Energie mit kleinen Kernortabstdnden zum Zentrum des Systemes in der Regel
nahezu alle Teleskope von ausreichenden Lichtmengen getroffen. Dennoch tritt
eine grofle Anzahl von Ereignissen auf, bei denen lediglich die minimale Zahl von
zwei Teleskopen getriggert wird (sogenannte ,2-Teleskop-Ereignisse“). Als Haupt-
ursachen fiir diese Situation sind zwei verschiedene Szenarien verantwortlich:

Zum einen reicht bei Ereignissen mit Primérenergien nahe der Energieschwelle
des Teleskopsystemes die registrierte Lichtmenge bei einzelnen Teleskopen nicht
fiir ein Ansprechen des jeweiligen Triggers aus. Auch die Selektionskriterien fiir die
einzelnen Kamerabilder eines Ereignisses konnen in diesem Fall die Bildmultiplizi-
tiat weiter reduzieren (vgl. Unterkapitel 4.6)).

! Wie in den folgenden Abschnitten erliutert wird, hingt die Qualitit der ,2-Teleskop-
Ereignisse* unmittelbar von der Zahl der im System aktiven Teleskope ab. Eine undifferenzierte
Verwendung dieses Begriffes kann daher unter Umstédnden zu Mifiversténdnissen fiithren.



Anhang C. Kleine Bildmultiplizitdten bei stereoskopischen Beobachtungen

Zum anderen koénnen 2-Teleskop-Ereignisse auch bei ausreichend grofien
Energien im Falle von sehr groflen Kernortabsténden auftreten. Die Ursache hier-
fiir ist die bei groflen Absténden steil abfallende Lateralverteilung des Cherenkov-
Lichtes von Luftschauern (siehe Abbildung 3.4).

Ferner kommen auch horizontal fliegende Myonen als mogliche Ursache fiir
2-Teleskop-Ereignisse in Betracht (vgl. Diskussion des Myonenuntergrundes bei
einzeln betriebenen Cherenkov-Teleskopen im Unterkapitel [3.5). Durchquert
hierbei ein nahezu horizontal fliegendes Myon nacheinander zwei Kameras, so
ist es prinzipiell moglich, dafl beide Teleskope ein Ereignis registrieren. Ebenfalls
konnte auch ein Biindel aus Myonen eines d&uflerst hochenergetischen Luftschauer-
ereignisses unter einem kleineren Zenitwinkel zwei Teleskope gleichzeitig anspre-
chen lassen. Beide Fille sind jedoch aufgrund ihrer verschwindend geringen Raten
unbedeutend fiir die hier angestellten Uberlegungen.

Die bisher diskutierten 2-Teleskop-Ereignisse, die bei der Datennahme mit
einem 5-Teleskop-System auftreten, gehéren also im wesentlichen zu Subklassen
von Luftschauern mit besonderen Eigenschaften beziiglich der (relativ kleinen)
Energie, des (relativ grofien) Kernortabstandes bzw. eines speziellen physi-
kalischen Vorganges. Die stereoskopische Rekonstruktion der Schauergrofien ist
dabei nur mit einem Minimum an Informationen moglich. Daher sind stérkere
Fluktuationen im Vergleich zu Ereignissen mit hoheren Bildmultiplizitdten un-
vermeidbar, was unmittelbar zu einer Reduktion des Signal-zu-Untergrund-
Verhéiltnisses fiihrt.

Im Unterschied zu einem System aus fiinf Teleskopen treten bei einem reinen
2-Teleskop-System naturgemafl nur 2-Teleskop-Ereignisse auf. Diese beinhalten
nicht nur die zuvor behandelten Féille mit stark reduzierter Rekonstruktions-
genauigkeit, sondern z. B. auch solche Ereignisse, die von allen Teleskopen eines
5-Teleskop-Systemes registriert werden wiirden. Bei diesen Ereignissen ermog-
lichen die beiden Teleskope daher ebenfalls eine relativ gute Winkel- und Energie-
auflosung.

C.2 Untersuchung anhand von HEGRA-Daten

Um die zuvor beschriebenen Zusammenhénge im Detail zu untersuchen, wurde
eine Studie anhand von Mefdaten des Crab-Nebels aus dem Januar 2001
durchgefiihrt. Die Lénge des Datensatzes betrdgt nach Anwendung der im
Abschnitt [4.6.2/ beschriebenen Selektionskriterien 14 h. In der ausgewéhlten Mef3-
periode mit ausgezeichneten Wetterbedingungen waren alle fiinf Systemteleskope
ohne technische Probleme in Betrieb. Fiir die Untersuchung wurde der Datensatz
mit fiinf verschiedenen Detektorkonfigurationen ausgewertet, die sich in der Aus-
wahl der fiir die Analyse zugelassenen Teleskope unterscheiden. Die relevanten
Resultate dieser Untersuchung sind in Tabelle (C.1 zusammengefafit.

