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ZUSAMMENFASSUNG

Beobachtungen bei allen Wellenldngen haben eine Vielzahl von hoch-
energetischen Prozessen aufgedeckt, die mit dem supermassereichen

schwarzen Loch im Zentrum unserer Galaxie zusammenhéngen. Die

Gammaastronomie steuert Messungen mit satellitenbasierten und erd-
gebundenen Teleskopen, wie dem Fermi-LAT und HESS, bei. Die-
se Messungen konnen wichtige Beitrdge zur Beantwortung einiger

zentraler Fragen liefern. Die Gammaquelle HESS J1745-290 ist mogli-
cherweise ein Produkt der Beschleunigung von kosmischer Strahlung

zu PeV-Energien und wird daher in dieser Arbeit mit dem HESS II-
Array untersucht, das das groBte existierende Cerenkov-Teleskop ent-
hilt. Dabei werden Photonen mit einer Energie von unter 100 GeV ge-
messen. Aufierdem ist das Galaktische Zentrum ein vielversprechen-
des Ziel fiir indirekte Suchen nach dunkler Materie. Eine solche Su-
che wird in dieser Arbeit basierend auf HESS- und Fermi-LAT-Daten

durchgefiihrt. Da die Winkelauflosunge der aktuellen Instrumente in

der Gammastronomie limitiert ist, sind Spektralanalysen oft das einzi-
ge Werkzeug zur Untersuchung von Gamma-Quellen. Daher werden

in dieser Arbeit Studien durchgefiihrt, um zu kldren, welche Analy-
semethoden zu verzerrten Parameterschitzer fithren konnen.

ABSTRACT

Multi-wavelength observations of the centre of our Galaxy have re-
vealed a number of energetic processes that are related to the central
supermassive black hole. Gamma-ray astronomy contributes to these
observations with measurements from satellite and ground based in-
struments such as Fermi-LAT and HESS. These measurements can
make important contributions towards answering some of the key
open questions. An analysis of the source HESS J1745-290, potentially
linked to acceleration of cosmic rays to PeV-energies, is presented in
this thesis. The analysis is performed using the HESS 1II array, which
includes the largest existing Cherenkov telescope, in order to measure
photon energies below 100 GeV. Furthermore, the Galactic centre is
a promising target for indirect dark matter searches. Such a search is
performed in this thesis based on HESS and Fermi-LAT data . Due to
the limited angular resolution of current instruments in gamma-ray
astronomy, spectral analysis is often the only tool for the investiga-
tion of gamma-ray sources. Therefore this thesis includes studies to
test which spectral analysis methods can lead to biased parameter
estimators.
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Teil I

EINFUHRUNG

Im Folgenden wird ein Uberblick tiber die fiir diese Arbeit
relevanten Grundlagen gegeben. Einem einleitenden Ka-
pitel iiber die Gammaastronomie, in dem der Fokus auf
experimentellen Techniken liegt, folgen zwei Kapitel zu
den wissenschaftlichen Fragestellungen, die in dieser Ar-
beit behandelt werden. Das ist zum einen die Frage nach
dem Ursprung der kosmischen Strahlung bzw. die Suche
nach den kosmischen Beschleunigern, die geladene Teil-
chen zu den hochsten Energien beschleunigen. Dies ist im
Kontext dieser Arbeit fiir die Analyse von HESS J1745-290
in Kapitel 7 relevant. Zum anderen kann hochenergetische
Gammastrahlung zum indirekten Nachweis von dunkler
Materie dienen. Dieses Thema wird mit einer Suche nach
dunkler Materie im Halo des Galaktischen Zentrums in
Kapitel 8 wieder aufgegriffen.






GAMMAASTRONOMIE

Die Gammastrahlen-Astronomie oder auch Gammaastronomie wid-
met sich der Beobachtung des Universums mittels Photonen bei ho-
hen Energien (High Energy, 10 MeV — 100 GeV, HE) bis sehr hohen
Energien (Very High Energy, > 100 GeV, VHE), die in einer Vielzahl
von nicht-thermischen Prozessen erzeugt werden. Es handelt sich da-
bei um die hochstenergetische Form von elektromagnetischer Strah-
lung, die eng mit der Erforschung der kosmischen Strahlung (Cos-
mic rays, CRs), den hochstenergetischen Teilchen im Universum, ver-
kniipft ist. Im Gegensatz zu CRs, die auf ihrem Weg zur Erde von
Magnetfeldern abgelenkt werden, erreichen Photonen die Erde auf
geraden Linien und lassen so Riickschliisse auf die Orte ihrer Entste-
hung zu. Seit der ersten Schitzung des Gammaflusses aus verschiede-
nen Quellen durch Morrison (1958) hat die Gammaastronomie eine
erstaunliche Entwicklung durchlaufen und ist heute eine etablierte
astronomische Disziplin.

Da die Erdatmosphdre fiir Gamma-Photonen intransparent ist, wa-
ren es in den 1960er Jahren satellitengebundene Teleskope wie Ex-
plorer XI, die die ersten Gamma-Photonen aus dem All detektierten
(Kraushaar und Clark, 1962). Es gab zu dieser Zeit aber bereits Uber-
legungen, Gamma-Photonen iiber Sekundérteilchen, die bei Wechsel-
wirkungen in der Atmosphdre entstehen, von der Erde aus zu de-
tektieren (Galbraith und Jelley, 1953; Jelley und Porter, 1963). Es dau-
erte aber noch gut 30 Jahre, bis Whipple den Krebsnebel als erste
Gammagquelle vom Boden aus nachweisen konnte (Weekes u. a., 1989).
Kurz darauf folgte die Entdeckung der ersten extragalaktischen Quel-
le, Markarian 421 (Punch u.a., 1992). Die erste erfolgreiche Beobach-
tung des Galaktischen Zentrums (Galactic Centre, GC) wurde im Jahr
2004 von CANGAROO durchgefiihrt (Tsuchiya u.a., 2004).

Mittlerweile hat das Large Area Telesope (LAT) an Bord des Fer-
mi Satelliten iiber 3000 Gammagquellen bei HE identifizert. Das High
Energy Stereoscopic System (HESS) hat iiber 100 Quellen bei VHE
nachgewiesen. Dieses Kapitel gibt zunéchst einen Uberblick {iber un-
ser aktuelles Verstandnis des Gamma-Himmels und geht dann naher
auf experimentelle Techniken ein. Neuere Ubersichtsartikel zu diesen
Themen wurden z.B. von Hinton und Hofmann (2009), de Naurois
(2012), Rieger u.a. (2013), de Naurois und Mazin (2015), Funk (2015)
und Degrange und Fontaine (2015) verfasst.



Das GC nimmt in
der Galaktischen
Ebene eine

Sonderstellung ein.

GAMMAASTRONOMIE

1.1 UBERBLICK UBER DEN GAMMA-HIMMEL

Hochenergetische Gammastrahlung wurde auf einer Vielzahl von astro-
nomischen Skalen detektiert, von kompakten Objekten wie Neutro-
nensternen bis zu Aktiven Galaxienkernen (Active Galactic Nuclei,
AGN) in fernen Galaxien. Abbildung 1 gibt einen Uberblick iiber den
Gamma-Himmel. Neben einem Band diffuser Emission, das durch
die Wechselwirkung von CRs mit interstellarem Gas und Staub ent-
steht, sind zahlreiche einzelne Quellen auszumachen. Da die diffuse
Emission ein weicheres Spektrum aufweist als die meisten Quellen,
bei hoheren Energien also weniger Photonen emittiert, ist das Bild
des Gamma-Himmels energieabhédngig, was in Kapitel 6 am Beispiel
der GC-Region néher erldutert wird.

Bei grofien Latituden sind die in Abbildung 1 gezeigten Punktquel-
len extragalaktischen Ursprungs, vornehmlich AGN, supermasserei-
che schwarze Locher (Supermassive Black Holes, SMBHs), die grofse
Mengen an interstellarem Material akkretieren und teilweise kolli-
miert in Form von jets ins All schleudern. Eine Ubersicht iiber HE-
bzw. VHE-Beobachtungen von AGN sind bei Madejski und Sikora
(2016) und Stawarz (2013) zu finden.

Abbildung 1 offenbart aber auch Quellen in der Galaktischen Ebe-
ne, die teilweise nur wenige kpc entfernt sind. Einige dieser Quellen
sind ausgedehnt, was auf Emissionsregionen O(10pc) schlieflen lasst.
Galaktische Quellen lassen sich in verschiedene Klassen einteilen: Su-
pernovatiberreste (Supernova Remnants, SNRs), Pulsare mit assoziier-
tem Pulsarwind-Nebel (PWN), Bindrsysteme sowie unidentifizierte
Quellen. All diese Gammaquellen lassen sich im GC beobachten, das
im Fokus dieser Arbeit steht. Die GC-Region wird daher in Kapitel 6
separat vorgestellt.

Supernovae (SNe) entstehen entweder durch die thermonukleare
Explosion eines akkretierenden weifsen Zwerges (Typ Ia) oder durch
den Kollaps des Kernes eines massereichen Sterns (> 8 M), der am
Ende seiner Entwicklung seinen gesamten nuklearen Brennstoff ver-
braucht hat (core-collaps). Dabei entsteht eine Stofswelle, die sich ins
interstellare Medium (ISM) ausbreitet und dabei Teilchenbeschleuni-
gung bis zu 10'* eV bewirkt, wie Kapitel 2.1 beschrieben.

SNRs sind etablierte Quellen von HE- und VHE-Emission, die durch
hadronische Wechselwirkung der beschleunigten Teilchen mit Mole-
kiilwolken in der Umgebung oder Synchrotronstrahlung relativisti-
scher Elektronen entsteht (siehe Kapitel 2.2). Man vermutet aufler-
dem, dass SNRs die Quellen der galaktischen CRs sind, die auf der
Erde gemessen werden (siehe Kapitel 2). Reynolds (2008) oder Hewitt
und Lemoine-Goumard (2015) geben eine Ubersicht zu Beobachtun-
gen von SNRs. Ein bekanntes Beispiel ist RX J1713.7-3946, der wohl
am besten verstandenen SNR bei VHE (Aharonian u. a., 2004).



1.1 UBERBLICK UBER DEN GAMMA-HIMMEL

Abbildung 1: Uberblick {iber den Gamma-Himmel. Auf einer Fermi-
Ereigniskarte oberhalb von 10GeV sind VHE-Quellen
aus gamma-cat (http://gamma-cat.readthedocs.io/) ge-
zeigt. Dazu zghlen AGN (pink), PWN (griin), SNRs (blau) und
unidentifizierte Quellen (violett). Abbildung nach einer Vorla-
ge von A. Donath, private Kommunikation.

Pulsare sind Neutronensterne, die in einem starken Magnetfeld ro-
tieren, wobei die Rotations- und die Magnetfeldachse nicht parallel
sind. Wahrend Pulsare unterhalb von 1 GeV die hédufigsten Quellen
sind, sind sie bei VHE nicht zu beobachten, weil ihr Spektrum zu
schnell abklingt. Eine Ubersicht ist bei Caraveo (2014) zu finden.

PWN sind die hdufigsten Quellen bei TeV-Energien. Sie werden
von in in Pulsaren beschleunigten relativistischen Elektronen und
Positronen erzeugt. Der Krebsnebel ist ein prominentes Beispiel fiir
einen PWN. Hewitt und Lemoine-Goumard (2015) oder Gaensler und
Slane (2006) geben eine detaillierte Einfithrung zu diesem Thema.

Gammastrahlung kann in Bindrsystemen mit einem kompakten
Objekt entstehen. Handelt es sich dabei um ein Schwarzes Loch (Black
Hole, BH), kommt es zu Akkretion und der Bildung eines jets, dhnlich
wie in AGN. Eine Einfiihrung ist bei Dubus (2013) zu finden.

Eine Quelle von Gammastrahlung im keV- bis GeV-Bereich, die
zuletzt viel Aufmerksamkeit erregt hat, sind Gammablitze (Gamma-
Ray Bursts, GRBs). Short GRBs, die wenige Sekunden dauern, wurden
schon langer mit der Verschmelzung von kompakten Objekten assozi-
iert (z.B. Metzger und Berger, 2012). Nachdem es der LIGO-Virgo Kol-
laboration 2015 zum ersten Mal gelungen ist, Gravitationswellen (Gra-
vitational Waves, GWs) zu messen, die bei der Verschmelzung zweier
BHs entstanden sind (Abbott u.a., 2016), folgte am 17. August 2017
die Entdeckung eines solchen Signals von der Verschmelzung zweier
Neutronensterne (Abbott u. a., 2017). Tatsdchlich verzeichneten Fermi
und viele andere Teleskope einen short GRB als elektromagnetisches
Gegenstiick zu dem GW-Ereignis (Goldstein u. a., 2017). Die Messung
eines GRBs bei VHE ist bisher noch nicht gelungen (Abdalla u.a.,
2017b).

5
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Satellitenbasierte
Teleskope beruhen
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GAMMAASTRONOMIE

1.2 TELESKOPE

Die hochsten Photonen-Energien, die je gemessen wurden, liegen im
Bereich 100 TeV (Aharonian u.a., 2007). Damit umfasst der fur die
Gammaastronomie relevante Energiebereich 7 Dekaden. Bei niedri-
gen Energien emittiert der Krebsnebel 1073 Photonen/cm?/s und be-
reits eine Detektionsfliche O(1m?) ist fiir eine aussagekriftige Mes-
sung ausreichend. Oberhalb von 100 MeV emittiert der Krebsnebel
jedoch nur noch 10~7 Photonen/cm?/s, was nach grofleren Detekti-
onsflichen O(10* m?) verlangt. Aus dem GC erreicht oberhalb von
1TeV nur 1 Photon/m?/y die Erde.

Satellitenbasierte Detektoren konnen daher aufgrund ihrer limitier-
ten Grofie Gamma-Photonen nur bei HE messen. Bei VHE reicht ihre
Detektorfliche nicht mehr aus, sodass man auf indirekte Rekonstruk-
tion der Gamma-Photonen von der Erde aus angewiesen ist. Abbil-
dung 2 illustriert den Sensitivitdtsbereich verschiedener Gammatele-
skope, die im Folgenden ndher erldutert werden.

Oberhalb von 20 MeV ist Paarerzeugung im Kernfeld die dominan-
te Wechselwirkung von Photonen mit Materie, y + N — N +e* +e™.
Auf diesem Effekt beruhen Paarerzeugungs-Teleskope wie das LAT,
das seit 2009 an Bord des Fermi-Satelliten im Energiebereich 0.02-
300 GeV operiert (Atwood, 2009). Das LAT besteht aus einem Spurde-
tektor, der die Bahnen der e™ e~ -Paare aufzeichnet, einem Kalorime-
ter zur Energiemessung und einem Antikoinzidenz-Detektor, der fiir
die Unterdriickung des CR-Hintergrundes verantwortlich ist.

Der Spurdetektor ist insgesamt eine Strahlungsldnge® dick und be-
steht aus 18 Ebenen, von denen jede aus einer Wolfram-Konvertie-
rungsschicht besteht, die von jeweils zwei einseitigen Silikon-Streifen-
detektoren umgeben ist. Die sensitive Oberfliche des Spurdetektors
betrdagt 0.95 m?. Das Kalorimeter besteht aus insgesamt 1536 CsI(T1)-
Kristallen in acht Schichten und ist 8.6 Strahlungsldngen dick, sodass
Energien von einigen hundert GeV gemessen werden konnen. Die
Trigger-Rate des Detektors betrédgt einige kHz. Etwa 9o% der Ereignis-
se werden noch an Bord des Satelliten als CR-Hintergrund verworfen,
sodass nach der Ereignis-Rekonstruktion auf der Erde und zusitzli-
cher Gamma-Hadron-Separation eine Photonenrate von wenigen Hz
verbleibt.

Eine Strahlungsldnge ist die charakteristische Langenskala von Paarbildung und
Bremsstrahlung in einem Material mit Ordnungzahlen A und Z

—1
Xo = (m@%zz 1og(1332—%)> ) (1)

wobei o = 1371 die Feinstrukturkonstante, t. der klassische Elektronenradius und
N die Avogadro-Zahl ist. In Luft verliert ein Elektron durch Bremsstrahlung die
Halfte seiner Energie nach eine Strecke X = X log (2). Ein typisches Kalorimeter an
einem der Detektoren am Large Hadron Collider (LHC) ist etwa 25 X, dick.
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Abbildung 2: Differentielle Sensitivitit verschiedener Gammateleskope fiir
eine 50-Detektion. Ab etwa 100 GeV sind erdgebundene Tele-
skope wie HESS sensitiver als das satellitengebundene LAT.
Ab 30TeV haben momentan Wasser-Cerenkov-Detektoren
wie HAWK die niedrigste Sensitivitat. Mit der Inbetriebnah-
me von CTA werden oberhalb von 100 GeV um bis zu ei-
ne Groflenordnung sensitivere Messungen moglich sein als
mit aktuellen Experimenten. Fiir das LAT sind zwei Kurven
gezeigt, weil die Sensitivitdt in verschiedenen Beobachtungs-
regionen durch den unterschiedlichen Hintergrund variiert.
Zum Vergleich ist aufierdem das Spektrum des Krebsnebels
gezeigt. Abbildung aus Funk (2015).

Das Langenverhiltnis des Spurdetektors (Hohe/Breite = 0.4) er-
laubt ein grofies Gesichtsfeld (Field of View, FoV) von 2.4 st und da-
durch eine einheitliche Belichtung des ganzen Himmels in 3h (bei
Betrieb im sogenannten tracking mode). Damit konnen variable Quel-
len iiberwacht und unvorhergesehene transient-Ereignisse beobachtet
werden. Auflerdem konnen Quellkataloge des ganzen Himmels an-
gefertigt werden. Die Winkelauflosung fiir einzelne Photonen ist 3.5°
bei 100 MeV und verbessert sich auf 0.15° oberhalb von 10 GeV. Da-
mit kann eine Quelle mit einem Fluss von 1 x 10”7 cm ™2 s~ oberhalb
von 100 MeV innerhalb eines Jahres auf weniger als 0.5" genau lokali-
siert werden.

Zur Messung von Gamma-Photonen oberhalb von 100 GeV von der
Erde aus, existieren zwei grundsitzlich verschiedene Detektionstech-
niken: abbildende atmosphirische Cerenkov Teleskope (Imaging At-
mospheric Cherenkov Telescopes, IACTs) und Wasser-Cerenkov-De-
tektoren. Erstere werden im Folgenden ndher beschrieben, eine Ein-
fithrung in letztere ist z. B. bei de Naurois und Mazin (2015) zu finden.
Beide machen sich Teilchenschauer zu Nutze, die durch die Wechsel-
wirkung von Gamma-Photonen in der Erdatmosphére entstehen.

Erdgebundene
Teleskope messen
Sekundirteilchen in
Luftschauern.



IACT: bilden das
Cerenkov-Licht der
Schauerteilchen ab.

GAMMAASTRONOMIE

Die Mechanismen, die der Entstehung dieser elektromagnetischen
Schauer zu Grunde liegen, sind Paarerzeugung und Bremsstrahlung
im Coulomb-Feld der Nukleonen in der Atmosphére durch hochener-
getische Photonen und Elektronen. Ein fiir Schauer fiir ein 300 GeV-
Photon ist in Abbildung 3 gezeigt. Eine Strahlungsldnge in Luft be-
tragt 36.7 gcm ™2, sodass die Atmosphére einem Kalorimeter mit ei-
ner Dicke von etwa 27 Strahlungsldngen entspricht. Die Schauerent-
wicklung bricht ab, sobald die Teilchen im Schauer die sogenannte
kritische Energie, E. = 83 MeV in Luft, unterschreiten. Die Hohe des
Schauermaximums, znay, ist die Hohe, bei der die Teilchenzahl im
Schauer am grofiten ist. In homogenen Kalorimetern hédngt sie loga-
rithmisch von der Energie des Primaérteilchens, Eo, ab, in der inhomo-
genen Atmosphire ist Abhdangigkeit schwéacher. Fiir Primérenergien
O(1TeV), zmax ~ 10 km.

Die ersten analytischen Modelle von elektromagnetischen Schau-
ern wurden bereits in den 1950er Jahren entwickelt (Greissen, 1956;
Heitler, 1954; Rossi, 1952). Heute werden Luftschauer meist mit Mon-
te Carlo (MC)-Werkzeugen wie CORSIKA (Heck u. a., 1998) simuliert
(z.B. in Bernlohr, 2008).

Hadronische Luftschauer entstehen, wenn CRs auf die Erdatmosphé-
re treffen. Ihre Entwicklung héngt von mehreren charakteristischen
Langenskalen ab und ist schwierig zu modellieren, da eine Vielzahl
von Prozessen beachtet werden muss, z.B. 71y induzierte elektroma-
gnetsche Subschauer und Myonen aus Zerfillen geladener Pionen.
Die daraus resultierende, irreguldre Form hadronischer Luftschauer
ist in Abbilung 3 gezeigt. Hadronische Luftschauer sind der domi-
nante Hintergrund fiir erdgebundene Gammateleskope.

IACTs messen die Cerenkov-Strahlung, die von den ultra-relativis-
tischen Teilchen im Schauer abgestrahlt wird. Bewegt sich ein Teil-
chen in einem dielektrischen Medium mit Brechungsindex n schnel-
ler als die Lichtgeschwindigkeit in diesem Medium, kommt es zu
einer kohdrenten Depolarisierung des Mediums, und Nph Cerenkov-
Photonen werden im Winkel 8¢ pro Wellenlinge dA und Weglinge
dx abgestrahlt,

1 deh B

s 2

sin“ O¢

0c = —, =2 2 .
COSPC= 3’ dxdr X A2

(2)

Trotz der Inhomogenitédt der Atmosphéire und dem dadurch variieren-
den Brechungsindex ist die Gesamtmenge an Cerenkov-Licht, die von
einem Luftschauer abgestrahlt wird, zwischen 10 GeV und 10 TeV na-
herungsweise proportional zu Ep, sodass eine kalorimetrische Mes-
sung moglich ist.

Der Cerenkov-Winkel variiert von 0¢ ~ 0.2° in 30 km Hohe zu
8¢ ~ 1.5° am Boden. Dadurch entsteht ein Ring aus Cerenkov-Licht
um den theoretischen Einschlagspunkt (impact point) des Schauers
mit einem Radius von 100-150 m, siehe Abbildung 3. Dieser Ring ist
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Abbildung 3: Funktionsweise von IACTs. Ein 300 GeV Gamma-Photon er-
zeugt in der Atmosphihre einen elektromagnetischen Luft-
schauer, der wiederum einen Cerenkov-Lichtkegel auf die Er-
de wirft. Dieser wird mit Hilfe von optischen Teleskopen ab-
gebildet. Auf die Atmosphére treffende CRs erzeugen hadro-
nische Schauer. Abbildung aus Hinton und Hofmann (2009).

aufgrund von Mehrfachstreuung von Teilchen nahe an der Cerenkov-
Schwelle ndherungsweise homogen ausgefiillt. Durch die unterschied-
liche Ankunftszeit von Cerenkov-Photonen aus verschiedenen Hohen
betrdagt die Dauer des Lichtblitzes nahe am Einschlagspunkt etwa
5ns, bei einer Einschlagsdistanz (impact distance) von etwa 150 m 2ns
und wird bei grofieren Distanzen deutlich langer.

Ein IACT, das in diesem Cerenkov-Lichtpool platziert wird, nimmt
ein Bild des Luftschauers auf, wie in Abbildung 3 illustriert. Mit Hil-
fe eines Spiegels wird die Winkelverteilung der Cerenkov-Photonen
auf eine aus mehreren Photoelektronenvervielfachern (Photomulti-
plier Tubes, PMTs) bestehende Kamera reflektiert. Dadurch ergibt
sich eine effektive Detektionsfliche O(1 x 10> m?), die etwa der Gro-
3e des Lichtpools entspricht. Ein Nachteil der IACT-Technik ist der
kurze Arbeitszyklus, ~ 10%: Beobachtungen kénnen bevorzugt in kla-
ren, mondlosen Néachten durchgefiihrt werden (siehe auch die Studie
von Ahnen u. a. (2017) zur Beobachtung unter Mondlicht). Aufierdem
kann das Kalorimeter (die Atmosphére) anders als bei satellitenba-
sierten Experimenten nicht im Labor kalibriert werden und man ist
auf MC-Simulationen angewiesen.
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IACTs werden typischerweise in einer Hohe von etwa 1500 m be-
trieben: Das ist hoch genug, um der Absorption des Cerenkov-Lichts
in der Atmosphére zuvorzukommen, und tief genug, um eine voll-
standige Schauerentwicklung zuzulassen, was fiir die kalorimetrische
Messung unabdingbar ist. Die Gamma-Hadron-Separation in IACTs
basiert auf Unterschieden in den Bildern von elektromagnetischen
und hadronischen Schauern.

Folgende Konzepte sind ausschlaggebend fiir den Erfolg moder-
ner IACTs: Grofle Spiegelflichen sind nétig, um mindestens 50-100
Cerenkov-Photonen zu messen und so ein verwertbares Bild des Luft-
schauers zu erhalten. Eine stereoskopische Beobachtung der Luftschau-
er ermoglicht eine prizisere Rekonstruktion des primédren Gamma-
Photons, eine bessere Gamma-Hadron-Separation und einen Koinzi-
denz-Trigger, der von Myonen oder dem Nachthimmelhintergrund
(Night sky background, NSB) induzierte Trigger in einem Teleskop
unterdriickt. Kleine Kamerapixel 0(0.1°) verbessern die Auflésung
der Schauerbilder, was ebenfalls zu einer besseren Gamma-Hadron-

Aus den Separation und einer besseren Energie- und Winkelauflosung fiihrt.
Schauerbildern wird Eine der frithesten Methoden zur Rekonstruktion der Primarteil-
das Pm?mfllc.he': chen aus den Schauerbildern ist die von Hillas (1985), die aus dem
R ersten und zweiten Moment der Lichtverteilung in der Kamera eini-
ge Parameter extrahiert, was effektiv der Modellierung des Schauer-
bildes mit einer zweidimensionalen Ellipse entspricht (siehe Abbil-
dung 3). Moderne Methoden beruhen auf der Anpassung von simu-
lierten Schauerbildern an die tatsdchlich gemessenen (template fitting,
siehe Parsons und Hinton, 2014; de Naurois und Rolland, 2009).

HESS bildet zusammen mit den Major Atmospheric Gamma Ima-
ging Cherenkov Telescopes (MAGIC) und dem Very Energetic Radia-
tion Imaging Telescope Array System (VERITAS) die sogenannte drit-
te Generation von IACTs und befindet sich im Khomas-Hochland in
Namibia auf einer Hohe von 1800 m. Das HESS-Array besteht aus vier
12m Teleskopen (CT1-4), die in einem Quadrat mit 120 m Seitenlan-
ge angeordnet sind, sowie einem 26 m Teleskop (CT5), das dem Array
2012 hinzugefiigt wurde. Die Kameras der kleineren Teleskope beste-
hen aus 960 0.16° grofien PMTs, die von CT5 aus 2048 0.1° grofien
PMTs. Das fiihrt zu einem FoV von 5° bzw. 3°. Bei Beobachtungen im
Zenit ist die untere Energieschwelle von HESS 100 GeV bzw. 30 GeV.
Die Winkelauflosung fiir einzelne Photonen ist 3-6/, die Energieauf-
16sung etwa 15%. Eine Quelle, die 1% des Flusses des Krebsnebels
emittiert, kann innerhalb von 25 h detektiert werden.

Das Cherenkov Telescope Array (CTA) wird in naher Zukunft den
gesamten Himmel im Energiebereich von 10 GeV bis iiber 100 TeV
mit insgesamt mehr als 100 Teleskopen in Chile und auf La Palma
vermessen (Acharya u.a., 2013). Die ersten Teleskope sollen bereits
2019 installiert werden.
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Kosmische Strahlung (Cosmic Rays, CRs) besteht aus geladenen Teil-
chen, grofitenteils Protonen, aber auch Elektronen und Positronen
sowie Kernen schwererer Elemente. Nach ihrer Entdeckung durch
Hess (1912) diente sie zundchst vorrangig als Quelle hochenergeti-
scher Teilchen und fiihrte zur Entdeckung vieler Elementarteilchen,
wie z. B. dem Positron in einer Nebelkammer durch Anderson (1933).
Nachdem sich die Teilchenphysik mehr und mehr auf den Bau von
Teilchenbeschleunigern verlegte, trat die Frage nach dem Ursprung
der CRs in der Astrophysik in den Vordergrund.

Trotz intensiver Bemiihungen sind die Mechanismen, die CRs zu
Energie von bis zu 102° eV (Patrignani u. a., 2016) beschleunigen, bis
heute nicht gédnzlich verstanden. Da multi-TeV-Teilchen durch Inter-
aktion mit Strahlungsfeldern oder Materie GeV- und TeV- Photonen
emittieren, ist die HE- und VHE-Gammaastronomie eine Disziplin,
die zur Kldrung dieser Frage wichtige Impulse liefern kann. Eine
Ubersicht zu diesem Thema findet sich z.B. bei Gaisser (2003), Ka-
chelriess (2008) oder Blasi (2013).

Das CR-Spektrum, gezeigt in Abbildung 4, ldsst sich oberhalb von
30 GeV mit einem Potenzgesetz (Power Law, PL), Gleichung (31), be-
schreiben, dessen Index sich an zwei charakteristischen Stellen dndert:
Unterhalb des sogenannten Knies bei etwa 10" eV, I' ~ 2.7, oberhalb
davon, T' ~ 3.1 bis zum sogenannten Knéchel bei ungefidhr 107 eV,
wo das Spektrum wieder hdrter wird. Man geht davon aus, dass das
Knie durch die Uberlagerung der Spektren verschiedener chemischer
Komponenten ensteht, die in unserer Galaxie durch ihre verschiedene
magnetische Steifigkeit zu verschiedenen Maximalenergien beschleu-
nigt werden (Horandel, 2004). Da das Spektrum der galaktischen CRs
unter dieser Annahme bei < 10'7 eV enden miisste, wird der Fluss in
der Knochelregion extragalaktischen CRs zugeschrieben.

Aus der mittleren Verweildauer der CRs in unserer Galaxie Tese &
10€ y, die sich z.B. aus dem Verhdltnis von Bor zu Kohlenstoff er-
mitteln ldsst, und dem gemessenen Energiefluss ergibt sich, dass die
Luminositdt der Quelle(n) galaktischer CRs etwa 108 ergy~! betrigt.
Baade und Zwicky (1934) bemerkten als Erste, dass SN-Explosionen
diese Luminositét bereitstellen konnen. Dafiir miissten bei einer SN-
Explosion alle 30-50y nur 1 —10% der freigesetzten 10°! erg fiir Teil-
chenbeschleunigung aufgebracht werden (Berezhko, 2014). Neben die-
sem SN-Paradigma gibt es mehr und mehr Hinweise, dass das GC ei-
ne wesentliche Rolle bei der CR-Beschleunigung in der Galaxie spielt,
siehe Kapitel 6.
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Abbildung 4: CR-Spektrum auf der Erde. Das gesamte Spektrum aller Kom-
ponenten ist ebenso wie die Spektren von Protonen, Elektro-
nen, Positionen und Antiprotonen gezeigt. Die Datenpunkte
stammen von einer Reihe verschiedener Experimente. Abbil-

dung aus Blasi (2013) .
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2.1 TEILCHENBESCHLEUNIGUNG

Wie in einem kiinstlichen Beschleuniger beruht Teilchenbeschleuni-
gung in astrophysikalischen Objekten auf der Prasenz von elektri-
schen Feldern. Wahrend in ersteren grofsskalige homogene Felder
angelegt werden, sind in der Astrophysik solche Felder aufgrund
der zahlreich vorhandenen freien Ladungstrdger in der Regel nicht
vorhanden. Ausnahmen bilden elektrische Felder, die durch bewegte
Magnetfelder, z. B. in Pulsaren oder rotierenden BHs, erzeugt werden
(Levinson und Boldt, 2000).

Daher ist es wahrscheinlich, dass die Teilchenbeschleunigung in
den meisten Objekten auf lokalisierten elektrischen Feldern beruht
und stochastischer Natur ist. Fermi (1949) schlug vor, dass dies durch
Reflexion an bewegten magnetisierten Wolken geschehen konnte. Die-
ser Mechanismus ist heute als Fermi-Beschleunigung zweiter Ordnung
bekannt, weil er einen Energiezuwachs AE/E o (v/ c)? vorhersagt,
wobei v < ¢ die Geschwindigkeit der Wolken ist. Die Beschleuni-
gung ist also nicht sehr effizient. Das liegt daran, dass die Kollision
mit einer Wolke von hinten und von vorne etwa gleich wahrscheinlich
ist, Fermi-Beschleunigung zweiter Ordnung entspricht einer Diffusi-
on im Impulsraum.

Aus diesem Grund wurde in den 1970er Jahren von mehreren Auto-
ren diffusive Stofsbeschleunigung (Diffusive Shock Acceleration, DSA),
auch Fermi-Beschleunigung erster Ordnung genannt, als alternativer
Mechanismus vorgeschlagen (z.B. Bell, 1978). Stofiwellen kdnnen
zum Beispiel entstehen, wenn sich die Auswiirfe einer SN-Explosi-
on oder eines Pulsarwindes mit Uberschallgeschwindigkeit durch
das ISM bewegen, treten aber auch in Akkretionsfliissen kompak-
ter Objekte auf (Caditz und Tsuruta, 1998). DSA tritt in sogenannten
stof3freien Stofswellen (collisionless shocks) auf, in denen die Coulomb-
Wechselwirkung zwischen den Teilchen im ISM keine Rolle spielt.

Im Ruhesystem der Stofswelle sei das der Stofiwelle vor- bzw. nach-
gelagerte Medium durch p; und vy bzw. p; und v, charakterisiert.
Aus der Erhaltung von Energie, Impuls und Masse ergibt sich fiir
starke StoSwellen mit Mach-Zahl M; = vqi/c1 > 1, wobei ¢; die
Schallgeschwindigkeit im der Stofswelle vorgelagerten Medium ist,
und monoatomare Gase mit adiabatischem Index y = 5/3 ein Kom-
pressionsfaktor (de Naurois, 2012)

Vi _ P2

T= o =4 (3)
Hochenergetische Teilchen auf beiden Seiten der Stofiwelle durch-
queren, von inhomogenen Magnetfeldern reflektiert, wieder und wie-
der die Stofswelle. Dabei gewinnen sie jedes Mal Energie, weil sie stets
frontal mit den Magnetfeldern auf der anderen Seite kollidieren. Die
dafiir notige Energie wird der Stofswelle selbst entzogen, die durch

die kontinuierliche Teilchenbeschleunigung immer langsamer wird.
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In vielen Objekten
liefert DSA effizient
hochenergetische
Teilchen.
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DSA erzeugt auf
natiirliche Weise ein
PL-Spektrum.

Hochenergetische
Teilchen erzeugen im
ISM
Gamma-Photonen.
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Der mittlere Energiezuwachs eines Teilchens nach einem Zyklus,
also dem zweimaligem Durchqueren der Stofiwelle, ist

(AE) _4vi—vy 4vir—1

b= =3¢ T3¢ 1 “@

Nattirlich beeinflussen die an der StofSwelle beschleunigten Teilchen
oder umliegende Magnetfelder dieses vereinfachte Szenario und ma-
chen nicht-lineare DSA-Theorien nétig (Caprioli, 2012).

Einige Aussagen iiber das Energiespektrum der beschleunigten Teil-
chen lassen sich aber bereits im besprochenen, vereinfachten Szenario
treffen. In jedem Zyklus verldsst ein Teilchen die Beschleunigungs-
region in das der Stofswelle nachgelagerte Medium mit eine Wahr-
scheinlichkeit

_ M2

P_rc<<1' (5)

Nach k Zyklen haben daher N = Ny(1 — P)* Teilchen eine Energie
Ex = Eo(1 + B)*. Daraus ergibt sich das integrierte Energiespektrum

g (1—-P) 3

lo
N(E>Ep) (B0 (E ) o ©
No  \Eo ~\E '

DSA fiihrt also zu einem PL-Energiespektrum mit einem differentiel-
len Index

3

P=——1+ 1, (7)
der fiir r = 4 in der Ndhe des Beobachteten, I' =~ 2.7, liegt. Die maxi-
male Energie, die ein Beschleuniger erreichen kann, hingt zum einen
von seiner Grofie ab, die mindestens dem Gyrationsradius der be-
schleunigten Teilchen entsprechen muss (Hillas-Kriterum), zum an-
deren vom Alter des Systems, aber auch von Synchrotronverlusten
(siehe Kapitel 2.2).

Die beschleunigten Teilchen bewegen sich von der Quelle weg und
erzeugen dabei Gammastrahlung durch Interaktion mit Strahlungs-
feldern oder interstellarem Material. Man kann CRs quasi dabei be-
obachten, wie sie sich von ihrem Entstehungsort durch Diffusion oder
Konvektion entfernen (Hinton und Hofmann, 2009). Ausgedehnte
Quellen spiegeln die Geschwindigkeit des Teilchenflusses, die Ver-
teilung des Zielmediums und die Lebensdauer der propagierenden
Teilchen wider. Punktquellen sind entweder weit entfernt oder durch
ein kompaktes Zielmedium, im GC O(10pc), siehe Kapitel 6, verur-
sacht. Fiir diffusiven Teilchentransport ist der erwartete quadratische
Abstand zur Quelle proportional zur Zeit, (r?) = 2DT, wobei der Dif-
fusionskoeffizient D « nRy, vom Grad der Turbulenz des B-Feldes
n = (6B/B)? und vom Gyrationsradius Ry o< E/B abhéngig ist. Die
langsamste Diffusion geschieht im Bohm-Limitn ~ 1.
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CRs emittieren Gammastrahlung tiber eine Reihe von Prozessen, wo-
bei man zwischen hadronischen und leptonischen Prozessen unterschei-
det. Erstere umfassen die Wechselwirkung von Atomkernen, meis-
tens Protonen, mit dem ISM, bei der neutrale Pionen erzeugt wer-
den, die dann unter anderem in Gamma-Photonen zerfallen. Letztere
umfassen Wechselwirkungen von Elektronen (und Positronen) mit ei-
nem Strahlungs- oder Magnetfeld.

Durch inverse Compton (Inverse Compton, IC)-Streuung erhilt ein
Photon Energie von einem hochenergetischen Elektron. Auflerdem
kann ein Elektron mit einem virtuellen Photon im Coulomb-Feld ei-
nes Atomkerns wechselwirken, in diesem Fall spricht man von Brems-
strahlung.

In einem Magnetfeld erfdhrt ein geladenes Teilchen durch die Lo-
rentzkraft eine Beschleunigung senkrecht zu seiner Bewegungsrich-
tung und emittiert sogenannte Synchrotron-Strahlung. Wird das Teil-
chen entlang gebogener Magentfeldlinien beschleunigt, spricht man
von curvature radiation. Man bezeichnet diese Prozesse als leptonisch,
weil sie in der Regel nur fiir Elektronen relevant sind, grundsitzlich
sind aber auch Protonen davon betroffen, moglicherweise sogar in
Sgr A* (siehe Kapitel 6.2).

Alle genannten Prozesse sind ausfiihrlich in der Literatur behan-
delt (z.B. Blumenthal und Gould, 1970; Gaisser, 2003; Hinton und
Hofmann, 2009; de Naurois, 2012). Eine quantitative Ubersicht ist in
Tabelle 1 zu finden. Im Folgenden werden einige Anwendungsbei-
spiele diskutiert.

Die Wechselwirkung von Protonen mit dem ISM ist durch den
Wechselwirkungsquerschnitt o, ~ 35mb bestimmt, der oberhalb
von 5 GeV im Wesentlichen energieunabhéngig ist. Etwa 1/6 der Pri-
miarteilchenenergie wird tiber m°-Zerfille in Photonen umgewandelt.
Die spektrale Energieverteilung (Spectral Energy Distribution, SED)
dieser Photonen ist in Abbildung 5 gezeigt. Eine Population von
Protonen, die einem PL, Gleichung (31), folgt, resultiert in einer PL-
Verteilung von Photonen mit dem gleichen spektralen Index. Charak-
teristika im Protonen-Spektrum, wie etwa ein exponentieller Abklang,
erscheinen im Photonen-Spektrum geglattet. Bei m /2 ~ 67.5MeV
tritt der sogenannte pion bump auf.