Im Standardfall des kompletten 5-Teleskop-Systemes ist ein sehr starkes
Signal zu verzeichnen (Abbildung (C.1) links). Werden bei dieser Konfiguration
jedoch nur diejenigen Ereignisse verwendet, die trotz fiinf aktiver Teleskope nur
zwei Bilder fiir die stereoskopische Analyse aufweisen, ergibt sich ein stark ab-
geschwiichtes Signal (Abbildung (C.1, rechts unten). Dabei zeigt sich auflerdem,
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Abbildung C.1: Darstellung des Signales aus der Richtung des Crab-Nebels im
Januar 2001 unter verschiedenen Analysebedingungen. Links: vollstindiges 5- Teleskop-
System. Rechts oben: 2-Teleskop-System, bestehend aus den Teleskopen CT 8 und CT 5.
Rechts unten: 2-Teleskop-FEreignisse des vollstindigen 5-Teleskop-Systemes.

’ Konfiguration H Winkelschnitt \ Signifikanz \ Sensitivitét ‘
?éf:ﬁ:fgsy“em 0.018 deg? 1080 | 11.30/Vh
?CTTGE’S?%’EYS?? und CT) | 018deg” 3650 | 10.10/vh
?CTTefSléjﬁfﬁfg%T 5) 0.022 deg? 3270 | 9.00/Vh
?;Eilgfl%?ltssl«f;—egeignisse) 0.028 deg? 15.60 430/Vh
?CT;IQGSEEEEYFS%I“ 0.020 deg? 2410 | 6.60/vh
?CTffsfggg?g‘;m 0.022 deg? 23.70 6.60/vh
?CTffsfgdp(Sj,y;ge)m 0.018 deg? 24.70 6.80/vh

Tabelle C.1: Resultate der Untersuchung von 2-Teleskop-Ereignissen unter verschiede-
nen Detektorkonfigurationen. Fir jede verwendete Konfiguration des Teleskopsystemes
sind der optimierte Winkelschnitt, die resultierende Signifikanz des untersuchten Crab-
Signales sowie die sich hieraus ergebende Sensitivitit des Detektors aufgelistet. Es ist
deutlich zu sehen, daf$ die drei untersuchten 2-Teleskop-Systeme nahezu gleiche Winkel-
auflosungen und Empfindlichkeiten aufweisen. Zum Vergleich sind ferner die Ergebnisse
der Analyse mit dem kompletten 5-Teleskop-System sowie mit Anordnungen aus 3 bzw.
4 Teleskopen unter Finbeziehung des zentralen CT 8 angegeben.
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daf die Winkelauflosung? dieser 2-Teleskop-Ereignisse erwartungsgeméif erheb-
lich schlechter als beim vollstéandigen Teleskopsystem ist.

Zur Untersuchung der Sensitivitdt eines 2-Teleskop-Systemes wurden im
folgenden bei der Analyse jeweils nur die Mefidaten von zwei bestimmten Tele-
skopen zugelassen. Dabei ist es vorstellbar, dafl insbesondere der verschiedene Ab-
stand zwischen zwei dufleren Teleskopen bzw. zwischen dem Zentralteleskop CT 3
und einer der Ecken des Teleskopsystemes zu abweichenden Nachweiseffizienzen
fithrt (vgl. Abbildung4.1). Um diese systematischen Effekte in die Studie einzube-
ziehen, wurde der Datensatz mit drei verschiedenen 2-Teleskop-Kombinationen
analysiert: CT2 und CT6, CT3 und CT5 sowie CT4 und CT 5. Die Unter-
suchung hat jedoch ergeben, daf} die drei ausgewéhlten Subsysteme nahezu gleiche
Empfindlichkeiten aufweisen. Im Vergleich zum 5-Teleskop-System ist die Sensi-
tivitdt dabei jedoch nur etwa halb so grofi (Abbildung [C.1, rechts oben, bzw.
Tabelle (C.1)). Wie erwartet ist sie jedoch gleichzeitig deutlich grofler als dieje-
nige der 2-Teleskop-Ereignisse aus der 5-Teleskop-Analyse. Damit zeigt sich der
zuvor beschriebene starke Einflufl derjenigen Ereignisse, die bei Verwendung des
kompletten Teleskopsystemes von mehr als zwei Teleskopen registriert worden
waren.