Von einer Molekiilwolke mit Masse M in einer Entfernung d, die
von einem CR-Fluss wie dem auf der Erde gemessenen erleuchtet
wird, erwartet man einen Fluss

B M a\? .,
do1Tev = 1.6 X 10 12(1061\4@) <1kpc> em 257! (8)

oberhalb von 1 TeV (Hinton und Hofmann, 2009). Ist der Gammafluss
bekannt, ldsst sich mit dieser Relation beispielsweise der CR-Fluss in
den Molekiilwolken im GC bestimmen (siehe Kapitel 6).
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Hadronische
Prozesse laufen z. B.
in dichten
Molekiilwolken ab.
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Tabelle 1: Ubersicht iiber die Strahlungsmechanismen, die in der Gammaastronomie relevant sind. Gezeigt sind die analytischen Ausdriicke fiir den
Energieverlust des Primdrteilchens (Elektron oder Proton), die Gammaenergie bei der das Maximum der abgestrahlten Photonen ist, und

die Abkiihlzeit T = mAM‘.__.m ~1. Diese ist fiir IC-Streuung im Klein-Nishina-Regime durch den Faktor fxn = (1 + b)~ " unterdriickt, siche
Text.
Prozess Energieverlust Gammaenergie Abkiihlzeit
Synchrotronstrahlung M‘M = MQAoCm B2y? E, =~ 0.087 eV A:wwmv Ad ._N<VN T=13x%x10"y Adwmv - Ad ._.mm<v B
IC-Streuung (Thomson) MM = wqﬂoCaoS\N Ey = 1TeV ATV A - vN T=3.1x10° cﬂb A = |wv|_ A : vL
3 lTeV 1TeV leVem 1TeV
IC-Streuung (KN) MM = quoCS%\N SV Ad A.mm<v 1+ AN.WMUN.&_\O.NW T=31x10° cﬁmm A_ mQMﬂlva A_ 4m®<V|_
Bremsstrahlung MM x E Ey ~ 500 GeV A_ Hmm<v ~ 3.9 _ONc A_ oﬂewv
Hadronische Wechselwirkung MM x E Ey &~ 100 GeV A ] Hmm<v TA3x 107y A_ oﬂewv
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IC-Streuung ist im Grenzfall b = 4E.Et/(m?c?) < 1 durch den IC-Streuung
klassischen Thomson-Wechselwirkungsquerschnitt charakterisiert, wo- ~ geschieht mit
bei E. die Elektronenenergie und Et die Energie des Strahlungsfeldes zirsc}lwdmm
. o . : . . ) . rahlungsfeldern.
ist. Fiir hohere Energien, im Klein-Nishina (KN)-Regime, nimmt der
Wechselwirkungsquerschnitt logarithmisch ab, was zwei Konsequen-
zen hat: Einerseits ist IC-Streuung weniger effizient und fiihrt zu ei-
nem steiler werdenden Spektrum. Andererseits fillt die Abkiihlung
durch IC-Verluste immer weniger ins Gewicht, sodass hohere Elek-
tronenenergien erreicht werden.

Eine Population von Elektronen, die einem PL mit Index I’ folgt, er-
zeugt durch IC-Streuung eine weichere PL-Verteilung von Photonen
mit Index I' = (I" +1)/2, die gleiche Relation gilt auch fiir Synchro-
tronstrahlung. Der Ubergang ins KN-Regime fiihrt zu einem Bruch
im Spektrum, I' = " + 1. Diese Relationen werden durch einen wei-
teren Bruch oberhalb der Energie modfiziert, bei der die Abkiihlzeit
der Elektronen mit dem Alter der Population vergleichbar wird.

Welche Art von Strahlungsfeld zur Produktion von Gammastrah-
lung fiihrt, hangt von der Elektronenenergie ab. Bei IC-Streuung mit
der kosmischen Mikrowellenhintergrundstrahlung (Cosmic Microwa-
ve Background, CMB), Ecmyp = 0.61 x 107 3eV, produzieren 20 TeV-

Elektronen Photonen mit E, = 1TeV, bei IC-Streuung mit dem Infra-
rot (IR)-Hintergrund, Ejgr = 107 2eV, produzieren 1.5 GeV-Elektronen
Photonen mit E, = 100 keV.
Das Verhiltnis der Luminositdten aus Synchrotron- und IC-Prozessen  Das SSC-Modell

ist durch verkniipft Synchro-
tronstrahlung und
Lic _ Usag

IC-Streuung.
Lsync Ug

)

gegeben. Fiir IC-Streuung am CMB und Synchrotronstrahlung in ei-
nem 100 uG-Feld ist die IC-Emission 10-mal starker und kihlt die
Elektronen innerhalb von 100y ab. Im Synchrotron-Selbst-Compton
(8SC)-Modell findet die Streuung mit Synchrotron-Photonen statt, die
von derselben Elektronenpopulation emittiert wurden, die auch am
IC-Prozess teilnimmt. In diesem Fall ist U,,q o< Lsync und das Verhalt-
nis der Luminositdten, Gleichung (9), wird quadratisch.
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URSPRUNG DER KOSMISCHEN STRAHLUNG
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Gammaspektren fur verschiedene Primaérteil-
chen(populationen). Paneel (a) zeigt die Synchrotron-
und IC- (durchgezogene Linien) sowie die Bremsstrah-
lungspektren (gestrichelte Linie) von 1TeV- bzw. 100 TeV-
Elektronen. Die IC-Spektren sind durch Streuung am CMB,
Ecmp =~ 2.3x107%eV, an Fern-IR-Strahlung, Epr = 0.02eV,
und an optischem Sternenlicht, Eqpt = 1.5eV verursacht.
Paneel (b) zeigt die Gammaspektren, die durch hadronische
Wechselwirkung von Protonen entstehen, und die Synchro-
tronstrahlung der Sekundérelektronen. Diese sind durch
Kiihlung verzerrt, die Injektion erfolgt iiber 10* y (durchgezo-
genen Linie) bzw. 10°y in einem 301G Magnetfeld. Paneele
(c) und (d) zeigen dieselben Prozesse fiir eine Primérteilchen-
population, die einem ECPL mit I' = 2 und E¢y; = 1TeV folgt.
Abbildung aus Hinton und Hofmann (2009) .



ANNIHILATION DUNKLER MATERIE

Dunkle Materie (Dark Matter, DM) bezeichnet eine Art von Materie,
die den Gesetzen der Gravitation unterworfen ist, aber nicht elektro-
magnetisch wechselwirkt und daher nicht sichtbar ist. Schon Zwicky
(1933) folgerte aus Beobachtungen des Coma-Galaxienhaufens, dass
sichtbare Masse nicht fiir die gesamte Materiebilanz des Universums
verantwortlich sein kann. Dennoch ist die Frage nach der Natur der
DM immer noch eines der grofiten ungelosten Probleme der moder-
nen Kosmologie bzw. Astrophysik (siehe z. B. Ubersichtsartikel von
Bertone u. a. (2005) und Bergstrom (2012)).

Das ACDM-Modell der Standard-Kosmologie (z.B. Bartelmann und
Schneider, 2001; Frieman u. a., 2008) enthélt als Parameter die Menge
einer bestimmten Spezies 1

o =2 (10)
Pc

relativ zur kritischen Dichte

_ 3H?
N 87TGN’

Pc (11)

wobei H der Hubble-Parameter und Gy die Gravitationskonstante
ist. Die Parameter konnen mit einer Anpassung dieses Modells an das
Leistungsdichtespektrum der Temperaturanisotropien im CMB, die
durch Quantenfluktuationen wéahrend der Inflationsphase verursacht
sind, bestimmt werden. Aus den neuesten Daten des Planck-Satelliten
ergibt sich (Ade u.a., 2016)

H=(67.8+09) kms'Mpc~', (12)

Qp = 0.0486 + 0.0010 (13)
sowie

Q, = 0.2589 +0.0057, (14)

wobei Oy, und Q) die Dichteparameter fiir baryonische Materie bzw.
DM sind. Der Anteil von baryonischer Materie an der gesamten Ener-
giedichte des Universums ist also 5-mal kleiner als der von DM. Ins-
gesamt tragt gravitativ wechselwirkende Materie nur etwa 30% zur
Energiedichte des Universums bei.

19

Nur 5% der Masse
des Universums
sind sichtbar.
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Belege fiir DM
beruhen auf
gravitativen

Effekten.

Die genaue
Verteilung von DM
in Galaxien ist nicht
bekannt.

ANNIHILATION DUNKLER MATERIE

Neben dem Nachweis mittels Galaxienhaufen und Messungen des
CMB kann DM auch auf anderen Skalen nachgewiesen werden. In
einzelnen Galaxien zum Beispiel mit dem starken Gravitationslin-
seneffekt (Kochanek, 2006; Treu, 2010), also der mehrfachen Beob-
achtung eines astrophysikalischen Objekts aufgrund der Raumkriim-
mung durch ein massereiches Objekt in der Sichtlinie (Line of Sight,
LOS). Nach dem experimentellen Nachweis durch die Beobachtung
des Quasars Qog9s57+561 (Walsh u. a., 1979) ist der starke Gravitations-
linseneffekt mittlerweile auch in der VHE- (Ahnen, M. L. u.a., 2016)
und HE-Gammaastronomie (Cheung u. a., 2014) beobachtet worden.

Einen weiteren Nachweis fiir die Existenz von DM liefert die Mes-
sung von Rotationskurven, wie in Abbildung 6 am Beispiel von NGC
6503 gezeigt. Die Abweichungen von der erwarteten Kurve, die ent-
steht, wenn man nur die sichtbare Masse der Galaxie berticksichtigt,
lassen darauf schliefsen, dass es einen weiteren, unsichtbaren Beitrag
zur Massenbilanz der Galaxie gibt.

Rotationskurven sind dariiber hinaus ein wichtiges Werkzeug zur
Ermittlung der Verteilung von DM in einer Galaxie. In der klassi-
schen Mechanik ist die Rotationsgeschwindigkeit eines Objektes mit
Abstand vom Drehzentrum r

Vz _ GN M(T)
T
wobei M(r) die vom Orbit umschlossene Masse ist. Die Beobach-
tung einer konstanten Rotationsgeschwindigkeit fiir grofse Abstande
impliziert die Existenz eines DM-Halos mit M(r) ~ r und damit einer
Massendichte p(r) ~ T‘—Z
In der Ndhe des Galaxiezentrums lédsst sich die Verteilung der DM
allerdings nicht aus der Rotationskurve der Galaxie ableiten (Striga-
ri, 2013). Simulationen von Galaxien, die der unseren dhnlich sind,
legen nahe, dass die DM-Verteilung haloartig ist und zum Zentrum
der Galaxie hin ansteigt (Diemand u.a., 2008). Solche spitzen (cus-
py) Profile wurden z.B. von Navarro u.a. (1997) oder Einasto (1965)
parametrisiert:

-
PNEW (T) = Ps [T (1 + r) ] (16)

oelr) =poexp (<2 (1) 1)), (17

Andere Simulationen (Gentile u. a., 2004) bevorzugen hingegen ein
flaches (shallow) Profil, wie das von Burkert (1995),

, (15)

PBur(1) = ps73 [(r+ 1) (12 +12)] (18)

Auf den speziellen Fall des Galaktischen Zentrums wird in Kapi-
tel 6.4 naher eingegangen.
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Abbildung 6: Rotationskurve von NGC 6503 (Bertone u.a., 2005). Die Ge-
schwindigkeit von Sternen und Gas ist als Funktion ihres Ab-
stands vom Zentrum der Galaxie aufgetragen. Die Erwartung
basierend auf sichtbarer Masse fillt fiir grofSe Abstdnde ab,
wiahrend die beobachtete Kurve flach ist. Dieser Effekt lasst
sich durch einen DM-Halo erklédren.
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Kandidaten fiir DM
miissen stabil sein.

Durch den
freeze-out gibt es
heute ein messbare
Teilchendichte.

ANNIHILATION DUNKLER MATERIE

3.1 DAS WIMP-MODELL

Nachdem Belege fiir die Existenz von DM vorgestellt wurden, wird
nun auf die Frage nach ihrer Natur eingegangen. Kandidaten fiir DM-
Teilchen miissen gravitativ wechselwirken und eine elektrische La-
dung q = 0 besitzen, da sie sonst elektromagnetisch wechselwirken
wiirden.

Aufserdem muss es eine bisher unbekannte Erhaltungsgrofie bzw.
Quantenzahl geben, die den Zerfall von DM-Teilchen in Standard-
modell (SM)-Teilchen verbietet, sodass die DM-Teilchen stabil sind.
Diese Erhaltungsgrofie ist analog zur elektrischen Ladung, die als Er-
haltungsgrofie aus der nicht gebrochenen U(1)-Symmetrie der Quan-
tenelektrodynamik (QED) resultiert und die Stabilitat des Elektrons
garantiert: Es gibt keine leichteren Teilchen mit ¢ = —1, in die das
Elektron zerfallen konnte.

Die einfachste Symmetrie, die zu so einer neue Erhaltungsgrofse
fiihren konnte, ist Z,, die diskrete, multiplikative Gruppe aus 2 Ele-
menten, ndmlich 1 und —1 (Bergstrom, 2012). Wenn alle SM-Teilchen
eine Z;-Ladung von +1 und alle nicht-SM-Teilchen eine Z;-Ladung
von —1 haben, gibt es automatisch ein leichtestes und somit stabiles
nicht-SM-Teilchen, das einen exzellenten DM-Kandidaten darstellt.
Diese hypothetischen Teilchen bezeichnet man auch als Weakly In-
teractive Massive Particles (WIMPs).

Eine mogliche Z;-Symmetrie ist die Symmetrie zwischen bosoni-
schen Teilchen mit ganzzahligem Spin und fermionischen Superpart-
nern mit halbzahligem Spin und umgekehrt, auch Supersymmetrie
(SUSY) genannt. SUSY-Theorien postulieren eine erhaltene Quanten-
zahl, die R-Paritéat

R = (_1)3(B—L}+Zs, (19)

wobei B die Baryonenzahl, L die Leptonenzahl und s der Spin des
Teilchens ist. Diese R-Paritit ist die gesuchte Erhaltungsgrofe, die zu
einem stabilen DM-Kandidaten fiihrt. Eine Einfiihrung in supersym-
metrische DM-Modelle ist bei Jungman u.a. (1996) zu finden. Dort
werden auch Alternativen zum WIMP-Modell diskutiert.

Im WIMP-Modell lasst sich die heute gemessene Massenbilanz der
DM, Gleichung (14), wie folgt erkldren: Ein DM-Teilchenpaar x¥ hat
eine Z;-Ladung von +1 und kann daher mit SM-Teilchen wechsel-
wirken. Dadurch stellt sich in der Frithphase des Universums durch
paarweise Annihilation und Erzeugung

X+ X < SM (20)

ein thermisches Gleichgewicht ein, solange die Annihilationsrate

I'= N)Z(O'V (21)
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Abbildung 7: Schematische Darstellung des freeze-out. Die Dichte einer be-
stimmten Teilchenspezies ist fiir sinkende Temperaturen ex-
ponentiell unterdriickt. Durch den freeze-out verlassen die Teil-
chen die Gleichgewichtsdichte und behalten eine konstante
Dichte bei. Abbildung aus Baumann (2015).

grofler ist als die Expansionsrate des Universums H, wobei Ny
die Teilchenzahl in einem mitbewegten Volumen, o der Annihilati-
onsquerschnitt und v die mittlere Geschwindigkeit ist. Im expandie-
renden, sich abkiihlenden Universum nimmt I" allerdings ab, sodass
eine Teilchenspezies bei einer Temperatur T¢ das thermische Gleich-
gewicht verldsst: Es kommt zum sogenannten freeze-out, wie in Abbil-
dung 7 schematisch gezeigt.

Die Abnahme von T ist auf eine abnehmende Teilchendichte zu-
riickzufithren, die Annihilationen immer unwahrscheinlicher macht.
N, als Funktion der dimensionslosen Variable x = m, /T, wobei T
die Temperatur ist, ist durch die Boltzmann-Gleichung

dNy —7\[

& = [N Y] @2)

X

gegeben. Dabei ist A eine dimensionslose Konstante und N die
Teilchenzahl im thermischen Gleichgewicht (z. B. Bender und Sarkar,
2012). Numerisch findet man, dass der freeze-out etwa bei x¢ ~ 10
stattfindet. Die Losung von Gleichung (22) fiir x — oo ist die soge-
nannte relic abundance

(23)

also die heute gemessene Teilchendichte.
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Gamma-Photonen

entstehen bei
DM-Annihilation
iiber viele Kaniile.

ANNIHILATION DUNKLER MATERIE

Die beobachtete DM-Dichte ist (Baumann, 2015)

N xiy (10 \2 (1078 GeV—2
Oy ~0.26 (ﬁ) (g*(MX)> ( o] ) (24)

wobei g,(M, ) die relativistische Anzahl von Freiheitsgraden und
(ov) der tiber die Geschwindigkeit gemittelte Wirkungsquerschnitt
ist. Die beobachtete DM-Dichte ergibt sich fiir M, = O(100 GeV),
g«(My) =~ 10, und einem Wirkungsquerschnitt O(1pb), also in der
Groflenordnung der schwachen Wechselwirkung. Der geschwindig-
keitsgemittelte Wirkungsquerschnitt beim thermalen freeze-out ist da-
mit

(0V) thermal ~ 3 x 10726 cm3 571, (25)
Die Tatsache, dass man die beobachtete DM Dichte so gut reprodu-

zieren kann, bezeichnet man auch als WIMP miracle.

3.2 EXPERIMENTELLER NACHWEIS

Es gibt grundsitzlich drei Moglichkeiten zum Nachweis von DM: Die
Produktion in Teilchenbeschleunigern, der direkte Nachweis durch
Streuung an einem Detektormedium und der indirekte Nachweis
durch die Messung von Sekundarteilchen, die bei der Annihilation
oder dem Zerfall von DM-Teilchen enstehen. Neben geladenen Teil-
chen sind dies auch Gamma-Photonen. Ein Einfithrung in direkte
DM-Suchen ist bei (Marroddn Undagoitia und Rauch, 2016) zu fin-
den. DM-Suchen am LHC werden von Kahlhoefer (2017) zusammen-
gefasst. Neuere Ubersichtsartikel zu indirekten Suchen sind z. B. die
von Cirelli (2012) und Klasen u.a. (2015). Eine indirekte DM-Suche
mit HESS und Fermi wird in Kapitel 8 prasentiert.

Cirelli u.a. (2011) haben die Energiespektren von Gamma-Photo-
nen, die bei der Annihilation von annidhernd ruhenden DM-Teilchen
mit Massen zwischen 5 GeV und 1TeV entstehen, simuliert und in
numerischer Form bereitgestellt’. Dabei werden Gamma-Photonen
einerseits als direkter Annihilationskanal behandelt. Da DM-Teilchen
nicht mit Photonen wechselwirken, ist eine solche Annihilation nur
tiber Schleifenprozesse erlaubt. In anderen Annihilationskanélen ent-
stehen Photonen durch hadronische Zerfille, wie ° — yy. Dariiber
hinaus sind fiir mpy > mw elektroschwache Korrekturen zu be-
achten (Ciafaloni u. a., 2011). Die primadren Gamma-Spektren fiir ver-
schiedene Annihilationskanile sind in Abbildung 8 zu sehen. Ein zu-
sdtzlicher Gamma-Fluss ist aus Synchrotronstrahlung und IC-Streuung
von Sekundirelektronen zu erwarten, die bei DM-Annihilationen ent-
stehen (siehe Kapitel 2.2).

1 http://www.marcocirelli.net/PPPC4DMID.html
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Abbildung 8: Primédrer Gammafluss in exemplarischen Annihilationskana-
len fiir 4 verschiedene DM-Massen geméfS Cirelli u.a. (2011).
Die Annihilation in Quark-Antiquark-Paare oder Eichbosonen
mit anschlielender Hadronisierung fiihrt zu einem breiten
Gamma-Spektrum, das weicher ist als im Fall von t-Leptonen.
Der direkte Zerfall in Photonen ist tiber Schleifenprozesse
moglich und fiihrt zu einem linienartigen Spektrum.
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Der differentielle Photonenfluss, der auf der Erde aus einer Rich-
tung dQ gemessen wird, ist

dpy  (ov) dN,
dE,dQ  8mm3,, dE,

x J(AQ). (26)

Hierbei ist

dN, dN{
dE, ; BraE, (27)

die Anzahl der produzierten Photonen pro Annihilation summiert
tiber alle Kandle mit partieller Annihilationsbreite B¢+ und

jao) - |

QJ ds dQ p?(Q, s) (28)
A LOS

der sogenannte J-Faktor, der das Quadrat der DM-Dichte p ent-
lang der LOS im Raumwinkel AQ integriert. Fiir eine sphérische DM-
Verteilung, wie sie z. B. im GC erwartet wird, ist p(Q,s) = p(r(s,0)),
wobei

r(s,0) = /13 +s2 — 2rgscos (6). (29)

Dabei ist s der Abstand entlang der LOS, 0 der Winkel zwischen
der LOS und der Richtung des GC, und rs der Abstand zum GC.
Wihrend also der J-Faktor alle geometrischen Gegebenheiten der Be-
obachtung berticksichtigt, umfasst der Faktor (ov) in Gleichung 26

die physikalischen Gesetzmaéfsiigkeiten der Annihilation.
Der Ort einer Die grofite Herausforderung beim indirekten Nachweis von DM
DM-Suche gibt mit jst der durch reguldre astrophysikalische Prozesse verursachte Hin-
A”?Zif}iagr;jfgr tergrund (Cirelli, 2012). Man beobachtet daher bevorzugt Regionen,
in denen durch eine erhohte DM-Dichte und/oder einen reduzier-
ten Hintergrund ein gutes Signal-Hintergrund-Verhiltnis zu erwar-
ten ist. Von Vorteil ist auflerdem, wenn die Entfernung r zu der Re-
gion nicht zu grof ist, da der Gammafluss mit v skaliert. Neben
der GC-Region (siehe Kapitel 6.4) konzentrieren sich indirekte DM-
Suchen daher auf Kugelsternhaufen (Globular Cluster, GloC) (Ab-
ramowski u.a., 2011a), spheroidale Zwerggalaxien (Dwarf Spheroi-
dal Galaxies, dSphs) (Abdo u.a., 2010; Aharonian u. a., 2008), mittel-
schwere schwarze Locher (Intermediate Mass Black Holes, IMBHs)
(Aharonian u. a., 2008) und grofiskalige Strukturen im nahen Univer-

sum (Ackermann u. a., 2010).