Eine Untersuchung der weiteren moglichen 2-Teleskop-Kombinationen hat
ferner gezeigt, dafl die Sensitivitdt eines Systemes aus zwei einander gegeniiber-
liegenden Eckteleskopen geringfiigig kleiner als bei den iibrigen Auswahlmoglich-
keiten ist. Der Grund fiir dieses Verhalten liegt in dem nun etwas zu groflen
Abstand der beiden Teleskope im Vergleich zum Durchmesser der Cherenkov-
Lichtverteilung am Erdboden (vgl. Abschnitt 3.5).

C.3 Schlufifolgerungen fiir Datenanalyse und
Beobachtungsstrategie

Die zuvor beschriebene Untersuchung hat eine deutliche Abhéngigkeit des
Begriffes ,,2-Teleskop-Ereignis* von dem jeweils verwendeten Teleskopsystem auf-
gezeigt. Die Verwendung von 2-Teleskop-Ereignissen in einer 5-Teleskop-Analyse
ist von weiteren Groflen wie beispielsweise dem Zenitwinkelbereich der Beob-
achtung sowie der zu beobachtenden Quellstirke abhéngig (siehe Abschnitt 4.6.5).
Insbesondere kann der in diesem Fall in den 2-Teleskop-Ereignissen enthaltene
Signalanteil in Verbindung mit der Senkung der Energieschwelle (vgl. Abbil-
dung 4.14) dazu fiihren, dafl eine schwache Quelle statistisch signifikant nach-
gewiesen wird. Dagegen weist ein reines 2-Teleskop-System von sich aus stets
eine akzeptable Winkelauflosung und Sensitivitit auf.

Aufgrund der iiberragenden Sensitivitéit eines Multi-Teleskop-Systemes ist die
gemeinsame Beobachtung mit allen vorhandenen Teleskopen insbesondere bei
der Suche nach neuen Quellen sowie bei der Vermessung der Morphologie und
des Energiespektrums unverzichtbar. Oftmals soll jedoch lediglich eine Routine-
beobachtung einer starken Quelle (z. B. zur Verfolgung der Lichtkurve eines AGN)

2 Die Winkelauflésung ist hier anhand der Breite der Signalverteilung in Abbildung|C.1bzw.
anhand des in Tabelle [C.1 aufgelisteten optimalen Winkelschnittes ersichtlich.



C.3. Schlufifolgerungen fiir Datenanalyse und Beobachtungsstrategie

XIII

durchgefiihrt bzw. in kurzen néchtlichen Beobachtungsfenstern nach einem hefti-
gen Strahlungsausbruch eines aus Modellvorhersagen bekannten Quellkandidaten
gesucht werden. Da in diesem Fall nicht die grofite Sensitivitdt des Detektors
erforderlich ist, kann in Erwdgung gezogen werden, das Teleskopsystem in be-
stimmten Zeitrdumen einer Nacht in Form von zwei Subsystemen zu betreiben.
Auf diese Weise konnten zwei Objekte gleichzeitig beobachtet und so die zeitlich
begrenzte Mefzeit doppelt genutzt werden. Beim Aufbau von stereoskopischen
Teleskopsystemen besteht grundsétzlich diese relativ problemlos zu realisierende
Moglichkeit, den Gesamtdetektor in voneinander unabhéngige Subsysteme auf-
zugliedern.?

Die Ergebnisse der hier beschriebenen Studie zeigen, dafl die Sensitivitiat des
kompletten HEGRA-Teleskopsystemes mit ca. 11.3 ¢/v/h nahezu doppelt so hoch
wie diejenige eines 2-Teleskop-Subsystemes mit etwa 6.5¢/v/h ist. Unter Ver-
nachlédssigung der mit fiinf Teleskopen prinzipiell méglichen Aufteilung in ein
2- und ein (sensitiveres) 3-Teleskop-System sollen an dieser Stelle die Unter-
schiede zwischen den zu erwartenden Beobachtungsergebnissen bei einer An-
ordnung aus 4 Teleskopen (Sensitivitit ungefihr 10 o/v/h, vgl. Tabelle [C.1) und
zwei 2-Teleskop-Systemen dargestellt werden.* Hierbei ergibt sich bei der Beob-
achtung zweier konstanter Quellen mit Crab-Stérke eine Signifikanz von jeweils
ca. 6.5 0 nach einer Stunde Beobachtungszeit mit den beiden Subsystemen. Wird
die gleiche Zeit fiir zwei aufeinanderfolgende 30-miniitige Beobachtungen mit
dem 4-Teleskop-System verwendet, so resultieren Signifikanzen von etwa 7.1 o fiir
jedes der beiden Objekte. Bei den hier durchgefiihrten Abschétzungen wurden die
gegebenenfalls erforderlichen zusétzlichen Zeiten von typischerweise ein bis zwei
Minuten fiir die Positionierung der Teleskope beim Wechsel des beobachteten
Objektes vernachlassigt.

Der Ausbruch eines Objektes mit einem nachfolgend konstanten Flul der
Crab-Stérke kann mit dem 4-Teleskop-System bereits nach Ablauf von 15min
mit mindestens 50 nachgewiesen werden, wéihrend eines der Subsysteme fiir
diesen Nachweis 35 Minuten benétigt.? Bei der Verwendung von vier Teleskopen
konnen daher erheblich schneller Konsequenzen aus dem Ausbruch gezogen
werden, die beispielsweise in der Benachrichtigung weiter westlich gelegener TeV-
Observatorien bestehen kénnen. Diese Teleskope wéren dann entsprechend in der
Lage, die Beobachtungen nach dem Ende der Nacht am eigenen Standort weiter-
zufithren und so eine weitgehend unterbrechungsfreie Bestimmung der Lichtkurve

3 Beim HEGRA-Teleskopsystem war diese Variante des Mefbetriebes in den Datennahme-
programmen vorgesehen. Die notwendigen Erweiterungen der zentralen Triggerelektronik sowie
der den Datenstrom aufzeichnenden Computerarchitektur fiir die gleichzeitige Beobachtung
verschiedener Himmelspositionen wurden jedoch nicht realisiert.

4 Tatséchlich ist ein 3-Teleskop-Subsystem bei HEGRA unter Einbeziehung des zentralen
Teleskopes CT 3 erheblich empfindlicher als eine der méglichen 2-Teleskop-Anordnungen (siehe
Tabelle [C.1)). Eine 3:2-Aufteilung des Teleskopsystemes wiire daher fiir spezielle Beobachtungs-
kampagnen entsprechend als optimal zu betrachten. Da sich die meisten Projekte der neuen
Generation (z.B. das H-E-S-S-Teleskopsystem) jedoch in ihrer ersten Phase auf zuniichst vier
Teleskope beschrianken, wird dieser Fall hier nicht im Detail behandelt.

5 Sollte erst das zweite mit dem 4-Teleskop-System beobachtete Objekt einen derartigen
Ausbruch zeigen, wiirde diese Information nach 45 min und damit nur wenig spéter als bei dem
entsprechenden Nachweis durch eines der beiden Subsysteme vorliegen.
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des Objektes zu ermdoglichen. Mit dem 4-Teleskop-System sind ferner bereits bei
einer Signifikanz von mehr als 7 ¢ relativ genaue Untersuchungen von Quellposi-
tion, -ausdehnung und Energiespektrum méglich, die ein 2-Teleskop-System nicht
in geeigneter Form erlauben wiirde.

Zusammenfassend 148t sich also folgern, dafl die Aufteilung eines zum
HEGRA-Teleskopsystem vergleichbaren Detektors in zwei Subsysteme keinen
Gewinn an Sensitivitdt fiir den schnellen Nachweis starker TeV-v-Quellen be-
wirkt. Der scheinbare Vorteil der Ausnutzung der néchtlichen Mefzeit zur gleich-
zeitigen Beobachtung von zwei Objekten hat im Endeffekt durch die erheblich
geringere Empfindlichkeit der Subsysteme sogar nachteilige Folgen.



Anhang D

Untersuchungen zur Bewertung
der dufleren Mef3bedingungen

D.1 Bewertung von Beobachtungsbedingungen

Neben der genauen Kenntnis des Detektorzustandes sind bei der Zusammen-
stellung eines verlédfllichen Datensatzes stets auch die &ufleren Umstédnde wahrend
der Durchfithrung der entsprechenden Beobachtungen zu beachten. Hierzu ist eine
moglichst aussagekréftige Bewertung der jeweils in der Atmosphére vorherrschen-
den Bedingungen wiinschenswert. Eine genaue hohenabhéngige Untersuchung
der atmosphérischen Eigenschaften kann beispielsweise durch den Aufstieg von
Wetterballons erreicht werden. Derartige Mefimethoden waren jedoch fiir den
Betrieb des HEGRA-Teleskopsystemes sowohl finanziell als auch vom personellen
Aufwand her nicht durchfithrbar. Daher wurden am HEGRA-Standort ledig-
lich die unmittelbar melbaren Groflen wie Temperatur, Luftdruck, relative Luft-
feuchtigkeit sowie Windstérke und -richtung aufgezeichnet. Diese Informationen
wurden {iblicherweise ein- bis zweimal pro Nacht manuell aufgezeichnet. Zusétz-
lich war das Beobachtungspersonal aufgefordert, subjektive Bewertungen des Zu-
standes der Atmosphére (Vorkommen von Wolken, Sichtbarkeit von Sternen)
abzugeben. Seit Mai 1998 sind diese Informationen auch in der elektronischen
Datenbank HEGRA/Weather zusammengefat. Aufgrund der méglichen Uber-
tragungsfehler und der teilweise recht groflen Zeitabstéinde von bis zu 10 h zu den
astrophysikalischen Beobachtungen wird diese Datenbank hier jedoch nicht zu
Bewertung der jeweils vorherrschenden Wetterbedingungen verwendet.