Teil 11

SPEKTRALANALYSE

In diesem Teil der Arbeit werden Studien vorgestellt, die
sich mit den technischen Aspekten der Spektralanalyse
in der Gammaastronomie beschiftigen. Die akkurate Be-
schreibung der spektralen Eigenschaften von astrophysikalischen
Quellen ist ein wichtiger Beitrag zum Verstdndnis der Pro-
duktionsmechanismen von Gammastrahlung. Daher wer-
den die giangigen Methoden in der Spektralanalyse im Fol-
genden zundchst vorgestellt und dann kritisch beleuch-
tet. Dabei steht die Frage im Vordergrund, in welchem
Ausmafl die Schiatzwerte, die sich mit bestimmten Metho-
den fiir die Parameter eines angenommenen Quellmodells
ergeben, verzerrt sind, also systematische Abweichungen
von den wahren Werten aufweisen.
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Wie in Kapitel 2.1 beschrieben, folgen die Energieverteilungen der
Teilchen, die in astrophysikalischen Objekten beschleunigt werden,
tiber einen weiten Energiebereich Potenzgesetzen. Die beschleunig-
ten Teilchen emittieren Photonen im GeV bis TeV Bereich, wie in Ka-
pitel 2.2 beschrieben. Auch die Energieverteilungen dieser Photonen
lassen sich durch Potenzgesetze beschreiben, deren Parameter von
denen der Primérteilchenpopulation abhdngig sind. Das Ziel einer
Spektralanalyse in der Gammaastronomie ist es, den differentiellen
Photonenfluss einer astrophysikalischen Quelle

dn,

~ dtdA dE’ (30)

$(E)

also die Anzahl von Photonen 1, pro Zeit t, Fliche A und Energiein-
tervall E, zu bestimmen.

Der Analyse einer solchen Quelle liegt die Energieverteilung der
detektierten Photonen zu Grunde, die der zu untersuchenden Quelle
zugeordnet worden sind. Um die Emission der Quelle zu beschreiben,
vergleicht man diese Energieverteilung mit Vorhersagen eines para-
metrischen Flussmodells. Dabei muss zuséatzlich die Apparatefunkti-
on (Instrument Response Function, IRF) sowie die Beobachtungszeit
berticksichtigt werden. In einem sogenannten Schitz- oder Anpas-
sungsverfahren (fit) ermittelt man dann geeignete Werte fiir die Para-
meter des Flussmodells. Diese Werte bezeichnet man als Schatzwerte
(estimators) fiir die Modellparameter.

Grundsitzlich gibt es verschiedene Methoden, Schiatzwerte fiir Mo-
dellparameter zu bestimmen. In der Gammaastronomie findet in der
Regel ein Maximum Likelihood (ML)-Verfahren Anwendung, d.h.
die Schatzwerte fiir die Parameter des Flussmodells werden dadurch
ermittelt, dass man die Wahrscheinlichkeit die gemessenen Daten zu
beobachten maximiert. Diese Wahrscheinlichkeit wird mit Hilfe ei-
ner Likelihood-Funktion bzw. einer Anpassungsstatistik quantifiziert.
Die Wahl einer geeigneten Likelihood-Funktion kann das Ergebnis
des Anpassungsverfahrens erheblich beeinflussen.

Den Schitzwert eines Parameters bezeichnet man als erwartungs-
treu (unbiased), wenn sein Erwartungswert dem wahren Wert des Pa-
rameters entspricht. Ist das nicht der Fall, nennt man den Schatz-
wert verzerrt (biased). Eine Verzerrung ist ein systematischer Fehler.
Oft wird angenommen, dass die in einem ML-Verfahren ermittelten
Schitzwerte erwartungstreu bzw. unverzerrt sind. Diese Annahme ist
jedoch nicht allgemein zutreffend (Neyman und Scott, 1948).

29

Eine Anpassung
optimiert die
Parameter eines
Flussmodells

Die ermittelten
Schiitzwerte konnen
einen systematischen
Fehler aufweisen.
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Die WStat-Statistik
ist bisher wenig
untersucht worden
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Sind die Schédtzwerte eines Flussmodells fiir eine astrophysikali-
sche Quelle verzerrt, kann dies zu einer fehlerhaften Messung des
differentiellen Photonenflusses und damit zu einer falschen physika-
lischen Interpretation der Quelle fiihren. Dieses potentielle Problem
ist in der Gammaastronomie bisher wenig thematisiert worden. In
solchen Fillen sollte man die Verzerrung der Schitzwerte durch Si-
mulationen bestimmten und korrigieren.

Dieses Kapitel stellt die Grundlagen der Spektralanalyse dar, wobei
der Fokus auf die Analyse von IACT-Daten gelegt wird. In Kapitel
4.1 wird zundchst ausgefiihrt, wie man mit Hilfe von IRFs das Photo-
nenspektrum vorhersagt, das mit einem gegebenen Quellmodell im
Detektors gemessen werden wiirde. Die in einem realen Messprozess
aufgezeichneten Daten werden in Kapitel 4.2 vorgestellt. Die statisti-
schen Grundlagen der Spektralanalyse werden ausfiihrlich in Kapitel
4.3 behandelt. Dabei werden vor allem die in der Gammaastronomie
am weitesten verbreiteten Anpassungsstatistiken, die Cash- und die
Wtat-Statistik, vorgestellt. Eine systematische Einfiihrung der WStat-
Statistik oder eine Gegeniiberstellung mit der Cash-Statistik ist in der
Literatur bisher nicht zu finden. In Kapitel 5 wird dann die Verzer-
rung von Schitzwerten fiir die Cash- und die WStat-Statistik anhand
von Simulationen in beispielhaften Fallen untersucht.

4.1 VORHERGESAGTE EREIGNISSE

Jede Spektralanalyse beruht darauf, gemessene Ereignissen mit Vor-
hersagen eines Flussmodells zu vergleichen. Typische Flussmodel-
le, die benutzt werden, um den Fluss von astrophysikalischen Quel-
len zu charakterisieren, sind neben anderen ein reines Potenzgesetz
(Power Law, PL),

ENT
d)(F—/ ¢O/EO/ r) = 430 : <E> ’ (31)
0
ein Potenzgesetz mit exponentiellem Abfall (Exponential Cutoff Power
Law, ECPL)

E —r
& (E; bo, o, T,A) = do (EO) exp (—AE), (32)

oder eine logarithmische Parabel

(33)

£\ (B og (E/Eo))
Eo '

(b(E/ (bOIEO/ X, B) = (I)O : (

Ep ist dabei eine willkiirlich gewéhlte Referenzenergie, ¢o ein Nor-
malisierungsfaktor, I' der sogenannte spektrale Index, A = E_! das
Inverse der Hochstgrenze (cutoff energy) Ec und « bzw. 3 Parameter,
die die Form der logarithmischen Parabel bestimmen.
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Aus einem gegebenen Flussmodell folgt die Anzahl der Ereignisse,
die in einem bestimmen Intervall rekonstruierter Energie gemessen
wird, mit der forward folding Methode (siehe Anhang A in Piron,
2001),

, eV pAed) 00
wh=x| L dE ] eBIAEREE) dE 649

Hierbei ist [Erm, Erm + AEr(j)] das Intervall in rekonstruierter Ener-
gie und 1 die Beobachtungszeit. Die IRF setzt sich aus der effekti-
ven Fldache A(E), also der tiber die Detektorfldche integrierten Wahr-
scheinlichkeit ein Gamma-Photon zu messen, und der Energiedisper-
sion R(E, E;), also der Wahrscheinlichkeit ein Gamma-Photon mit Ener-
gie E bei einer Energie E, zu rekonstruieren, zusammen.

Weil in der VHE-Gammaastronomie die Erdatmosphére einen we-  Die IRFs eines
sentlichen Bestandteil des Detektors darstellt (siehe Kapitel 1.2), kon- ~ [ACTSs sind fiir jede
nen die IRFs fiir JACTs nicht gemessen werden, sondern miissen ]jfffféigtzg
durch MC-Simulationen bestimmt werden. Diese Prozedur ist z.B.
bei Hoppe (2008) detailliert beschrieben. Da die IRFs eines IACTs
vom Zenitwinkel 0, und Azimutwinkel v,, einer Beobachtung sowie
vom Winkelabstand des einfallenden Gamma-Photons von der Aus-
richtungsposition des Teleskopes, dem FoV-offset \, abhdngen, wer-
den die Simulationen fiir verschiedene, feste Werte dieser Parameter
durchgefiihrt. So entstehen sogenannte lookups, die interpoliert wer-
den, um die IRFs fiir die gewtinschten Werte von 0,, v,, und 1\ zu
erzeugen. Diese lookups bilden auch die Grundlage fiir den Export
der IRFs ins Flexible Image Transport System (FITS)-Format (siehe
Anhang A.

Die effektive Flache als Funktion der Energie und 1 ist fiir eine
konkrete HESS-Beobachtung, also fiir feste 0, und v,,, ist in Ab-
bildung g9a gezeigt. Es ist zu beachten, dass in HESS die energie-
abhéngige Selektionseffizienz fiir Gamma-Photonen in die effektive
Flache mit einberechnet wird. Diese hdngt daher von der verwen-
deten Rekonstruktionsmethode bzw. Methode zur Gamma-Hadron-
Separation ab und muss entsprechend fiir jede neue Analysekonfi-
guration neu simuliert werden. Insbesondere muss die Grofse der on-
Region (siehe Kapitel 4.2) schon beim Generieren der IRFs festgelegt
werden. Ublicherweise wird diese fiir die Analyse einer Punktquel-
le optimiert: Die on-Region wird kleiner gewdhlt als eine durch die
Punktbildfunktion (Point Spread Function, PSF) verschmierte Punkt-
quelle, sodass nicht der gesamte Quellfluss gemessen wird, dafiir
aber das Signal-Hintergrund-Verhiltnis optimal ist. Die point-source
IRFs sind fiir dieses leakage korrigiert und konnen daher nicht fiir die
Analyse ausgedehnter Quellen verwendet werden. Fiir solche Ana-
lysen werden full enclosure IRFs simuliert, in denen eine unendlich
grofie on-Region angenommen wird.
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Abbildung 9: HESS-IRFs fiir run 23523. Das Ziel dieser Beobachtung bei 0, ~ 49° und vax ~ 22° war der Krebsnebel. Die Analysekonfiguration
ist std_fullEnclosure. Die effektive Flache steigt oberhalb der unteren Energieschwelle des Detektors rasch an und saturiert bei hohen
Energien. Fiir grofere offsets nimmt sie ab, da Schauerbilder, die nicht vollstindig in der Kamera enthalten sind, durch den sogenannten
nominal distance cut verworfen werden. Die Energiemigration weist bei kleinen Energien eine deutliche Verzerrung auf, die auf den

(b) Energiedispersion

amplitude cut zurtickzufiihren ist, der positive Energiefluktuationen bevorzugt.
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Fiir Beobachtungen bei grofleren Zenitwinkeln steigt die untere Die untere
Energieschwelle des Detektors, weil der Abstand zwischen dem Ort Energieschwelle
der maximalen Schauerentwicklung und dem Teleskop grofser wird variiert cbenfalls.
und eine hohere Primarenergie und demzufolge mehr Cerenkov-Licht
notig ist, um ein verwertbares Bild in der Kamera zu erzeugen. Dafiir
steigt die effektive Fliche bei hoheren Energien, weil der Cerenkov-

Lichtkegel flacher auf den Boden fillt und seine Projektion am Bo-
den daher x cos™'(6,) grofler wird. Fiir kleinere Zenitwinkel gilt
das Gegenteil. Die Azimuthabhéngigkeit der effektiven Flache hangt
mit dem Erdmagnetfeld zusammen, das die Entwicklung der Luft-
schauer beeinflusst und zu einer Verwaschung oder Verschiebung
des Cerenkov-Lichtpools im Vergleich zum theoretischen Aufschlags-
punkt des Primaérteilchens fiihrt. Dadurch wird die effektive Fldche
zu hoheren Energien verschoben, wenn die Magnetfeld- und die Schau-
erachse in einem grofieren Winkel zueinander stehen. Auf dem HESS-
Geldnde geschieht dies bei Beobachtungen in Richtung Stiden (siehe
dazu auch Hofmann, 1998).

Abbildung 9b zeigt die Energiedispersion einer HESS-Beobachtung.  Kieine Energien
Die simulierte und in lookups gespeicherte Grofe ist die Wahrschein- ~ werden verzerrt
lichkeitsdichteverteilung der Energiemigration, rekonstraiert.

E.—E
w(E, ) = rE , (35)

als Funktion der wahren Gammaenergie, in Abbildung gb im lin-
ken und mittleren Paneel gezeigt. Die Breite dieser Verteilung ist die
Auflosung, der Mittelwert die Verzerrung der Energierekonstruktion.
Bei kleinen Energien tritt eine nicht zu vernachlédssigende Verzerrung
auf, die darauf zuriickzufiihren ist, dass bei der Rekonstruktion ei-
ne minimale Schaueramplitude gefordert wird (amplitude cut), sodass
eher Ereignisse bertiicksichtigt werden, deren Energie zu hoch rekon-
struiert wird.

Fiir eine Spektralanalyse wird aus der Verteilung der Energiemi-
gration meist die sogenannte response matrix,

1 EM4AEM
Rix = —— Ry (E) dE, 6
o=z |, R®) (36)
mit
w(EV +AE,)
RB)= | a(EE] du (7)
w(eY

berechnet, also die Wahrscheinlichkeit ein Gamma-Photon mit einer
wahren Energie im Intervall [E() E(K) 1 AE(K)] im Intervall rekon-
struierter Energie [Erm, Er(]) + AEP )} zu messen, Abbildung gb rechtes
Paneel.
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Dadurch wird Gleichung (34) nach Berechnung der im Intervall
[EX), E(®) 4 AE(K)] erwarteten Ereignisse ugrce) 4 durch Integration des

Quellmodells zu einer einfachen Matrixmultiplikation,
j k
Moy =T Mooy Ak Ry (38)
k

wobei Ay die im Intervall [E(®), E(}) 4 AE(K)] gemittelte effektive Fla-
che ist.

In HESS wird aus den IRF-Simulationen neben der effektiven Fla-
che A(E) auch die effektive Flache als Funktion der rekonstruierten
Energie A(E;) extrahiert. Diese kombiniert die Information tiber die
effektive Fliche und die Energieauflosung des Detektors, sodass sich
die Zahl der vorhergesagten Ereignisse in einem bestimmten Intervall
rekonstruierter Energie noch leichter berechnen ldsst. Der Nachteil
dieser Methode ist, dass A(E,) vom bei der Simulation angenomme-
nen Quellspektrum (iiblicherweise E~2) abhingt.

Ein weiteres vor allem fiir die in Kapitel 7 prasentierte Analyse
wichtiges Konzept ist die untere Energieschwelle der Spektralanaly-
se, der sogenannte energy threshold, der nicht mit der unteren Energie-
schwelle des Detektor zu verwechseln ist. Der energy threshold wird
iiblicherweise als die Energie definiert ist, bei der die Verzerrung in
der Energieauflosung 10% erreicht. Dadurch wird der steil ansteigen-
de Teil der effektiven Fldche bei kleinen Energien vermieden, der mit
grofien systematischen Fehlern aus der MC-Simulation behaftet ist.

In den Studien in Kapitel 5 wird der Einfachheit halber von einer
perfekten Energieauflosung ausgegangen, d. h.

R(E, E;) = 8(E—E,). (39)

Auflerdem wird angenommen, dass die effektive Flache oberhalb ei-
ner bestimmten unteren Grenze Ey,.., konstant ist, also

E<E
A(E) = { O/ < thres (40)
AO/ E> Ethres-

Dadurch vereinfacht sich Gleichung (34) fiir EU) > Egpres zU

) EG) LAEND)
W =7ho| e dE (41)
EG)

Des weiteren wird der Faktor TAy mit in den Normalisierungsfak-
tor ¢ des Quellmodells einbezogen, welcher dann so gewahlt wird,
dass sich im gesamten untersuchten Energieintervall eine gewiinsch-
te Anzahl von vorhergesagten Ereignissen s, ergibt (siehe Kapitel

5.1).
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4.2 GEMESSENE DATEN

Das Ergebnis einer Beobachtung in der Gammaastronomie ist eine
Liste von Kandidaten fiir Gamma-Photonen mit einer rekonstruier-
ten Ankunftsrichtung und Energie. In einer klassischen IACT Ana-
lyse werden daraus Photonen selektiert, die aus einer bestimmen
Himmelsregion kommen (aperture photometry). Diese sogenannte on-
Region ist iiblicherweise kreisformig und auf die Position der beob-
achteten Quelle zentriert.

Wenn pointlike-IRFs verwendet werden, ist der Radius der on-Region
vorgegeben (siehe Kapitel 4.1), bei full Enclosure-IRFs wird er in der
Regel so gewdhlt, dass die on-Region einen Grofiteil der Quellemissi-
on beinhaltet.

Die Spektralanalyse basiert auf der eindimensionalen Energiever-
teilung der gemessenen Ereignisse in der on-Region. Neben tatsdch-
lichen Signalphotonen enthilt die on-Region aber auch Hintergrund-
photonen verschiedener Art. Das Gros des Hintergrunds fiir IACTs
sind CRs, die fidlschlicherweise als Photonen rekonstruiert worden
sind (siehe Kapitel 1.2). Die grofite Herausforderung der Spektralana-
lyse ist die korrekte Behandlung dieses Hintergrunds.

Um den Anteil des Hintergrunds in der on-Region zu bestimmen,
fiihrt man eine gleichzeitige Messung des Hintergrunds in Regionen
im FoV des Teleskopes aus, die keine Quellen enthalten. Diese Regio-
nen bezeichnet man auch als off-Regionen.

Die am weitesten verbreitete Methode zur Platzierung dieser off-
Regionen ist die reflected regions-Methode (Berge u.a., 2007). Wie in
Abbildung 10 gezeigt, wird die on-Region um die Ausrichtungspositi-
on (pointing position) des Teleskopes rotiert und als off-Region tiberall
dort platziert, wo sie nicht mit Regionen tiberlappt, die ein potentiel-
les Signal beinhalten (exclusion regions). Auf diese Weise wird sicher-
gestellt, dass die off-Regionen denselben Winkelabstand zur Ausrich-
tungsposition haben wie die on-Region, sodass angenommen werden
kann, dass die Effizienz des Detektors in den on- und off-Regionen
identisch ist. Durch dieses Vorgehen werden systematische Unsicher-
heiten in der Spektralanalyse minimiert.

Aus den Daten, die von einem IACT aufgenommen werden, extra-
hiert man also einen Satz von on-Ereignissen aus einer on-Region und
einen Satz von off-Ereignissen aus off-Regionen. Die hier verwende-
te Notation ist in Tabelle 2 zusammengefasst. Da die rekonstruierte
Energie EY fir jedes Photon i bekannt ist, kann man die on- und
off-Ereignisse in Klassen (bins) rekonstruierter Energie einteilen. Dies
dient einerseits zur Veranschaulichung der Daten, andererseits kon-
nen die so erstellten Histogramme wie in Kapitel 4.3 beschrieben als
Grundlage fiir eine Modellanpassung verwendet werden. Die Klas-
senbreite wird meist konstant in log;,(E;) gewéhlt.
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1 1 1 1
-63°30’ B
45’4 B
-64°00’ B
00 on Region
off Region
Ausrichtungsposition
00 Exclusion Regions
15’ T T T T
197°00° 196°30° 00’ 195°30° 00’ 194°30°

Right Ascension

Abbildung 10: Hintergrundschatzung mit der reflected regions-Methode.

Durch Rotation der on-Region um die Ausrichtungsposition
des Teleskopes werden off-Regionen so platziert, dass kein
Uberlapp mit den exclusion regions entsteht. Die Anzahl der
gefundenen off-Regionen, und damit die Prazision der Hin-
tergrundmessung, variiert je nach Ausrichtungsposition. Zur
Anwendung dieser Methode muss das Teleskop versetzt zu
der zu beobachtenden Quelle ausgerichtet werden (wobble
mode).

Tabelle 2: In den folgenden Kapiteln verwendete Notation.