Im Gegensatz dazu bietet die Wetterstation des ebenfalls zum Observatorio
del Roque de los Muchachos (ORM) gehorenden und etwa 200 m hoher gelege-
nen Nordic Optical Telescope (NOT) eine im 5-Minuten-Abstand durchgefiihrte
automatische Auslese der wesentlichen atmosphéarischen Mefwerte fiir dieses
Beobachtungsniveau.” Die so fiir den groten Teil aller HEGRA-Messungen vor-
liegenden, zeitnahen Wetterinformationen sind aufgrund der rdumlichen Nihe
der beiden Standorte in der Regel eng korreliert. Die fiir die Messungen
von Cherenkov-Licht wesentlichen atmosphérischen Mefigréfien sind der Luft-

I Ein komplette Archivierung der MeBwerte der NOT-Wetterstation findet sich im Internet
unter der Adresse hitp://www.not.iac.es/weathen.
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druck pyor als Hinweis auf die Art der vorliegenden Wetterlage sowie die rela-
tive Luftfeuchtigkeit ryor als lokales Maf fiir die vorherrschende Transparenz der
Atmosphére. Bei der Erstellung der im Abschnitt 4.6.2 erlauterten Datenbank
Rates/RatevsDate werden fiir jeden HEGRA-Run die entsprechenden Mefwerte
aus dem NOT-Wetterarchiv ermittelt. Hierbei liegen jeweils fiir mehr als 80 %
aller HEGRA-Runs entsprechende Angaben vor.

Die Datenbank Rates/RatevsDate enthdlt auferdem die fiir die jeweilige
Beobachtungsnacht ermittelten Werte fiir die atmosphérische Extinktion 7cyr,
die aus Messungen mit dem Carlsberg Meridian Telescope (CMT) bestimmt
wurden.? Die Extinktionsmessungen bieten im Gegensatz zu den lokalen Wetter-
beobachtungen ein Maf fiir die Transparenz der gesamten Atmosphére. Daher
konnen sie als geeigneter Indikator zur Bewertung der Mefibedingungen dienen.
Aufgrund von technischen Problemen bei der Beobachtung der entsprechenden
Referenzsterne stehen die CMT-Mefwerte jedoch nur fiir 62 % aller HEGRA- Runs
zur Verfiigung, so dafl ein auf den Extinktionsmessungen basierendes Qualitéts-
kriterium keine geniigende Abdeckung der HEGRA-Datenbasis bieten kann.

Wie bereits im Abschnitt 4.6.2 erlautert wurde, ist die auf den jeweiligen
Zenitwinkel normierte Systemtriggerrate R/ Ry, ein geeignetes Merkmal zur Be-
wertung der Beobachtungsbedingungen aus den HEGRA-Mefldaten selbst. Eine
als zusatzliches Schnittkriterium dienende externe Mefigréfle sollte daher prinzi-
piell eine Korrelation mit der Triggerrate R/Rey, aufweisen. Abbildung D.1/ zeigt
die Beziehungen zwischen den Grofien 7cyr, Tvor SOWi€ pyor und der normier-
ten Rate R/Rey,. Dabei weist lediglich die atmosphérische Extinktion 7oy eine
deutliche Korrelation mit der HEGRA-Triggerrate auf. Die Extinktionsmessun-
gen liegen jedoch nur als néchtliche Mittelwerte vor, so daB kurzfristige Anderun-
gen der Witterungsbedingungen nicht beriicksichtigt werden. Zusammen mit dem
Problem der unzureichenden Uberdeckung der CMT-MeSwerte und der HEGRA-
Daten kann dieses Kriterium daher nur als zusétzliche Informationsquelle fiir
besondere Uberpriifungen der Datenqualitiit angesehen werden.