Non
Hon
Tsig
Hsig
Npkg
Hbkg
Moff

Hoff

Zahl der gemessenen Photonen in der on-Region

Zahl der vorhergesagten Photonen in der on-Region

Zahl der gemessenen Signalphotonen in der on-Region

Zahl der vorhergesagten Signalphotonen in der on-Region

Zahl der gemessenen Hintergrundphotonen in der on-Region
Zahl der vorhergesagten Hintergrundphotonen in der on-Region
Zahl der gemessenen Photonen in der off-Region

Zahl der vorhergesagten Hintergrundphotonen in der off-Region

Normalisierungsfaktor fiir die Hintergrundmessung
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Der Signaliiberschuss (excess) fiir eine Klasse j ist definiert als
nd =nl) . n(()]f). (42)

Hierbei ist &« = €on/€os €in Faktor, der die unter Umstidnden ver-
schiedene Belichtung (exposure) eon und e der on- bzw. off-Regionen
quantifiziert. Grundsétzlich kann « von Energieklasse zu Energieklas-
se variieren, also o = «(j). Dieser Fall wird in den Beispielen in Ka-
pitel 5 jedoch nicht berticksichtigt, sodass im Folgenden von einem
konstanten o ausgegangen wird. Fiir die reflected regions-Methode gilt
o = N&g, wobei Ng die Anzahl der off-Regionen ist. Das Produkt
o - Nofe ist ein Schatzwert fiir die Anzahl von Hintergrundphotonen
in der on-Region. Die statistische Signifikanz des Signaliiberschusses
fir Klasse j wird mit der Methode von Li und Ma (1983) berechnet:

G)

G) G) T+o  Mon

oV} =v2 [“Of‘ 105( o« 0) . 0) (43)
Mon + Mg

() n(if) :
j ) o
+n g log | (1+«) 5 5) .

Mon + N g

Abbildung 11 zeigt eine simulierte IACT-Beobachtung. Das zugrun-
deliegende Quellmodell ist ein PL, Gleichung 31, mit I' = 3. Der Nor-
malisierungsfaktor ¢o wurde so gewihlt, dass sz = 100. Der Hin-
tergrund ist durch dasselbe Modell beschrieben, ferner « = 1. Das
entspricht z. B. einer Messung, in der nur eine reflected region platziert
wurde. In Abbildung 11a sind die gemessenen und vorhergesagten
on-Ereignisse als Funktion von x = E,/Ey gezeigt. Durch statistische
Fluktuationen sind oberhalb von x ~ 6 in fast allen Klassen keine Er-
eignisse gemessen worden. Abbildungen 11b und 11c schliisseln auf,
wie sich die im obigen Beispiel gemessenen on-Ereignisse auf Signal
und Hintergrund verteilen. In Abbildung 11c sieht man auflerdem
den Schitzwert « - nyg, der sich aus den gemessenen off-Daten er-
gibt. Wahrend die Ubereinstimmung mit Hpkg bei niedrigen Energien
noch sehr gut ist, wird die Hintergrundschdtzung bei hoheren Energi-
en aufgrund der niedrigen Zahl von gemessenen off-Ereignissen sehr
unprézise. Die off-Daten sind in Abbildung 11d gezeigt sind.
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Abbildung 11: Beispielhafter Datensatz fiir eine Beobachtung in der VHE-
Gammaastronomie. Von oben nach unten sind die gemes-
senen und vorhergesagten Zahlen der on-, der Signal-, der
Hintergrund- und der off-Ereignisse als Funktion von x = %
gezeigt, wobei E( die untere Energieschwelle des Detektors
ist. Alle Ereignisse sind mit Hilfe der Software, die in Kapitel
5.1 beschrieben wird, simuliert und in 10 Klassen pro Dekade
eingeteilt. Die zugrundeliegenden Quell- und Hintergrund-
modelle sind PLmit I' = 3 und pgg = 100 bzw. ppyg = 100,
auflerdem « = 0.1. Dieser Satz von Parametern entspricht
Szenario C in Kapitel 5.1.
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4.3 ANPASSUNGSSTATISTIKEN

Moderne Anpassungsverfahren in der Gammaastronomie beruhen Die verwendete
auf der ML-Methode?, d.h. die Wahrscheinlichkeit, eine beobachtete ?fﬁﬁsn’k ist der Kern
Reihe von Ereignissen zu messen, ist fiir die Schatzwerte der Modell- ]ve i;:h’;‘;z ASSUNgs
parameter maximal. Fiir ein gegebenes Modell mit einem Parameter-

vektor 5, kann man eine Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion (Proba-

bility Density Function, PDF) f(72’|5) konstruieren, welche die Wahr-
scheinlichkeitsdichte angibt, einen Satz von Ereignissen X zu messen.

Um im Umkehrschluss fiir einen gegebenen Satz von Ereignissen ge-

eignete Werte fiir den Parametervektor des Flussmodells zu erhalten,

maximiert man die Likelihood-Funktion

L£(61%) = f(x16). (44)

Diejenigen Parameter §, fiir die £ maximal ist, heifsSen ML-Schatzwerte
(ML estimators) fiir die Parameter 6. Der Einfachheit halber wird tibli-
cherweise die Anpassungsstatistik (fit statistic)

S =—2log(£) (45)

minimiert, anstatt £ zu maximieren. Soll die Anpassung an nicht-
klassierte Daten durchgefiihrt werden, kann die PDF und damit die
Anpassungsstatistik direkt aus der Form des Flussmodells abgeleitet
werden. Fiir eine Anpassung an klassierten Daten konstruiert man
eine PDF, indem man die Anzahl von Ereignissen pro Klasse vorher-
sagt und dann die Poisson-Verteilung anwendet.

In der Gammaastronomie werden verschiedene Anpassungsstatis-
tiken fiir klassierte Daten angewendet. Die hdufigsten sind die Cash-
und die CStat-Statistik (Cash, 1979) sowie die WStat-Statistik (Arnaud
u.a., 2015; de Naurois, 2012). Alle genannten Statistiken werden in
diesem Kapitel eingefiihrt.

Der wesentliche Unterschied zwischen der Cash- und CStat-Statistik  Ist der Hintergrund
auf der einen und der WStat-Statistik auf der anderen Seite ist die Art ~ bekannt, verwendet
und Weise, wie der Hintergrund unter einem zu charakterisierenden ?g;ilsemcti:];—kmier
Signal behandelt wird. Wenn der Hintergrundfluss a-priori bekannt
ist oder zumindest hinreichend genau parametrisiert werden kann,
verwendet man ein Hintergrundmodell. Solch ein Modell kann ent-
weder aus Simulationen entstehen oder aus einer Zusammenstellung
von Beobachtungen anderer Regionen am Himmel, die keine Quellen
enthalten.

Es gibt auch Methoden, die auf einer Xz—Anpassung eines Modells an Flusspunk-
te beruhen. Solche Methoden werden immer noch verwendet, obwohl seit Langem
bekannt ist, dass sie zu offensichtlich verzerrten Schiatzwerten fiihren (siehe z.B.
Humpbhrey u.a., 2009, und die darin enthaltenen Referenzen).
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In der HE-Gammaastronomie ist der Hintergrund hauptsédchlich
durch einen diffusen Fluss von Gammastrahlung verursacht und wird
von der Fermi-Kollaboration mit Hilfe des galaktischen interstellaren
Emissionsmodells (IEM) beschrieben (Acero u.a., 2016). Die Anpas-
sung des Fluss- und Hintergrundmodells wird dann mit der Cash-
oder CStat- Statistik an klassierte Daten oder direkt an die nicht-
klassierten Daten durchgefiihrt.

In der VHE-Gammaastronomie ist der Hintergrund vorwiegend
durch CR verursacht, die filschlicherweise als Gamma-Photonen re-
konstruiert wurden. Fiir diesen CR-Hintergrund gibt es keine Mo-
delle. Deshalb muss der Hintergrund wahrend des Anpassungsver-
fahrens geschitzt werden. Dafiir greift man auf die Verteilung der
gemessenen off -Ereignisse zuriick (siehe Kapitel 4.2).

Prinzipiell konnte man diese Verteilung verwenden, um ein Modell
fiir den Hintergrund zu konstruieren. Die weitaus {iblichere Methode
ist aber, die Anpassung mit der WStat-Statistik durchzufiihren. Dafiir
miissen keine Annahmen tiiber die spektrale Form des Hintergrunds
gemacht werden. Das ist insofern statistisch korrekt, als dass die
Poisson-Fluktuationen im Hintergrund auf natiirliche Art und Wei-
se berticksichtigt werden. Allerdings ist unklar, in welchem Ausmaf3
die WStat-Statistik zu verzerrten Parameterschiatzwerten fiihrt. Diese
Frage wird in Kapitel 5 ndher untersucht.

Nicht-klassierte Daten

Zunichst wird die Anpassung eines PLs, Gleichung (31), an nicht-
klassierte Daten untersucht (siehe z. B. Hoogenboom u. a., 2006). Die
Daten enthalten keinen Hintergrund, sodass alle Ereignisse, die in
der on-Region aufgezeichnet wurden, Signalphotonen sind. Die PDF
zur Vorhersage der gemessenen Ereignisse ergibt sich, indem man
Gleichung (31) oberhalb der unteren Energieschwelle des Detektors,
Eihres, ZU 1 normiert und ist daher

0 x <1
fpL(x) = ’ 6
pL(X) { 1T, x> 1, (46)

wobei Eg = Egpres gewdhlt wurde und x = E/Eyyes die Photonen-
Energie in Einheiten der unteren Energieschwelle des Detektors ist.
Ein Satz von m,, unabhdngigen Ereignissen mit Energien xi, i =
1...Mon, die aus der PDF fp;, gezogen werden, ergibt die Likelihood-
Funktion

Ton

L(rR) =] [ feu(xaln). (47)
o1
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Durch das Anpassungsverfahren soll ein Schatzwert fiir den spektra-
len Index ' gefunden werden. Die Anpassungsstatistik ist

Mon
Upp, = —2log £L = —2ngplog(l—1) +2I'"- Z log x;. (48)

i=1

Der ML Schatzwert [ ist der Wert fiir den spektralen Index T, fiir den
Upr, minimal ist. Durch Losen von dUpy, /0" = 0, ergibt sich

Non
= 4.
S inx; + (49)

fr=
Es ist zu beachten, dass jeder Term in Upy, ignoriert werden kann, der
den Parameter, fiir den ein Schitzwert gefunden werden soll, nicht
enthélt. Ebenso konnen solche Terme ohne Weiteres hinzugefiigt wer-
den, da sie den Ausdruck fiir den Schitzwert des Parameters nicht
beeinflussen.

Mit der Anpassungsstatistik Upr, Gleichung (48), kann kein Schétz-
wert fiir die Gesamtzahl der gemessenen Ereignisse, g, gefunden
werden. Um einen solchen Schitzwert zu erhalten muss man die
Likelihood-Funktion modifizieren und einen Poisson-Term hinzufii-
gen, der die Wahrscheinlichkeit parametrisiert, non, Ereignisse zu mes-
sen, wenn W Ereignisse erwartet werden. Diese erweiterte Likelihood-
Funktion (extended likelihood) ist (Barlow, 1990)

Mon Mon

Hsi _
LT, usigl®) = =5 - exp (—isig) - [ [ =" (50)

i=1

Die dazugehorige Anpassungsstatistik ist

UepL = UpL — 2non log(wsig) + 2Ksig, (51)

wobei Terme unabhéngig von I' und psjg vernachldssigt wurden. Wenn
man Uep, gleichzeitig fiir beide Parameter minimiert, erhélt man den-
selben Schatzwert [* wie in Gleichung (49). Der Schitzwert fiir p;g ist
llsig = Non-

Die Anpassung eines ECPL, Gleichung (32), ist komplexer. Die PDF

; (x) 0, x <1 (52)
x) = _
FePL % x T cexp(—Ax), x>1 >

enthélt die unvollstindige Gammafunktion der unteren Grenze. Da-
her miissen die Schatzwerte I, A und fisig, die die zugehdorige Anpas-
sungsstatistik minimieren, mit Hilfe numerischer Methoden gefun-
den werden.
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fisig ergibt sich aus
der erweiterten
ML-Methode
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Die obige Betrachtung zeigt, dass fiir die Anpassung eines PL an
nicht-klassierte Daten analytische Losungen fiir " und {isig gefunden
werden konnen. In Kapitel 5.2 wird gezeigt, dass dies ebenso fiir die
Verzerrungen dieser Schiatzwerte gilt. Die Anpassung des PL an nicht-
klassierte Daten wird daher als Referenz fiir alle komplexeren Szena-
rien dienen.

Klassierte Daten

Die Cash-Statistik ~ In der Gammaastronomie ist es tiblich, die gemessenen Ereignisse
ist das Produkt der  yor dem Anpassungsverfahren in Energieklassen einzuteilen. Dafiir
Poisson-Statistiken : . - . . .
pro Klasse muss eine geeignete Anpassungsstatistik gewahlt werden. Sei m die
' Anzahl der verwendeten Klassen, dann ist die Likelihood-Funktion

(5)
M () m) T (”Eg)> ) 4)
m m
L <usi oo Mg [Mon” -+ .Mon ): | |(7j]’-exp (—usi] ),
(53)

da die Anzahl von Ereignissen in jeder Klasse j einer Poisson-Verteilung
folgt. Die Anzahl an vorhergesagten Ereignissen in Energieklasse j,
ug), erhédlt man mittels Gleichung (34), also indem man das Fluss-
modell ¢ tiber den Energiebereich integriert, den Klasse j umfasst,
und dabei die IRFs mit beriicksichtigt. Wie zuvor erhélt man Schétz-
werte fiir die Parameter von ¢, indem man die Likelihood-Funktion

maximiert bzw. die Anpassungsstatistik

C=—2log(t)=—-2Y (néif log(ul)) — uﬁfé) (54)
=1

minimiert. Gleichung (54) ist die bereits erwdhnte Cash-Statistik,
die von Cash (1979) im Kontext von Experimenten, die auf der Detek-

tion einzelner Photonen beruhen, eingefiihrt wurde.
Die CStat-Statistik Die Cash-Statistik kann weiter modifiziert werden, um ein Maf fiir
enthilt ein Mafs fiir — die Giite eines Anpassungsverfahren (goodness of fit) zu erhalten. Dies
die Anpassungsgiite. geschieht durch einen Likelihood-Quotienten-Test. Nimmt man kein
parametrisches Flussmodell an, ist Gleichung (53) maximal, wenn
die Anzahl der vorhergesagten Ereignisse in jeder Klasse der Anzahl
der gemessenen Ereignisse entspricht, uéing

Likelihood-Quotient

= n(();) Vj. Dann folgt der



4.3 ANPASSUNGSSTATISTIKEN 43

1 1
L (ugig) .. p.g;)ln((,n) néﬂl))

1 1
& (n o gy )

C’'=-2log

i |:Tlor1 (log uSIg) log( )—1—1) uSlg):| (55)

einer x2,_,-Verteilung, wobei n die Anzahl der freien Parameter des
Flussmodells ¢ ist. Gleichung (55) ist die CStat-Statistik, die in XSPEC
(Arnaud u.a., 2015) implementiert ist. Sie unterscheidet sich von der
Cash-Statistik, Gleichung (54), nur durch Terme, die nicht vom Fluss-
modell abhidngen. Beide Statistiken liefern daher die gleichen Schatz-
werte. Der Einfluss der Klassenbreite auf die Ergebnisse des Anpas-
sungsverfahrens wird in Kapitel 5.2 untersucht.

Klassierte Daten mit Hintergrund

Wie bereits ausgefiihrt, ist eine statistisch korrekte Behandlung des Die off-Messung
Hintergrunds unkompliziert, wenn ein geeignetes Hintergrundmo-  wird indie
dell vorliegt. In der VHE-Gammaastronomie ist dies in der Regel je- Z‘:ZZZZ;:ZatZStZk
doch nicht der Fall und der Hintergrund wird geschitzt, indem man

Ereignisse in off-Regionen misst. Die gemessenen Ereignisse in den

on- und off-Regionen folgen einer Poisson-Verteilung, mit den Erwar-

tungswerten Wig + Hpkg bZW. Hogr. Die Likelihood-Funktion ist daher

(M (m) (1) (m) (1) (m) _ (1) (m)
L (usig oo Mg s Hoge -+ Hogr Mon™ «+--Ton Mg -+« Mg ,oc)

52 () ) ton
= (”sig + o‘“off) G) )
= H j - exp (_usi - Oq’l'off)
())| g
j=1 MNon -
(u(j)>nc(;jff)
off ;
XSGy, eP (—u)). (56)
off *

Die Anpassungsstatistik ist

W =—2log (L)

m
=—2) (ndl10g (1)) + aul) +n) log ()
j=1
—uy — (1400 ul}f) (57)
Gleichung (57) wurde in anderer Notation erstmals von Wachter
u. a. (1979) fiir die Analyse klassierter Rontgendaten mit Hintergrund
hergeleitet.
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Der Hintergrund Bis zu diesem Punkt konnte man immer noch ein Hintergrund-

modell verwenden, um p( o und ”bk)g = - u( ff) vorherzusagen. Eine

Anpassung wiirde dann simultan an die Ereignisse in der on- und off-
Region erfolgen. Dieses Verfahren wird auch in Kapitel 5 angewendet,
um die Anpassung eines Hintergrundmodells an VHE-Daten zu rea-
lisieren. Ist jedoch kein Hintergrundmodell zur Hand, kann man den
Parameter p(()Jff) im Rahmen eines Profil-Likelihood-Ansatzes (Patrig-
nani u.a., 2016; Rolke u. a., 2005) als Storparameter nuisance parameter
behandeln und seinen Schatzwert analytisch berechnen. Effektiv ist
dies eine Modellierung des Hintergrunds mit einem Modell, das m
freie Parameter hat. Der Schatzwert fiir uc()]ﬁg ergibt sich durch Mini-
mieren von Gleichung (57) in p(()];f),

wir als
Storparameter
angesehen.

L () 1+ pl)
~G) (- G) G) G)y _ €V +D
uoff (Hsig’non’noff) - m’ (58)
wobei
ci) = a(nY) +n£]ff)) —(x41) us(i)g), (59)
(DV)? = ()2 4 4{ac+1) ey ul)). (60)

Beim Einsetzen von DU) in Gleichung (58) muss die positive Losung

DU) > 0 von Gleichung (60) gewahlt werden, damit smhergestellt ist,
dass p( off = 0. Dies ist notig, da fi ff) ein Schatzwert fir n ff) ist, und

Off > 0 per Definition. Tatsachlich gilt ! ff <ovDU) <o.
Die Herleitung von Nach Emsetzen Von Gleichung (58) in Gleichung (57) hdngt letztere

WStat ist analog zu nur noch von u ) ab. Wie bei der Cash-Statistik kann ein MaR fiir

d CStat. .
ereon ot die Anpassungsgute durch einen leehhood Quotienten-Test mit den

élg) = V) bzw. “off) = off Vj hinzugefiigt werden,

Annahmen u
wobei ne ) der gemessene Signaltiberschuss gemafs Gleichung 42 ist.
Daraus ergibt sich die WStat-Statistik, die die Grundlage fast aller

Spektralanalysen in der VHE-Gammaastronomie ist, zu

1) (m) A1) ) (D) (m) (1) (m)
W a1 L (psig T T Mon” ++Mon Mg « - Tig ,oc)
TSR L ) () () (m) (1) (m)
Me  voaMe Mg o Mg Mon «oaTon Mg - oMy, &

i [ (log HSlg + “Hoff) — log( ) 4 1)

+ Mo log( )—log( )—H)

—ull) = (14 ) iy | - (61)

Das 2D-Profil, das sich aus Gleichung (61) in einer Klasse j fiir fes-

te néil),néif) und o ergibt, ist in Abbildung 12 zu sehen. Aufierdem
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gezeigt ist das Likelihood-Profil, das sich aus Gleichung (58) ergibt.
Abbildung 12a zeigt den Fall non*= 8, nog = 2, ¢ = 1. Die Losung
Hpkg = O Moff DZW. Hsig = Mon — Hpkg entspricht dem globalen Mi-
nimum des 2D-Profils. Auflerdem geht auch die Kurve, die sich aus
der Profil-Likelihood Methode ergibt, durch dieses Minimum. Das
gilt auch fiir den Fall pgig = 0, der in Abbildung 12b gezeigt ist. Die
Sonderfille, in denen nyy, = 0 oder nyg = 0, werden im Folgenden na-
her untersucht, da vermutet wurde, dass sie von der WStat-Statistik
nicht korrekt behandelt werden (siehe Kapitel 5).

Fiir non = 0 vereinfacht sich die WStat-Statistik, Gleichung (57), zu Der Fall ngn =0
entspricht einer

W = =2 (nog 1og(Hoff) — Msig — (1 + «) Hoff) - (62) reinen Hintergrund-
messung.

Wenn man nun analog zu oben den Storparameter p.¢ eliminiert, er-
hélt man den geschétzten Hintergrund

~ Moff
Foff = 377+ (63)

Das Einsetzen von flo¢ in Gleichung (62) ergibt den Likelihood-Quotienten

der direkt mit dem allgemeinen Fall, Gleichung (61), verglichen wer-
den kann. Das 2D-Profil geméafs Gleichung (64) ist in Abbildung 12c
gezeigt. Da das globale Minimum von Gleichung (64) bei psig = 0
liegt, ist auch fisiz = 0, d.h. der Schitzwert fiir das Signal liegt an
der unteren physikalisch erlaubten Grenze, und zwar unabhéngig
von der Anzahl von off-Ereignissen. Daher kann jede Messung mit
Nof > 0 als reine Hintergrundmessung verstanden werden, bei der
aufgrund statistischer Fluktuationen alle Ereignisse in der off- und
keine in der on-Region gemessen werden. Fiir o« = 1 erwartet man
daher i = . Gleichung (63) bestitigt dies: fiir & — 0, flogr — Tlof,
wie erwartet.
Die Profil-Likelihood-Methode angewandt auf den Fall n,s = 0 Der Fall nog = 0 ist

ergibt komplexer.
W = _Z(Hsiglz + Non log (1_;_%)) falls  pgig < non]_;_%
Z(Hsig + TLon(log Mon — log (llsig) —1 )) sonst.
(65)
mit dem Schatzwert fiir den Hintergrund
Ton _ Hsig 7] < Moy %
Qo = T+o [ alls  Hsig S Mon T (66)
0 sonst.