Wie die Korrelation zwischen der Systemtriggerrate und der atmosphérischen
Extinktion zeigt, ist eine Uberwachung der duBeren Mefbedingungen wihrend
der Datennahme mit Cherenkov-Teleskopen grundsétzlich wiinschenswert. Bei
den GeV-/TeV-Observatorien der neuen Generation werden daher Anstrengungen
unternommen, eine moglichst zeitnahe Bestimmung von atmosphérischen Grofien
zu gewéhrleisten. Hierbei kommen auch gerichtete Instrumente zum Einsatz, die
speziell das Gesichtsfeld der Teleskope untersuchen. Als Beispiele sind an dieser
Stelle die Lidar-Technik (engl.: light detection and ranging) zur Bestimmung der
atmosphérischen Extinktion (siehe z. B.|Aye et al.| (2003b))) sowie die Verwendung
eines Infrarotradiometers zur Messung der Nachthimmelstemperatur und damit
zum Auffinden von Wolken im Gesichtsfeld (Aye et al.|2003a) zu nennen. Im
Rahmen der Projekte H-E-S-S und MAGIC wurden entsprechende Prototypen
insbesondere unter Verwendung der HEGRA-Teleskope getestet.

Ein weiteres vielversprechendes Instrument zur kontinuierlichen Uberwachung
des gesamten sichtbaren Himmels bietet das sogenannte CONCAM-Projekt
(engl.: Continuous Camera Sky Monitoring Project, Nemiroff und Rafert! (1999)).

2 Siehe |http: //www.ast.cam.ac.uk/~dwe/SRF /camc_extinction. html.
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Abbildung D.1: Beziehung zwischen der atmosphdrischen Extinktion Ty (oben),
der relativen Luftfeuchtigkeit ryor (unten links) sowie dem Luftdruck pyor (unten
rechts) und der normierten HEGRA-Systemtriggerrate R/Res, fir den gesamten
Datenbestand des Teleskopsystemes. Die vertikalen Fehlerbalken geben dabei jeweils die
Schwankungsbreite (RMS) der Triggerratenverteilung in den entsprechenden Intervallen
an. Die gestrichelten horizontalen Linien markieren den bei der Datenauswahl ange-

wendeten Selektionsschnitt R/ Ry, > 70% auf die normierte Systemtriggerrate.

Hierbei handelt es sich um eine sehr kompakte Mefistation, die aus einer fest
installierten CCD-Kamera in Verbindung mit einem Fischaugenobjektiv besteht.
Die Steuerung der Kamera iibernimmt ein lokaler Computer, so dafl die gesamte
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Einheit autark arbeiten kann und lediglich eine externe Stromversorgung sowie
eine Netzwerkverbindung bendétigt. Die Mefldaten stehen nach der unmittel-
baren Verarbeitung auf frei zugénglichen Internetseiten zur Verfiigung und
bieten bei entsprechender Auswertung der gemessenen Helligkeiten von Referenz-
sternen zeitaufgeloste Extinktionsmefiwerte fiir verschiedene Himmelsregionen.
Neben der Anwendung dieses Himmelsmonitors fiir die Suche nach besonde-
ren astrophysikalischen Phdnomenen wie beispielsweise Supernova-Explosionen
werden CONCAM-Einheiten mittlerweile von verschiedenen Groflobservatorien
zur Uberwachung der Wolkenbedeckung eingesetzt. Mit dem Ende des HEGRA-
Mefibetriebes auf La Palma im Jahre 2002 wurde ein derartiges Gerét auch am
Standort des ORM in Betrieb genommen.”