2 Der Index j wird im Folgenden zur besseren Lesbarkeit weggelassen.
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Hsig

@mnon=8nyg=2,a=1

]
0 5 10
Hsig Hsig
© Non=0,npg=4,a=1 (D non=8nyg=0,x=1

Abbildung 12: 2D-Profil der WStat-Statistik. Das globale Minimum ist mit
einem griinen Kreuz markiert. Die weiflen Konturen entspre-
chen einer Zunahme der Statistik von 1, 4 und 9. Die blaue
Kurve zeigt das Likelihood-Profil gemidfl Gleichung (58).
Die vier Paneele entsprechen unterschiedlichen Werten fiir

Ton, Mgt Und o



4.3 ANPASSUNGSSTATISTIKEN

Nimmt man zunéchst psig = 0 an, findet man sich in einer &hnli-
chen Situation wie im vorherigen Absatz, ndmlich einer reinen Hin-
tergrundmessung, mit dem Unterschied, dass nun alle Ereignisse in
der on-Region gemessen wurden: Fiir « = 1, flof = %, wie erwartet.
Analog iy — Non fiir o« — 0.

Fiir pgig > 0 ergibt Gleichung (66) die Anzahl von on-Ereignissen,
die eigentlich durch den Hintergrund verursacht sind, obwohl nqg =
0. Sobald jedoch psig > Mon755, flof = 0. D.h. alle on-Ereignisse
werden dem Signal zugeschrieben. Das ist in Abbildung 12d der Fall
fiir psig > 4. Fiir « — 0 passiert das schon fiir psig > 0. Es sei darauf
hingewiesen, dass Gleichung (65) in diesem Fall dquivalent zur CStat-
Statistik, Gleichung (55), ist.

Die bisherige Betrachtung zeigt, dass die Falle ny, o = 0 von der
WStat- Statistik korrekt gehandhabt werden, zumindest wenn man
jede Klasse j separat betrachtet. Grobe Fehler sind bei der Anwen-
dung der WStat-Statistik daher nicht zu erwarten. Bei einer Anpas-
sung an eine tatsdchlich gemessene Ereignisverteilung sind die ;g
fiir jede Energieklasse allerdings korreliert, das sie mit demselben
Quellmodell vorhergesagt werden.

In diesem Zusammenhang kann iz < Non 754 und daraus folgend
Hoff > O nicht nur einer nicht gemessenen Hintergrundkomponente
geschuldet sein kann, sondern auch einer zufilligen Fluktuation der
Anzahl von Signalereignissen in der on-Region. Die Wahrscheinlich-
keit, dass dieser Fall eintritt, steigt mit grofler werdendem «, also ei-
ner schlechteren Bestimmung des Hintergrunds. Zudem kann dieser
Fall bei hoheren Energien auftreten, wo die géangigen Quellmodelle -
vor allem solche mit einem exponentiellen Abfall - wenige Ereignis-
se vorhersagen, und die Zahl der gemessenen Hintergrundereignisse
von Natur aus gering ist.

Natiirlich ist fi,¢ > 0 fiir nyg = 0 im Rahmen der Poisson-Statistik
erlaubt, dennoch ist zu untersuchen, ob dieses Verhalten der WStat-
Statistik keine unerwiinschten Nebeneffekte hat. Die Studien im néchs-
ten Kapitel sind ein erster Schritt in diese Richtung.
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VERZERRUNG VON PARAMETERSCHATZERN

Im vorherigen Kapitel wurden die Grundlagen der Spektralanaly-
se in der Gammaastronomie behandelt. Insbesondere wurden die
Cash- bzw. CStat-Statistik sowie die WStat- Statistik eingefiihrt, die
am haufigsten fiir ML-Anpassungen verwendet werden. Bei ML-An-
passungsverfahren ist es nicht ausgeschlossen, dass die Parameter-
schitzer Verzerrungen aufweisen.

Der Grad der Verzerrung kann dabei von den wahren Modellpara-
metern sowie der verfiigbaren Statistik, also der Anzahl der gemes-
senen Ereignisse, abhdngen. Unter welchen Umstidnden aber ist eine
Verzerrung der ML-Schitzwerte in der Gammaastronomie zu erwar-
ten?

Die Cash- und die WStat-Statistik wurden zuerst fiir die Analyse
von Rontgendaten verwendet und sind in diesem Feld seit einigen De-
kaden in Gebrauch (Arnaud u. a., 2015; Cash, 1979; Refsdal u. a., 2009).
Es gibt zahlreiche Veroffentlichungen, die sich mit der Anwendung
der Cash-Statistik auf Rontgendaten befassen (siehe z. B. Humphrey
u.a., 2009, und die darin enthaltenen Referenzen).

Im Gegensatz dazu wurde die WStat-Statistik bisher kaum doku-
mentiert, und ihr Verhalten insbesondere im Hinblick auf Beobach-
tungen, in denen wenige Ereignisse gemessen wurden, ist noch nie
systematisch untersucht worden. Die einzige belegbare Aussage ist
der folgende qualitative Hinweis in der Dokumentation des XSPEC
Paketes (Arnaud u.a., 2015):

“In practice, it [die WStat-Statistik] works well for ma-
ny cases but for weak sources can generate an obvious-
ly wrong best fit. It is not clear why this happens alt-
hough binning to ensure that every bin contains at least
one count often seems to fix the problem.”

In der HE- und VHE-Gammaastronomie gibt es im Allgemeinen
wenige Erkenntnisse iiber Verzerrungen in der Spektralanalyse. Im
Fall der WStat-Statistik gibt es eine Studie von Jouvin u. a. (2015), die
besagt, dass die Schatzwerte der Modellparameter fiir starke Quellen
erwartungstreu, fiir schwache aber verzerrt sind.

Trotz dieses Mangels an systematischen Untersuchungen ist die
Wtat- Statistik zur Analyse von IACT-Daten in der VHE-Gammaas-
tronomie weit verbreiten. Besonders im Hinblick auf die in Kiirze
beginnenden CTA-Beobachtungen sind systematische Studien nétig,
um die Verwendung der WStat-Statistik auf eine solidere Grundlage
zu stellen.
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Die Literaturlage fiir
die WStat-Statistik
fillt schwach aus.



50

Verzerrungen
werden mit Hilfe
von Simulationen
untersucht.

VERZERRUNG VON PARAMETERSCHATZERN

Daher werden im Folgenden einige Studien vorgestellt, die quan-
titative Aussage tiber den Grad der Verzerrung von Parameterschét-
zern in der Gammaastronomie zu treffen. Die Grundlage dieser Stu-
dien bilden simulierte Gamma-Daten. Dabei soll die Frage beantwor-
tet werden, in wie weit sich die Cash- und die WStat-Statistik fiir
die Spektralanalyse in der HE- und VHE-Gammaastronomie eignen,
in welchen Féllen also mit erwartungstreuen Schéatzwerten gerechnet
werden kann und in welchen nicht.

Als Quellmodelle dienen dabei ein PL, Gleichungen (31), und ein
ECPL, Gleichung (32). Andere iibliche Quellmodelle, wie z. B. eine lo-
garithmische Parabel (Log-Parabola) oder ein Potenzgesetz mit veran-
derlichem Index (Broken power law), zeigen vermutlich ein vergleichba-
res Verhalten. Ausgehend vom einfachsten Fall, ndmlich der Anpas-
sung an nicht-klassierte, hintergrundfreie Daten, werden nach und
nach weitere Faktoren beriicksichtigt. Am Ende steht die Anpassung
an klassierte Daten mit einer a-priori unbekannten Hintergrundkom-
ponente. Fiir jeden Fall wird ein Satz von wohldefinierten Szenari-
en untersucht, die sich beispielsweise in der Gesamtzahl der vorher-
gesagten Signal- und Hintergrundereignisse unterscheiden. Dartiber
hinaus werden Schétzwerte fiir die Verzerrung der rekonstruierten
Modellparameter konstruiert.

Fiir alle Simulationen wird ein vereinfachter Detektor mit perfekter
Energieauflosung und konstanter effektiver Flache oberhalb einer ge-
wissen Energieschwelle angenommen, wie in Kapitel 4.1 beschrieben.
So werden etwaige systematische Effekte, die aus der Parametrisie-
rung des Detektors folgen, ausgeschlossen und es ist sichergestellt,
dass beobachtete Verzerrungen rein statistischer Natur sind.

In Kapitel 5.1 wird die Analysemethode vorgestellt und einige Sze-
narien eingefiihrt, auf Grundlage derer die Simulationen ausgefiihrt
werden. Die Ergebnisse der Simulationen werden in Kapitel 5.2 dis-
kutiert. Einige abschlieffende Schlussfolgerungen finden sich in Kapi-
tel 5.3.

5.1 SIMULATIONEN

Zunichst wird ein Datensatz simuliert, fiir den dann die Schitzwer-
te bestimmter Modellparameter untersucht werden sollen. Um einen
moglichst realistischen Datensatz zu erhalten, wird ein Quell- und ein
Hintergrundmodell angenommen, auf Grundlage derer dann on- und
off-Ereignisse simuliert werden (siehe Kapitel 4.2). Um den Einfluss
der wahren Modellparameter auf eine mogliche Verzerrung zu ermit-
teln, werden verschiedene Datensitze berticksichtigt, die im nachsten
Kapitel beschrieben werden.

Das Signal in der on-Region wird mit einem PL oder ECPL mit
einem Satz von wahren Modellparametern simuliert. Diese sind der
spektrale Index I' und ggf. der Hochstgrenzenparameter A. Ferner
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wird eine vorhergesagte Gesamtzahl von Signalereignissen, iz ange-
nommen. Fiir den Hintergrund in der on-Region wird immer ein PL
angekommen, sodass weitere Parameter I,z und ppyg in die Simula-
tion eingehen. Schliefslich wird ein Wert fiir den Parameter « gewdhlt,
um die vorhergesagte Gesamtzahl der off-Ereignisse, o = %, zZu
bestimmen.

Ein Datensatz wird dann generiert, indem g/ Ereignisse aus dem
Quellmodell und g/ sowie pog/ Ereignisse aus dem Hintergrund-
modell gezogen' werden. Hierbei sind Wsig/, Mpkg! bzw. g/ Zufalls-
zahlen, die einer Poisson Verteilung mit Erwartungswert g, Hpkg
bzw. o folgen. Ereignisse werden nur oberhalb der unteren Ener-
gieschwelle des Detektor, Ey,res = 100 GeV, simuliert.

Die Daten werden dann klassiert, um jeweils ein Histogramm fiir
die on- und eines fiir die off-Region zu erhalten. Dabei werden 10
Klassen pro Dekade mit dquidistant logarithmischer Breite zwischen
100 GeV, der unteren Energieschwelle des Detektors, und 100 TeV ge-
wdhlt. Die Wahrscheinlichkeit, ein Ereignis oberhalb von 100 TeV zu
messen, ist selbst fiir ein vergleichsweise flaches PL ' = 2 kleiner
als 1073, siehe Gleichung (46). Die Anzahl der Klassen pro Dekade
ist zundchst willkiirlich gewdhlt, ist aber fiir eine Anwendung in der
Gammaastronomie nicht ungewoéhnlich. Auf die Klassierung der Da-
ten wird in Kapitel 5.2 ndher eingegangen.

Im zweiten Schritt werden Anpassungen an eine grofie Zahl von
simulierten Datensidtzen vorgenommen, um Schétzwerte fiir die ge-
nannten Modellparameter zu erhalten. Aus diesen Schiatzwerten kann
wiederum ein Schitzwert fiir die Verzerrung des jeweiligen Parame-
ters konstruiert werden, wie weiter unten beschrieben. Die Anpas-
sungsmethode ist in Kapitel 4.3 erldutert. Die vorhergesagte Anzahl
von Ereignissen pro Klasse erhédlt man wahrend des Anpassungver-
fahrens durch Integration des Quell- bzw. Hintergrundmodells ge-
maéfl Gleichung (34). Die Anpassung wird fiir jeden Datensatz einmal
mit der Cash-und einmal mit der WStat-Statistik durchgefiihrt, um
einen direkten Vergleich der Schiatzwerte fiir beide Statistiken zu er-
halten.

Wie in Kapitel 4.3 erldutert, muss fiir Anpassungen mit der Cash-
Statistik ein Hintergrundmodell vorliegen, falls der Datensatz eine

Hintergrundkomponente enthilt. Dieses Hintergrundmodell wird dann

gemeinsam mit dem Quellmodell an die Daten in der on-Region und
gleichzeitig an Himmelsregionen ohne Quellemission angepasst. In
der vorliegenden Studie sind dies die off-Regionen. Daher wird das
Hintergrundmodell gemifd Gleichung (56) gleichzeitig an die simu-
lierten on- und an die mit & gewichteten off-Daten angepasst. Um das
notige Hintergrundmodell zu konstruieren, wird angenommen, dass

Um eine Verteilung von Ereignissen zu erzeugen, die einem PL folgt, wurde die
Transformationsmethode angewandt. Im Fall des ECPL wurde auf adaptive rejection
sampling zurtickgegriffen. Beide Methoden sind z. B. in Cowan (1998) beschrieben.
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die Form des Hintergrunds bekannt ist, d. h. der spektrale Index des
Hintergrundmodells wird wéhrend der Anpassung bei seinem wah-
ren Wert fixiert, sodass der einzige freie Hintergrundparameter die
Normalisierung des Hintergrundmodells ist. Falls ppiz = 0 wird auch
diese auf 0 gesetzt, sodass der Hintergrund vollstindig bestimmt ist.

Durch die Annahme, dass die Form des Hintergrunds bekannt ist,
werden zusitzliche systematische Unsicherheiten vermieden, die von
einer ungenauen Parametrisierung des Hintergrunds herriihren. Da-
her sind die geschdtzten Verzerrungen nur dem ML-Verfahren ge-
schuldet. Natiirlich ist diese Annahme sehr optimistisch und ver-
schafft der Cash-Statistik einen klaren Vorteil. Die erzielten Ergeb-
nisse sollten daher nicht im direkten Vergleich zur WStat-Statistik
betrachtet, sondern als Optimalfall interpretiert werden, der angibt,
welche Verzerrungen trotz préaziser Kenntnis des Hintergrundes un-
vermeidbar sind. Zur Inklusion einer Hintergrundkomponente in die
Anpassungen mit der WStat-Statistik miissen keine weiteren Annah-
men getroffen werden, da die WStat-Statistik genau fiir den Fall eines
unbekannten Hintergrundes konzipiert ist.

Das Ergebnis der Anpassung sind Schitzwerte [, Hsig und ggf. A
tiir die Parameter des Quellmodells und g fiir das Hintergrundmo-
dell. Im Fall der CStat-Statistik wird ppy, aus dem Schétzwert fiir die
Normalisierung des Quellmodells abgeleitet. Bei der WStat-Statistik
erhélt man pp durch Einsetzen von pgjg in Gleichung (58). Die Ver-
zerrung eines Schitzwertes P fiir den Parameter p ist definiert als

by = (P) — P, (67)

wobei (p) der Erwartungswert von p ist. Um einen Schéatzwert Bﬁ tir
diese Verzerrung zu erhalten, wird folgendes Procedere angewendet:
Fiir einen Satz von wahren Parametern werden 1000 Datensétze gene-
riert und jeweils eine Anpassung durchgefiihrt. Dadurch erhilt man
eine Verteilung fiir p. In Abbildung 13 ist exemplarisch eine solche
Verteilung fiir {ii; und " zu sehen. Der Mittelwert P einer solchen
Verteilung dient als Schatzwert fiir (p). Der Schatzwert* fiir by, ergibt
sich daher zu

by =P —p. (68)

Als oberer bzw. unterer Fehler auf p und damit auf by, wird die Dif-
ferenz zwischen p und dem Qg g4- bzw. Qg 16-Quantil der Verteilung
von p angenommen. Zusédtzlich liefert die Anpassung einen statisti-
schen Fehler, o, auf die individuellen . Aus diesen kann ein mittler-
er statistischer Fehler o5 konstruiert werden. Alle Simulationen und
Anpassungen wurden mit Gammapy, siche Anhang B, durchgefiihrt.

Im Folgenden wird nicht mehr zwischen der tatsdchlichen Verzerrung by und dem
dazugehorigen Schatzwert Bf, unterschieden, d.h. by = Bf,.



5.1 SIMULATIONEN

Szenarien

Nachdem im vorherigen Kapitel die Analysemethode vorgestellt wur-
de, werden nun konkrete Szenarien fiir die Simulation von Datensit-
zen eingefiihrt. Diese Beschrankung auf wenige Szenarien ist notig,
da der Parameterraum fiir eine systematische Durchmusterung zu
grofs ist.

Jedes Szenario ist durch ein Quellmodell mit wahren Parameter-
werten I, psig und ggf. A, ein Hintergrundmodell mit wahren Para-
meterwerten I' und pypyg sowie einem Wert fiir o charakterisiert. Vier
Szenarien mit einem PL als Quellmodell sind mit den Buchstaben A
bis D bezeichnet und vier Szenarien mit einem ECPL mit den Ziffern
I bis IV. Ein Uberblick iiber alle Szenarien ist in Tabelle 3 gegeben.

In den Szenarien A bis D ist I' = 3 und psig = 100, d. h. die Zahl
der Signalereignisse ist relativ hoch. Im dritter Katalog harter Fermi-
Quellen (3FHL) Katalog (Ajello u. a., 2017) sind von 1526 Quellen, die
durch ein PL beschrieben werden, 1422 mit Hsig < 100 gemessen, also
mehr als 90%. Szenarien A und B stellen eine hintergrundfreie Mes-
sung mit o« = 1 bzw. o« = 0.1, also einer unterschiedlich guten Mes-
sung des Hintergrunds, dar. Solch ein Szenario konnte beispielsweise
bei der Beobachtung eines AGN im eruptiven Zustand auftreten (z. B.

Aharonian u. a., 2007).

In den Szenarien C und D ist ppig = 100 und o = 1 bzw. o = 0.1.
Sie entsprechen also Szenarien A und B mit einer zusitzlichen Hin-
tergrundkomponente. Die Signifikanz der Quelle ist in beiden Szena-
rien jedoch tiber der 50-Schwelle, ndmlich o = 5.8 in Szenario C und
o = 8.3 in Szenario D, siehe Gleichung (43).

Fiir die Szenarien mit ECPList ' =3, A = 0.2 und Hsig = 300. Ana-
log zu den Szenarien A und B, sind Szenarien I und II durch py,g = 0
sowie & = 1 bzw. « = 0.1 gekennzeichnet. Im 3FHL-Katalog haben
17 von 32 Quellen, die mit einer logarithmischen Parabel®> modelliert
sind, Hsig < 300, also mehr als >50%. Fiir Szenarien III und IV ist
Hpkg = 100 und o = 14.4 bzw. 0 = 21.70.

Alle simulierten Datenséitze beschreiben also realistische Szenarien,
die so in der Gammaastronomie gemessen worden sein konnten. Sie
entsprechen keinen statistischen Extremféllen, in denen starke Verzer-
rungen der Parameterschitzer zu erwarten sind.

Die logarithmische Parabel, Gleichung (33) die in Ajello u.a., 2017 zur Modellie-
rung verwendet wird, hat 3 freie Parameter und der Fluss féllt bei hoheren Energien
rascher ab als beim reinen PL. Sie ist also mit dem ECPL, das in dieser Studie ver-
wendet wird, zu vergleichen.
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5.2 ERGEBNISSE

Der einfachste Fall, ndmlich die Anpassung an nicht-klassierte, hinter-
grundfreie Daten ist analytisch 16sbar, siehe Gleichung (49). Ebenso
kann man fiir die Verzerrung von [* in diesem Fall eine analytische
Losung finden (Hoogenboom u. a., 2006),

-1 .. (69)

Non Ton—r00

bf“(non) ~

Der Schatzwert [ iiberschitzt also den wahren Wert von T fiir klei-
ne Mo, und ist daher nur asymptotisch erwartungstreu. Die Verzer-
rung ist jedoch fiir Anwendungen in der Gammaastronomie relativ
schwach. Fiir typische spektrale Indices, I' ~ 2. ..4, und einer extrem
kleinen Zahl von gemessenen Ereignissen, no, = 10, ist die relative
Verzerrung von I kleiner als 10%. Zudem ist die Standardabweichung
des Schitzwertes,

r—1

O-f‘ - Ton s (70)

stets grofler als seine Verzerrung. Der Schétzwert fiir Wsig, fsig = Mon,
ist erwartungstreu.