D.2 Studie zum Einfluf3 hoher Wolken

Bei Beobachtungen mit Cherenkov-Teleskopen ist im Idealfall eine perfekt trans-
parente Atmosphére notwendig, um die Verteilung der Cherenkov-Photonen eines
Luftschauers genau vermessen zu konnen. Die Anwesenheit von Wolken oder
Staub entlang der Schauerachse fithrt dagegen zur Streuung der Photonen, die
fiir Beobachtungen mit Cherenkov-Teleskopen als Absorptionsprozesse aufge-
faBt werden konnen (vgl. Abschnitt 3.2.4). Wie zuvor erldautert wurde, stehen
als brauchbare Groéflen zur Bewertung der HEGRA-Meflbedingungen die nor-
mierte Systemtriggerrate R/Rey, sowie die CMT-Extinktionsmefiwerte zur Ver-
fiigung. Diese Angaben bieten jedoch keine Aufschliisse iiber die h6henabhéngi-
gen Bedingungen in der Atmosphére, wie es beispielsweise die Lidar-Technik
ermoglicht. Insbesondere die Hohe einer Wolkenschicht {iber dem Standort der
Teleskope kann jedoch dariiber entscheiden, ob Beobachtungen einer astro-
physikalischen Quelle noch sinnvoll sind oder ob die zur Verfiigung stehende Zeit
besser fiir technische Messungen eingesetzt werden sollte. Als Beispiel ist hier die
zeitaufwendige Durchfithrung von Myon-Runs (siehe Abschnitte 3.4.1 und 4.4.3)
zu nennen, die auch bei einer sehr hohen, geschlossenen Wolkendecke erfolgen
kann.* Dies ist moglich, weil hierbei nur Cherenkov-Photonen aus einer Luft-
schicht von wenigen hundert Metern iiber den Teleskopen registriert werden.
Um den Einflufl einer hohen, geschlossenen Wolkendecke (sogenannte Zirrus-
wolken) auf die registrierte v-Ereignisrate zu untersuchen, wurde eine Monte-
Carlo-Simulationsstudie durchgefiihrt. Vereinfachend wird dabei vorausgesetzt,
daB die Wolkenschicht absolut lichtundurchléssig ist, so daf§ von den Teleskopen
am Erdboden nur Cherenkov-Photonen mit einer Emissionshohe unterhalb der
Wolkenschicht registriert werden konnen. Ferner wird fiir die Interpretation
der Simulationsergebnisse angenommen, dafl sich die durch Teilchen aus der
geladenen kosmischen Strahlung verursachten Untergrundereignisse analog zu den
hier untersuchten photoninduzierten Schauern verhalten. Fiir die Studie wurden
zunéchst mit dem Programm CORSIKA (siehe Abschnitt 4.5.2) 10000 y-Schauer

3 Siehe z. B. |http://www.ing.iac.es/PR /newsletter /news7/ins8. html.

4 Diese Wetterlage wurde auf La Palma gelegentlich beobachtet. Bei ausgezeichneten lokalen
Witterungsbedingungen fiir den HEGRA-Mefbetrieb war dabei am Himmel keinerlei Sternlicht
zu erkennen. Die Durchfithrung von Myon-Runs war jedoch vollkommen problemlos méglich.
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Abbildung D.2: Verlust von nachgewiesenen TeV-Photonen relativ zu einer idealen
Atmosphdre in Abhdngigkeit von der atmosphdrischen Transparenzhdhe. Die Analyse-
resultate sind sowohl ohne Anwendung eines mscw-Schnittes (gefiillte Symbole) als
auch unter Anwendung des tblicherweise verwendeten ~yv-Hadron-Separationsschnittes
mscw < 1.1 (offene Symbole) dargestellt. Die statistischen Fehler der einzelnen Daten-
punkte sind wegen der hohen Simulationsstatistik kleiner als die Symbole. Die gestri-
chelte vertikale Linie markiert den Selektionsschnitt R/ Reyp > 70% auf die normierte
Systemtriggerrate.

mit Energien zwischen 500 GeV und 10TeV simuliert, die unter einem Zenit-
winkel von 5° auf die Beobachtungsebene einfallen und in ihrer spektralen Ver-
teilung einem Potenzgesetz entsprechend dem TeV-Energiespektrum des Crab-
Nebels folgen. Zur VergroBlerung der Ereignisstatistik wurde hierbei jeder Schauer
insgesamt 25-mal verwendet, wobei der jeweilige Kernort auf einer Kreisfliche
mit einem Radius von 400 m um den Mittelpunkt des Teleskopsystemes willkiir-
lich positioniert wurde Mit Hilfe einer entsprechenden Anderung im Detektor-
simulationsprogramm sim_telarray kann nun eine atmosphérische Transparenz-
hohe eingefiihrt werden, die die Untergrenze der geschlossenen Wolkendecke
bezeichnet. Die Transparenzhohe wurde in Schritten von 1km zwischen 5km
und 20 km iiber dem Meeresniveau variiert, wobei die jeweils resultierende Zahl
von Ereignissen innerhalb einer typischen Signalregion bestimmt wurde.
Abbildung D.2| zeigt als Ergebnis der Studie den relativen Verlust von regi-