Tabelle 3 gibt eine Ubersicht iiber die Verzerrungen in allen Sze-
narien, die in Kapitel 5.1 beschrieben wurden, fiir die Cash- und die
Wtat-Statistik. Im Folgenden werden alle Szenarien niher beleuchtet
und Simulationsergebnisse, wo erforderlich, detailliert beschrieben.

Fiir Szenario A und die Cash-Statistik by = 0.02, was dem analyti-
schen Wert, Gleichung (69), entspricht. AufSerdem bﬂsig ~ 0, was eben-
falls der Vorhersage aus dem nicht-klassierten Fall entspricht. Auch
die Vorhersage aus Gleichung (70), o = 0.2, konnte anndherungswei-
se reproduziert werden.

Die Verteilung von " und fisig flir Szenario A ist in Abbildung 13
gezeigt. Die Asymmetrie der Verteilung weist darauf hin, dass die
gemessene Verzerrung fiir I' durch wenige Anpassungen verursacht
ist, bei denen I" eine Abweichung zu groSeren Werten zeigt.

Um by in Abhéngigkeit der wahren Quellparameter zu untersu-
chen, wurden diese variiert: I' = 2,3,4 und gz = 316...10% in 6
dquidistanten logarithmischen Schritten. Das Ergebnis dieser Studie
ist in Abbildung 14a zu sehen. Zusitzlich ist das analytische Ergeb-
nis, Gleichung (69), fiir jede Kombination von gz und I' gezeigt. Es
ist kompatibel mit den Ergebnissen der Simulationen: Das Spektrum
wird zu steil rekonstruiert, wobei der Effekt fiir kleinere psg und
grofiere I starker wird. Im Allgemeinen ist die Verzerrung selbst in
extremen Féllen nicht sehr stark, wie bereits im Kontext der analy-
tischen Anpassung an nicht-klassierte Daten diskutiert. Ferner ist [
in Anbetracht des asymmetrischen statistischen Fehlers, der aus der
Verteilung der by geschitzt wurde, stets kompatibel mit T".
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Abbildung 13:
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Verteilung von f* (oberes Paneel) und Hsig (unteres Paneel) in
Szenario A. Die Verteilungen beruhen auf den Schiatzwerten
aus 1000 Anpassungen mit der Cash- und der WStat-Statistik
und sind zu 1 normiert. Die Mittelwerte der Verteilungen so-
wie die wahren Parameterwerte sind ebenfalls gezeigt. Die
Verteilung fiir [ hat Auslaufer zu hoheren Werten hin, die
fir die WStat-Statistik stidrker ausgeprdgt sind als fiir die
Cash-Statistik. Die Verteilung von fig ist fiir beide Statisti-
ken symmetrisch.
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Abbildung 14: Die Verzerrung b als Funktion der Anzahl von Ereignis-

sen im Spektrum fiir die Cash- und die WStat-Statistik in
Szenario A. Drei Fille sind in jedem Paneel gezeigt: ' = 2
(schwarz), I' = 3 (violett) und I = 4 (blau), wobei die wahren
Werte jeweils durch durchgezogene Linien gekennzeichnet
sind. Die Punkte zeigen I' aus 1000 Simulationen. Die Fehler-
balken zeigen den Bereich der Verteilung, der 68% der Werte
umfasst. Die gestrichelte Linie zeigt die Verzerrung der An-
passung an nicht-klassierte Daten gemafs Gleichung (69). Die
Verzerrungen fiir die Cash Statistik folgen dem analytischen
Ergebnis. Im Fall der WStat Statistik sind die etwas starker
ausgeprégt. Der Fall pgg = 31.6 ist im unteren Paneel nicht
gezeigt, da die Anpassung fiir diese geringe Zahl an Ereig-
nissen instabil wird.
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Fiir Szenario A und die WStat-Statistik, by = 0.14. Diese Verzer-
rung liegt in der Ndhe des statistischen Fehlers der nicht-klassierten
Anpassung, Gleichung (70). Allerdings ist auch der mittlere statisti-
sche Fehler, o = 0.25 leicht erhoht. Offenbar ergibt die Fehlerschit-
zung fiir die WStat-Statistik grofsere Fehler als im nicht-klassierten
Fall. Die Verzerrung von [l ist im Vergleich zu den Anpassungen
mit der Cash-Statistik etwas erhoht, aber immer noch vernachlassig-
bar. Abbildung 13 zeigt analog zur Cash-Statistik die Verteilung der
I und (isig fiir die Anpassungen mit der WStat-Statistik. Die Asym-
metrie der Verteilung ist ausgepréagter als fiir die Cash-Statistik, was
auch den grofieren gemessenen Wert fiir by erkldrt. Die Abhéngigkeit
von by von den wahren Quellparametern ist in Abbildung 14b dar-
gestellt. Die Verzerrung zeigt qualitativ das gleiche Verhalten wie bei
der Cash-Statistik, wird also mit zunehmendem I' und abnehmendem
Usig stirker. Die Absolutwerte liegen jedoch fiir kleine g tiber den
analytischen Ergebnissen gemafi Gleichung (69), sind aber innerhalb
der statistischen Fehler mit dem wahren Parameterwert kompatibel.

Die Ergebnisse fiir die Cash-Statistik in Szenario B sind die gleichen
wie in Szenario A. Das entspricht den Erwartungen, da der einzige
Unterschied zwischen Szenario A und B der unterschiedliche Wert
fur «ist, der den Grad der statistischen Fluktuationen in den simulier-
ten off-Daten kontrolliert. Diese off-Daten werden in den Anpassun-
gen mit der Cash-Statistik jedoch nicht verwendet, wie in Kapitel 5.1
erldutert. In den Anpassungen mit der WStat-Statistik hingegen geht
o in den Wert der Anpassungsstatistik mit ein, siehe Gleichungen (61)
bzw. (65), und beeinflusst daher auch die gemessene Verzerrung. Ei-
ne statistisch relativ schwache Hintergrundmessung mit & = 1, wie
in Szenario A, unterscheidet sich erheblich von der relativ guten Mes-
sung in Szenario B mit o« = 0.1, in der by = 0.04. Auch der statistische
Fehler, 6 = 0.21, entspricht in Szenario B dem in der Anpassung mit
der Cash-Statistik bzw. der Anpassung an nicht-klassierte Daten.

In den Szenarien C und D wird eine Hintergrundkomponente zu
den simulierten Daten hinzugefiigt. Die Verzerrungen, die fiir die
Cash-Statistik gemessen wurden, sind mit br = 0.05 und py = 0.06
immer noch vernachldssigbar. Fiir die WStat-Statistik in Szenario C
ist b = 0.22. Allerdings relativiert sich dieser Wert, wenn man den
statistischen Fehler mitberticksichtigt, o = 0.44. Wahlt man o = 0.1,
geht die Verzerrung sogar auf b = 0.08 mit o = 0.32 zuriick (Szena-
rio D).

Bevor die Simulationsergebnisse fiir das ECPL diskutiert werden,
sollen einige Fragen, die im letzten Absatz aufgeworfen wurden, ge-
nauer untersucht werden. Vor allem soll versucht werden, die Ursa-
che der Ausldufer in Abbildung 13 fiir die WStat-Statistik besser zu
verstehen.
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Detailliertes Beispiel

Im vorherigen Absatz ist klar geworden, dass Anpassungen mit der
Wtat-Statistik manchmal zu extrem verzerrten Schéatzwerten fiihren.
Es sind solche Fille, die zu relativ grofien Ausldufern in der Vertei-
lung von [ fiihren, siehe Abbildung 13. Diese Ausldufer sind dafiir
verantwortlich, dass der Erwartungswert von " vom wahren Wert I
abweicht. Mit einer kleiner werdenden Zahl von Ereignissen treten
solche Fille offenbar hdufiger auf, wie aus Abbildung 14b hervor
geht.

Zum besseren Verstindnis eines solchen Falles, sei die Beobach-
tung, die in Kapitel 4.2 diskutiert und in Abbildung 11 gezeigt wurde,
erneut aufgegriffen. Die Beobachtung ist eine mogliche Realisierung
von Szenario C, also einer Quelle mit ' = 3 und Hsig = 100, sowie
einer Hintergrundkomponente mit I' = 3, ppxg = 100 und « = 1.
Die Verteilung der gemessenen on- und off-Ereignisse ist zur besse-
ren Ubersicht in Abbildung 15a erneut gezeigt.

Die Anpassungen mit der Cash- bzw. der WStat-Statistik ergeben
" =3.140.5 bzw. [' = 7.7 4 3.8. Beide Statistiken liefern also einen
Schitzwert, der innerhalb des statistischen Fehlers mit dem wahren
Wert kompatibel ist. Dennoch stellt sich die Frage, warum der Schitz-
wert der WStat- Statistik so deutlich vom wahren Wert abweicht.

Die Verteilungen der vorhergesagten Signalereignisse, die sich aus
dem geschidtzten Quellmodell ergeben, sind in Abbildung 15b fiir bei-
de Statistiken gezeigt. Die Vorhersage des mit der Cash-Statistik ge-
schatzten Modells folgt, wie erwartet, der wahren Verteilung recht
gut. Das von der WStat-Statistik viel zu weich vorhergesagte Spek-
trum sagt fast keine Ereignisse oberhalb von x ~ 3 voraus. Das ist
insofern {iiberraschend, als dass die einfache Schitzung des Signal-
tiberschusses gemédfs Gleichung (42) zahlreiche Ereignisse bis x ~ 6
ergibt.

Diese Diskrepanz 16st sich bis zu einem gewissen Grad durch die
Betrachtung von Abbildung 15c auf, in der g fiir die Cash- und
die WStat-Statistik gezeigt ist. Erneut folgt die Verteilung, die mit der
Cash-Anpassung vorhergesagt wurde, der wahren Verteilung sehr
gut. Das ist zu erwarten, da die Form des Hintergrundmodells wih-
rend der Anpassung vorgegeben war, wie in Kapitel 5.1 erldutert. Die
Vorhersage der WStat-Statistik folgt aus Gleichung 58. Sie entfernt
sich von der wahren Verteilung einerseits, aber auch von der a-priori
Schitzung, o - N, vor allem im kritischen Bereich x ~ 3...6 und bei
hoheren Energien: Der Hintergrund wird tiberschétzt. Das erlaubt
der Anpassung, das Quellmodell zu steil vorherzusagen, da tiiber-
schiissige gemessene Ereignisse dem Hintergrund zugeordnet wer-
den konnen.
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Abbildung 15: Anpassung an die Beobachtung, die in Abbildung 11 ge-

zeigt wurde, mit der Cash- und der WStat-Statistik. Von oben
nach unten sind Histogramme der gemessenen Zahl von on-
und off-Ereignissen, der von der Anpassung vorhergesagten
Signal- bzw. Hintergrundereignisse sowie der Werte der ver-
wendeten Statistik gezeigt. Die Anpassung mit der WStat-
Statistik findet ein viel zu weiches Spektrum und kann da-
her die Verteilung von pgig nur unzureichend reproduzieren.
Aufierdem zeigen sich Abweichungen in der Verteilung von
Hpkg, vor allem in Klassen, die statistische Fluktuationen in
den gemessenen on-Ereignissen aufweisen.
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Abbildung 16: Detaillierter Blick auf die Anpassung aus Abbildung 15. Ge-
zeigt ist die Cash- bzw. WStat-Statistik als Funktion von T,
auf globaler sowie auf Klassenebene, wobei drei Klassen
farblich hervorgehoben sind. Die Farben entsprechend de-
nen, die schon in Abbildung 15 verwendet wurden. Wahrend
das globale Profil der Cash-Statistik ein wohldefiniertes Mini-
mum aufweist, fallt das der WStat-Statistik fiir grofe I" flach
ab. Die Ursache ist die fehlende Begrenzung der Statistik zu
grofSen i vor allem in Klasse 8.
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Abbildung 15d zeigt den Wert der Cash*- und WStat-Statistik pro
Klasse fiir das optimale Anpassungsszenario. Es fdllt auf, dass die
Klassen fiir kleine x zur der WStat-Anpassung fast keinen Beitrag
leisten. Ansonsten sind beide Anpassungen durch wenige Klassen
dominiert. Einige Klassen, namlich 1, 8 und 14, werden im Folgenden
genauer untersucht, um zu kldren, wie sie den Anpassungsprozess
beeinflussen. Die untersuchten Klassen sind in Abbildung 15 farbig
markiert.

Um ein Verstdndnis fiir den Einfluss einzelner Klassen zu entwi-
ckeln, wurden der Anpassung feste Werte fiir [' = 1...9 vorgegeben
und wihrend der Anpassung nicht variiert. Der einzige freie Para-
meter war also die globale Normalisierung des Flusses. Die sich er-
gebenden Likelihood-Profile sind in Abbildung 16 gezeigt. Das tiber
alle Klassen summierte Profil fiir die Cash-Statistik, Abbildung 16a,
weist ein wohldefiniertes Minimum in der Néahe des wahren Wer-
tes auf. Das Profil der WStat-Statistik, Abbildung 16b, ist hingegen
zu grofieren f* unzureichend beschrinkt, was den hohen Wert fiir by
aber auch den grofsen statistischen Fehler, erklart.

Statistische Die Zusammensetzung der Likelihood-Profile aus den einzelnen
Fluktuationen  Klassen ist ebenfalls in Abbildung 16 aufgeschliisselt, wobei die be-
55?2{: ”;:;;;Zf reits erwdhnten Klassen 1, 8 und 14 farblich hervorgehoben sind.
Zu kleineren Werten hin ist b sowohl fiir die Cash- als auch fiir
die WStat-Statistik hauptsachlich durch Klasse 1 beschrankt. Die Be-
schrankung zu hoheren Werten findet fiir die Cash-Statistik durch
mehrere Klassen, darunter Klasse 8, statt. Fiir die Anpassung mit der
WStat-Statistik zeigt Klasse 8 zwar auch einen leichten Anstieg vom
wahren I" hin zu grofieren I, dieser reicht aber nicht aus, um die glo-
bale Anpassung zu beschranken. Interessanterweise ist Klasse 8 einer
der Klassen, in denen pypyg fiir die WStat-Statistik mit am stérksten
tiberschétzt wurde, siehe Abbildung 15c. Klasse 14 verhalt sich dhn-
lich wie Klasse 8, mit dem Unterschied, dass sie insgesamt weniger
zum Ergebnis der Anpassung beitrdgt. Das ist insofern relevant, als
dass in Klasse 14 nog = 0 ist. Die Uberschitzung des Hintergrunds
folgt also den Mechanismen, die am Ende von Kapitel 4.3 fiir eben-
solche Félle beschrieben wurden.

Die Klassen, in denen keine Ereignisse gemessen wurden, tragen
nicht auffallend stark zum Ergebnis der Anpassung bei. Das wider-
spricht der am Anfang dieses Kapitels zitierten Aussage aus der XSPEC-
Dokumentation. Vielmehr liegt die Vermutung nahe, dass nicht leere
Klassen, sondern solche mit grofsen statistischen Fluktuationen den
Anpassungen mit der WStat-Statistik Probleme bereiten. Dieser Ver-
mutung wird im Folgenden weiter nachgegangen.

4 Zur besseren Vergleichbarkeit ist statt dem Wert der Cash-Statistik der entsprechen-
de Wert der CStat-Statistik gezeigt. Das hat keinen Einfluss auf das Ergebnis der
Anpassung, wie in Kapitel 4.3 erlautert.
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Einfluss der Klassenbreite

Wie in Kapitel 4.2 erldutert, werden die wihrend einer Beobachtung
gemessene Ereignisse fiir die Anpassung eines Modells in Klassen
eingeteilt. Die Klassenbreite und somit auch die Gesamtzahl der Klas-
sen ist dabei zundchst willkiirlich gewéahlt. Eine grofiere Klassenbreite
fiihrt zu weniger Klassen pro Energieintervall. Umgekehrt fiihrt eine
geringere Klassenbreite zu mehr Klassen pro Energieintervall>.

Eine grofiere Anzahl von Klassen fiihrt zu weniger Ereignissen pro
Klasse. Damit steigt auch die Wahrscheinlichkeit, grofiere Fluktuatio-
nen in einer Klasse zu beobachten. Im letzten Kapitel wurde vermutet,
dass solche Fluktuationen zu Verzerrungen bei Anpassungen mit der
WStat-Statistik fiithren. Daher wird in diesem Kapitel untersucht, wie
sich die Anpassungsergebnisse dndern, wenn man die Klassenbreite
und damit die Anzahl der Klassen variiert.

Mit dieser Untersuchung ladsst sich aufSerdem klédren, ob die Schétz-
werte, die mit der Cash-Statistik ermittelt werden, fiir schmaler wer-
dende Klassen zu dem Schitzwert fiir nicht-klassierte Daten, Glei-
chung (49), konvergieren.

Daher werden fiir Szenario B (siehe Kapitel 5.1), Ereignisse simu-
liert, wie in Kapitel 5.1 beschrieben. Bei der Klassierung der Daten
wird allerdings die Anzahl der Klassen von pro Dekade variiert, nx =
1...500. Der Schatzwert fiir I' ist in Abbildung 17 als Funktion von
nk gezeigt. Ebenfalls gezeigt ist das mittlere erwartete Ergebnis der
Anpassung an die nicht-klassierten Daten unter der Annahme Ny, =
Wsig- Fiir die Anpassungen mit der Cash-Statistik konvergiert [* fiir
schmaler werdende Klassen gegen den Schitzwert aus der Anpas-
sung an nicht-klassierte Daten und ist oberhalb von nx ~ 10 unab-
hédngig von der Klassenbreite.

Die WStat-Statistik verhalt sich fiir kleine ng dhnlich wie die Cash
Statistik. Fiir schmaler werdende Klassen hingegen divergiert I er-
heblich von dem Ergebnis, das mit der Cash-Statistik erzielt wurde.
Das unterstiitzt die These, dass die mit schmaler werdenden Klassen
zunehmenden statistischen Fluktuationen pro Klasse bei Anwendung
der WStat-Statistik zu extremen Verzerrungen fithren kénnen. Wahr-
scheinlich sind die Unterschiede in der Verzerrung zwischen Cash-
und WStat-Statistik in Tabelle 3 hauptsachlich auf Klassierungseffek-
te zurtickzufiihren. Aus Abbildung 17 geht hervor, dass fiir nx ~ 6
die Schiatzwerte der Cash- und der WStat-Statistik ndher beisammen
gelegen hatten.

Tatsédchlich ergeben sich auch fiir die beispielhafte Anpassung, die
im letzten Kapitel behandelt wurde, vollig andere Ergebnisse, wenn

Die Anzahl der Klassen kann auflerdem erhoht werden, indem man eine Beobach-
tung in n Teilbeobachtungen aufteilt, von denen jede einen gewissen Zeitanteil der
urspriinglichen Beobachtung einnimmt. Dies fiihrt zu n Sédtzen von on- und off-
Messungen. Fiir IACT-Daten ist diese Einteilung durch die Durchfiihrung einer Be-
obachtungen in einzelnen runs zwangslaufig gegeben.
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Abbildung 17: Schitzwert ' als Funktion von my in Szenario B fiir die
Cash und die WStat-Statistik. Ebenfalls gezeigt ist der Schitz-
wert einer Anpassung an nicht-klassierte Daten gemafs Glei-
chung (49). Die Cash-Statistik kann das analytische Ergebnis
fuir ausreichend grofie nk reproduzieren. Der Schatzwert aus
der WStat-Schatzwert weicht jedoch fiir grofie nx vom ana-
lytische Ergebnis ab. Fiir nx = 10, das im Rahmen dieser
Studie gewdhlt wurde, ist dieser Effekt aber noch nicht stark
ausgepragt.

man die Anzahl der Klassen pro Dekade modifiziert. Fiir nx = 10
ergeben sich noch I = 3.1 4 0.5 fiir die Cash- bzw. [' = 7.7 + 3.8 fiir die
WStat-Statistik. Reduziert man die Gesamtzahl der Klassen, so dass
ng = 2, findet man " = 2.8 + 0.4 sowohl fiir die Cash- als auch fiir
die WStat-Statistik. Der vermeintliche Verlust an Information durch
die groflere Klassenbreite hat in diesem Fall also zu deutlich besseren
Anpassungsergebnissen gefiihrt.
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Potenzgesetz mit exponentiellem Abfall

Die Verzerrungen der Parameterschitzer fiir alle Quellparameter in
den Simulationen mit einem ECPL sind in Tabelle 3 aufgelistet. In
Szenario I ergibt sich fiir die Cash-Statistik br = —0.2 und by = 0.74.
Fiir die WStat-Statistik findet man br = —0.31 und bs = 1.39. Die
Verzerrung von [ iibersteigt die im vergleichbaren Szenario A gemes-
sene und hat das umgekehrte Vorzeichen. Allerdings liegen auch in
diesem Fall alle Verzerrungen unterhalb des statistischen Fehlers. Fer-
ner ist by, < 1% fiir beide Statistiken.