5 Aufgrund der Fluktuationen bei der Schauerentwicklung fiihrt dieses Vorgehen bei einer
nicht zu haufigen Wiederverwendung desselben Schauers und einer Verteilung der Kernortposi-
tionen auf eine grofie Fliche nicht zu starken systematischen Effekten.
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strierten TeV-Photonen im Vergleich zu perfekten Beobachtungsbedingungen bei
einer unendlich groflen Transparenzhéhe. Die Resultate wurden sowohl fiir den
iiblichen Schnitt mscw < 1.1 als auch ohne y-Hadron-Separation durchgefiihrt,
wobei sich nur geringe Unterschiede ergeben. Bei einer geschlossenen Wolken-
decke in 15 bis 20 km Hohe zeigen sich nur geringe Verédnderungen der Zahl der
registrierten TeV-Photonen. Dagegen fiihrt der scharfe Abbruch der Longitudinal-
verteilung der Cherenkov-Photonen im Bereich der typischen Héhe des Schauer-
maximums bei 10 bis 12km zu einer besonders starken Abnahme der gemessenen
~v-Rate. Da in diesem Bereich der grofite Anteil aller Cherenkov-Photonen emit-
tiert wird, verlieren die Bilder der Luftschauer durch die Absorptionsverluste nun
derartig deutlich an Intensitéit und Kontur, dal ein Nachweis mit dem Teleskop-
system stark eingeschrankt wird.

Bei den meisten Wetterlagen mit eingeschrinkter atmosphérischer Transpa-
renz ist im Unterschied zu der hier untersuchten Wetterlage davon auszugehen,
daf} erheblich tiefer liegende, diinne Wolken zu einem weniger hohenabhéngi-
gen Absorptionseffekt fithren. In diesem Fall wiirde daher die Intensitdt des
Cherenkov-Lichtes relativ gleichméflig abgeschwéicht werden, so daf§ weniger mit
einer Verformung der Bilder zu rechnen ist als bei der hier simulierten Situation
mit ihrem abrupten Abbruch der Longitudinalverteilung. Die Auswirkungen
der Witterungseinfliisse duflern sich nun im wesentlichen in einem Anstieg der
Energieschwelle der Beobachtung und in einer Abnahme der registrierten y-Rate.
Grundsiétzlich gilt jedoch, daf} jede Art eines vorstellbaren Absorbers in der Atmo-
sphére zu einer Verminderung der gemessenen Bildamplituden und damit zu einer
Unterschitzung der rekonstruierten Primérenergie fithrt. Spektroskopische Unter-
suchungen von TeV-y-Quellen sollten daher nur unter Verwendung von Mefldaten
durchgefiihrt werden, die unter optimalen dufleren Bedingungen aufgezeichnet
wurden.



Anhang E

Erneute Messung der
Rotverschiebung von H 14264428

Der nachfolgende Text wurde im Mai 2004 von Dr. Dieter Engels (Hamburger
Sternwarte) als offizielle Dokumentation der im Abschnitt [5.2 beschriebenen
Messung der Rotverschiebung des BL Lac-Objektes H 14264428 zur Verfiigung
gestellt.

Documentation: H 1426+428 was observed on 2003 September 11 with the
2.2m telescope on Calar Alto equipped with the faint object spectrograph
CAFOS. Two spectra were taken with 20 min integration time each using the
B-100 and G-100 grisms. The spectra have a pixel-to-pixel resolution of 2 Ang-
stroem (AA) and cover in total the wavelength range 3600-8000 AA. The spectral
resolution is approx. 5 AA as judged from the lamp spectra used for wavelength
calibration.

Standard data reduction was made within the MIDAS package, including
bias removal, flatfielding, wavelength and flux calibration. The flux calibration
was based on standard star spectra of BD+33 2642 (Okel[1990) taken after the
H 14264428 observations. The flux values of the star were taken as provided by
the ESO Web pages. The observations of H1426+428 and BD+33 2642 were
made both under photometric conditions but at large zenith angle. No correc-
tions for extinction were applied. The flux calibration may therefore in error by
approximately 10%.

The final spectrum is shown in Fig. 5.2 It was smoothed over 12 AA. We
identified Ca H+K, G-band, Mg I, and Na I absorption lines associated with
the host galaxy of the BL Lac obj ect. The redshift derived from these lines is
z = 0.129£0.001, which is in excellent agreement with the redshift determination
of Remillard et al.l (1989), who published the only optical spectrum of H 1426+428
available so far.

Acknowledgements: Based on observations collected at the German-Spanish
Astronomical Center, Calar Alto, operated jointly by Maz-Planck-Institut fiir
Astronomie and Instituto de Astrofisica de Andalucia (CSIC).
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Anhang E. Erneute Messung der Rotverschiebung von H 14264428

Files: H1426+428.DAT -~ ASCII table
H1426+428.FITS rebinned image using H1426+4428.DAT
H1426+428.PS final labeled plot (smooth 12 AA)

Contact:  Dr. Dieter Engels, Hamburger Sternwarte
(dengels@hs.uni-hamburg.de)

Die oben genannten Dateien stehen auf dem Hamburger HEGRA-Webserver
unter der Adresse http://www-hegra.desy.de/H1426+428 zur Verfigung.


http://www-hegra.desy.de/H1426+428�
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