Die Verteilung von [ und A sowie deren Korrelation ist in Abbil-
dung 18 fiir die Cash- und die WStat-Statistik gezeigt. Die beiden
Parameter sind offensichtlich anti-korreliert. Das entspricht insofern
den Erwartungen, dass ein weicheres Spektrum mit einer Hochstgren-
ze bei hoheren Energien, also kleinen A, einem hérteren Spektrum mit
einer Hochstgrenze bei niedrigeren Energien, also grofseren A, dhnelt.

Auflerdem sieht man in Abbildung 18, dass negative A unterdriickt
sind. Das liegt daran, dass A < 0 zu einer groflen Zahl von vorher-
gesagten Ereignissen bei hohen Energien fithren wiirde, was nicht
mit den Daten in Einklang zu bringen ist. Die Unterdriickung von
A < 0 sowie die Anti-Korrelation zwischen A und [ fiihren zu dem
umgekehrten Vorzeichen fiir by im Vergleich zu Szenario A.

Die Abhingigkeit von b und by von den wahren Quellparametern
ist in Abbildung 19 fir ' =2,3,4,A = 0,0.2,0.5 und Hsig = 316...10%
in 4 dquidistanten logarithmischen Schritten zu sehen. Es gibt offen-
bar keine Abhéngigkeit der Verzerrung b von A. Im Gegensatz dazu
nimmt by mit grofleren I' zu. Das liegt daran, dass mit grofseren I’
weniger Ereignisse bei hoheren Energien, also im Bereich der Hochst-
grenze, gemessen werden und im Zuge dessen die statistischen Fluk-
tuationen zunehmen. Ab einer gewissen Anzahl von gemessenen Er-
eignissen gehen sowohl by als auch by gegen Null. Ein analytisches
Ergebnis, mit dem man die beobachteten Verzerrungen vergleichen
konnte, liegt fiir das ECPL nicht vor (siehe Kapitel 5.1).

In Szenario II dndern sich die gemessenen Werte fiir die Cash-
Statistik nicht. Das wurde auch schon beim Ubergang von Szenario A
zu Szenario B beobachtet und ist mit den Erwartungen im Einklang.
Fiir die WStat-Statistik gehen die Verzerrungen aufgrund der kleine-
ren Werte von « zuriick, wie bereits in Szenario B diskutiert. Auch in
Szenario II sind alle Schatzwerte innerhalb der Fehler mit den wahren
Parameterwerten kompatibel.

Die Einfithrung einer Hintergrundkomponente, Szenarien III and
IV, hat ebenfalls den gleichen Effekt wie in den PL-Simulationen:
b und by nehmen etwas zu. Die maximal gemessenen Werte sind
br = —0.43 und by = 1.88 fiir Anpassungen mit der WStat-Statistik
in Szenario III.
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[ wstat
[ cash

Abbildung 18: Korrelation zwischen " und A in Szenario I fiir Anpassungen
mit der Cash- und der WStat-Statistik. Die Histogramme am
oberen bzw. rechten Rand zeigen die normierten Verteilun-
gen von [ bzw. A. Analog zu Abbildung 13 sind die Mit-
telwerte der Verteilungen sowie die wahren Parameterwerte
gezeigt. Die Verteilung von I" weist Auslaufer zu kleineren
Werten hin auf. Durch die starke Korrelation zwischen " und
A ergeben sich daraus Auslaufer in der Verteilung von A zu
grofleren Werten.
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Abbildung 19: Verzerrung von f* (obere zwei Paneele) und A (untere zwei Pa-
neele) als Funktion der Anzahl von Ereignissen im Spektrum
fuir die Cash- und die WStat-Statistik fiir Szenario I. In jedem
Paneel sind jeweils drei Félle gezeigt: In den oberen beiden
ist A = 0.5,0.2,0, wobei die wahren Werte fiir I" farblich mar-
kiert sind; I' = 4 (blau), I' = 3 (violett) und I' = 2 (schwarz). In
den unteren beiden Paneelen ist I' = 2, 3,4, wobei die wahren
Werte fur A farblich markiert sind; A = 0 (schwarz), A = 0.2
(rot) und A = 0.5 (gelb). Die Punkte und Fehlerbalken haben
dieselbe Bedeutung wie in Abbildung 14.
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5.3 SCHLUSSFOLGERUNGEN

In der vorliegenden Studie wurde die Verzerrung von Parameter-
schétzern fiir die Cash- bzw. CStat- und die WStat-Statistik fiir ver-
schiedene Szenarien anhand von simulierten Beobachtungen unter-
sucht. Dabei wurde Wert darauf gelegt, dass alle gemessenen Verzer-
rungen rein statistischer Natur sind, also nicht durch systematische
Einfliisse der Analysemethode beeinflusst werden. Zu diesem Zweck
wurde auf die Parametrisierung eines realistischen Detektors verzich-
tet, sondern ein idealisiertes Instrument mit vereinfachten und vor
allem bekannten IRFs verwendet. Dadurch ldsst sich fiir die Verzer-
rung im einfachsten Fall einer Anpassung an nicht-klassierte Daten
eine analytische Losung finden, die als Referenz fiir alle weiteren Mes-
sungen dient.

Beim Hinzufiigen einer Hintergrundkomponente wurden ebenfalls
einige Annahmen getroffen: Einerseits wurde der wahre Hintergrund
im Detektor durch ein einfaches Potenzgesetz parametrisiert, anderer-
seits wurde die Kenntnis dieses Hintergrundmodells fiir Anpassun-
gen mit der Cash-Statistik vorausgesetzt. Die fiir die Cash-Statistik
gemessenen Verzerrungen sind daher als Referenz zu interpretieren,
welche Verzerrungen trotz optimaler Kenntnis des Hintergrunds nicht
zu vermeiden sind.

In allen Szenarien wichen die Schatzwerte fiir die Modellparame-
ter I' und ggf. A von den wahren Werten ab und waren somit ver-
zerrt. Das ist grundsitzlich nicht tiberraschend, da ML-Schitzwerte
Verzerrungen aufweisen konnen. Die Verzerrungen, die fiir die Cash-
Statistik gemessen wurden, entsprachen der analytischen Vorhersage
einer Anpassung an nicht-klassierte Daten. Fiir die Anpassungen mit
der WStat-Statistik waren die Verzerrungen ausgeprégter, liefen sich
aber fiir kleine & immer deutlich reduzieren.

Im Fall eines PL wurde der spektrale Index I tiberschétzt, das Spek-
trum also zu weich rekonstruiert. Fiir das ECPL hingegen wurde I’
stets unterschitzt. Das somit zu harte Spektrum wurde aber immer
mit einer zu geringen Hochstgrenze kompensiert. In allen Fallen wa-
ren die gemessenen Verzerrungen im Bereich des statistischen Feh-
lers, sodass grundsétzlich keine grob falsch rekonstruierten Spektren
und damit fehlerhafte physikalische Schlussfolgerungen zu befiirch-
ten sind.

Dariiber hinaus hat die vorliegende Studie gezeigt, dass das zen-
trale Problem bei der Verwendung der WStat-Statistik die Wahl einer
geeigneten Klassenbreite ist. Wahrend fiir die Cash-Statistik die An-
passungsergebnisse ab einer minimalen Klassenbreite konstant und
mit den Ergebnissen der Anpassung an nicht-klassierte Daten kom-
patibel waren, zeigten sich fiir die WStat-Statistik starke Abhédngigkei-
ten von der gewédhlten Klassenbreite. Dabei fithrten sowohl zu breite
als auch zu schmale Klassen zu grofien Verzerrungen. Die statisti-
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schen Fehler der Anpassungen wuchsen zwar mit den Verzerrungen,
sodass auch hier die Schiatzwerte stets mit den wahren Werten kom-
patibel waren, dennoch werden die mit der WStat-Statistik erzielten
Anpassungsergebnisse durch diese starke Abhédngigkeit von der Klas-
senbreite gewissermafsen willkiirlich.

Die Ursache fiir dieses Verhalten der WStat-Statistik liegt vermut-
lich in ihrer unzureichenden Fahigkeit, statistische Fluktuationen in
den gemessenen Daten aufzufangen. Genauer gesagt, werden positi-
ve Fluktuationen des Signals in einer bestimmten Klasse tendenziell
durch eine Anhebung des Schétzwertes fiir den Hintergrund in dieser
Klasse kompensiert. Dies wurde anhand von Grenzwertbetrachtun-
gen im analytischen Ausdruck fiir die WStat-Statistik, Gleichung (61),
aber auch anhand eines konkreten Beispiels demonstriert. Letztend-
lich liegt das Problem darin, dass die Hintergrundschitzer in jeder
Klasse vollkommen unkorreliert sind.

Eine Moglichkeit zur Umgehung dieses Problems ist die Parametri-
sierung des Hintergrunds mittels eines geeigneten Modells. Nattirlich
ist die genaue Kenntnis des Hintergrunds unrealistisch, wie im vor-
liegenden Fall bei den Anpassungen mit der Cash-Statistik angenom-
men. Dennoch sollten Studien durchgefiihrt werden, die eine Parame-
trisierung des Hintergrunds in der VHE-Gammaastronomie in den
Fokus riicken. Eine solche Modellierung konnte entweder durch die
Anpassung eines a-priori-Modells an gemessene off-Daten geschehen
oder durch die Untersuchung einer groflen Zahl von Beobachtungen
leerer Himmelsregionen realisiert werden.

Eine andere Moglichkeit, das Problem in IACT-Analysen anzuge-
hen, ist die Kombination verschiedener Beobachtungen (stacking), um
eine groflere Zahl von Ereignissen pro Energieklasse zu erzielen und
so statistische Fluktuationen zu minimieren. Im vorliegenden Beispiel
ist dies trivial, selbst wenn verschiedene Beobachtungen verschiede-
ne untere Energieschwellen und verschiedene Werte fiir « haben. Die
kombinierte Zahl der on- und off-Ereignisse in einem Intervall rekon-
struierter Energie j sowie &) bei der Kombination von 1 Beobachtun-
gen sind:

e i1
né]n) :Zn& . €j1
!

—() _ SA
Mot = Z Mot~ €1
1

j,L G.b

o) e g e
—0) ‘
Mot

wobei

1 wenn AErm > Ethres fiir Beobachtung j
€51 = (71)
0 sonst.
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Durch Gleichung (71) wird gewihrleistet, dass der Signaliiberschuss,
Gleichung (42) in jedem Intervall rekonstruierter Energie erhalten
bleibt,

T L ) L
né)) _ ch()Jn ) oV 'n(()]ff )
1

= mgh — o) Al (72)
Wirkliche Probleme bei der Kombination von Beobachtungen tre-
ten auf, wenn zusétzlich die IRFs der verschiedenen Beobachtungen
so gemittelt werden sollen, dass keine weiteren systematischen Fehler
entstehen. In HESS wird diese Methode momentan durch Mittelung
der effektiven Flache als Funktion der rekonstruierten Energie (siehe
Kapitel 4.1) angewandt. Eine Methode, die effektive Fliche und die
Energiedispersion getrennt voneinander zu kombinieren, ist folgen-
de:

T= ZT“)
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Rjk = D) s (73)
ATl

Dabei ist TV die Beobachtungszeit von Beobachtung 1, Ag) die ef-
fektive Flache von Beobachtung j in einem Intervall wahrer Energie
und R].(B die Energiedispersion von Beobachtung 1. Gleichung (73) ist
dadurch motiviert, dass mit dieser Wahl die Gesamtzahl der vorher-
gesagten Ereignisse, Gleichung (38), oberhalb der unteren Energie-
schwelle in jeder Energieklasse erhalten bleibt,

—() 1, (k) A1) p(l)
l‘Lsig = ZT( ) p‘pred Ak Rjk €51
1k
_ K+ 3
:TZ 'J'}()re)d Ax Rjk. (74)
k

Schliefslich konnen nur Simulationen wie die hier prasentierten zei-
gen, ob eine Verbesserung der Anpassungsergebnisse mit einem neu-
nen Hintergrundmodell oder mit der vorgeschlagenen Methode zur
Kombination von Beobachtungen im Vergleich zur Anwendung der
reinen WStat-Statistik zu erwarten ist. Die dazu notige Software wur-
de im Rahmen dieser Arbeit entwickelt, sieche Anhang B.
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DAS GALAKTISCHE ZENTRUM

Der letzte Teil dieser Arbeit behandelt die Analyse der
hochenergetischen Gammastrahlung aus dem Galaktischen
Zentrum. Eine Einfiihrung in die GC-Region in Kapitel 6
dient der Darstellung aktueller Erkenntnisse der HE- und
VHE-Gammaastronomie, auf denen diese Arbeit beruht.
Vor allem die Erforschung der VHE-Punktquelle im GC,
HESS J1745-290, steht seit ihrer Entdeckung im Fokus des
GC-Forschung mit HESS. Dementsprechend wird eine Ana-
lyse von HESS J1745-290 mit HESS 1II in Kapitel 7 pra-
sentiert. In Kapitel 8 komplettiert die Suche nach einem
DM-Signal in HESS- und Fermi-Daten das Bild des GC in
Gammastrahlung.






MULTIWELLENLANGEN-UBERSICHT

Das GC liegt im Sternbild Schiitze (Sagittarius) und wére daher im
Sommer von Heidelberg aus zu sehen, wiirde nicht eine Staubschicht
entlang der Galaktischen Ebene die Sicht in optischen Wellenlingen
verdecken. Dennoch hat man heute durch Beobachtungen bei Radio-,
IR- und Rontgenwellenldngen ein detailliertes Verstandnis der astro-
physikalischen Prozesse in der Region um das GC. Die HE- und
VHE-Gammaastronomie fiigt entscheidende Erkenntnisse tiber die
GC-Region hinzu, indem sie Prozesse abbildet, bei denen Teilchen zu
den hochsten Energien beschleunigt werden. Ein neuerer Ubersichts-
artikel zu diesem Thema wurde z. B. von van Eldik (2015) verfasst.

Angaben iiber die Distanz von der Erde zum GC variieren zwi-
schen 7-9kpc, im Folgenden wird ein Wert r, = 8.5kpc angenom-
men (Reid, 1993). Damit ist das GC der mit Abstand nachste Galaxie-
kern, 10° mal niher als die nichsten AGN. Ein Winkelabstand von
1° entspricht im GC etwa 140pc. In der Gammaastronomie konnen
daher mit einer typischen Winkelauflosung von 0.05° — 0.2° physi-
kalische Strukturen O(10pc) abgebildet werden. Der Rontgensatellit
Chandra erreicht dagegen eine Auflosung von 0.5”, was 20 mpc ent-
spricht. Bei Nah-IR-Beobachtungen ist die Auflésung sogar noch bes-
ser, 7.5 x 1072” bzw. 3 mpc.

Aufgrund seiner Ndhe zur Erde stellt das GC eine einmalige Ge-
legenheit dar, die Prozesse in Galaxiekernen rdumlich aufgelost zu
untersuchen. Neben dem SMBH im Zentrum unserer Galaxie, das
mit der Radioquelle Sgr A* assoziiert wird, gibt es zahlreiche andere
Prozesse, welche die Dynamik der GC-Region bestimmen. Die soge-
nannte zentrale molekulare Zone (Central Molecular Zone, CMZ) ist
voll von dichtem, heifsem und turbulentem molekularen Gas und au-
lerdem von einem aufSerordentlich starken Magnetfeld durchdrun-
gen (Mills, 2017). Das fiihrt zu Sternenentstehungsgebieten, die mit
Hilfe von IR-Beobachtungen abgebildet werden (Figer, 2009). Aufler-
dem gibt es zahlreiche SNRs und PWNs. All diese Objekte emittieren
Strahlung bei Radio- bis VHE-Energien, entweder durch intrinsisch
ablaufende Prozesse oder durch Wechselwirkung mit den umliegen-
den Molekiilwolken, wie in Kapitel 2.2 dargestellt.

Das lasst die Untersuchung interessanter physikalischer Prozesse
zu, wie etwa Akkretion auf ein SMBH, die Dynamik magnetisierter
Gase in extremen Umgebungen oder Sternenentstehung (Star Forma-
tion, SF). Bei Beobachtungen des GC geht es also nicht ausschliefilich
darum, unsere Galaxie zu verstehen, sondern neue Einblicke in Gala-
xien im Allgemeinen zu gewinnen (Melia und Falcke, 2001).
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Der ostliche Teil der
CMZ ist aktiver als
der westliche.

MULTIWELLENLANGEN-UBERSICHT

Da die Verteilung von DM im Zentrum von Galaxien ein Maximum
hat (Navarro u. a., 1997), ist das GC auflerdem ein exzellentes Ziel fiir
die indirekte Suche nach DM. Besonders Beobachtungen in der HE-
und VHE-Gammaastronomie sind dafiir geeignet, da die DM-Masse
zwischen 10 GeV und 10 TeV erwartet wird. Auch wenn bisher keine
robuste Entdeckung moglich war, sind die stattdessen abgeleiteten
oberen Grenzen (Upper Limits, ULs) unter den besten, die momentan
verfiligbar sind.

6.1 DIE ZENTRALE MOLEKULARE ZONE

Die inneren 600 pc (~ 4°) unserer Galaxie werden auch als CMZ be-
zeichnet und enthalten 3*% x 107 M molekularen Gases, etwa 5%
des gesamten Gases in der Galaxie (Dahmen u.a., 1998). Daher liegt
die Gasdichte in der CMZ mit etwa 10* cm ™3 einige GroSenordnun-
gen iiber dem Durchschnitt in der Galaktischen Ebene. Gemessene
Linienbreiten von 15-50kms~' (im Vergleich zu 1-10km s~ in der
Galaktischen Ebene) weisen auf ein extrem turbulentes Gas hin. Au-
Berdem ist das Gas mit 400-600 K deutlich heifler als anderswo in der
Galaxie, wo Temperaturen von 50-100 K gemessen werden (siehe z. B.
Mills, 2017, und die darin enthaltenen Referenzen). Zudem ist auf ei-
ner Skala von 140pc das Magnetfeld sehr stark, B > 50 uG, in den
zentralen pc sogar B = 2 —4mG (Crocker u.a., 2010; Killeen u.a.,
1992). Sonst sind in der Galaktischen Ebene wenige nG tiblich (Jans-
son und Farrar, 2012).

Das Gros der Molekiilwolken in der CMZ besteht aus Wasserstoff,
H;, der kein permanentes Dipolmoment und somit kein reines Rota-
tionsspektrum besitzt. Daher benotigt man sogenannte tracer, Mole-
kiile deren Spektren messbare Linien aufweisen. Die ersten Beobach-
tungen wurden mit dem ] = 1 — 0 Ubergang von '?CO (Bania, 1977)
oder '3CO (Bally u.a., 1988) durchgefiihrt. Andere tracer, wie etwa
HCN, sind besser geeignet, um besonders dichtes Gas abzubilden
(Jackson u.a., 1993).

Abbildung 20 (oberes Paneel) zeigt eine Karte der HCN J =1 — 0
Linie, aus der hervorgeht, dass das Gas in der CMZ in einer Ebene
liegt, die zur Galaktischen Ebene gekippt ist. AufSerdem ist eine deut-
liche Asymmetrie der Gasverteilung zu sehen: Die Wolken 6stlich des
GC bei positiven Latituden sind viel dichter sind als die im Westen
bei negativen Latituden.

Das untere Paneel von Abbildung 20 zeigt die A = 1.1 mm Fern-IR-
Kontinuumsemission, die kalten Staub innerhalb von Molekiilwolken
und damit die Dichte der Wolken nachzeichnet (Bally u.a., 2010). Et-
wa 10% der gesamten Gasmenge in der CMZ konzentriert sich in
einer einzigen Wolke, Sgr B2, etwa 100pc dstlich des GC (Gordon
u.a., 1993). Daneben gibt es einige weitere Molekiilwolken, in denen
die Gasdichte im Vergleich zur restlichen CMZ deutlich erhoht ist.
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Abbildung 20: Verteilung des molekularen Gases in der CMZ. Oberes Pa-
neel: Integrierte Dichte der HCN ] = 1 — 0 Linie. Unteres
Paneel: 1.1 mm Kontinuumsemission. Abbildung aus Mills
(2017).

Die Masse der Circumnuclear Disk (CND), einem Gastorus mit ei-
nem inneren Radius von 1-1.5pc, betragt einige 10* M, (Genzel u.a.,
1985).

Die extremen Bedingungen in der CMZ sind denen in Starburst-
galaxien recht dhnlich und bieten daher gute Voraussetzungen fiir
SE. Dennoch ist die SF-Rate pro Einheitsmasse dichten Gases in den
zentralen 500 pc mindestens eine Grofienordnung niedriger als in der
Galaktischen Ebene (Longmore, 2012). Auch die in Starburstgalaxi-
en beobachteten outflows aus ionisiertem, atomaren oder molekula-
ren Material werden in der CMZ derzeit nicht beobachtet (Walter
u.a., 2002). Dennoch gibt es Hinweise auf solche Aktivititen in der
Vergangenheit, wie z. B. sogenannte lobes bei Radio- und Rontgenwel-
lenldngen, Anzeichen fiir einen Jet aus dem zentralen SMBH oder
die Fermi-Blasen, die sich 50° nordlich und stidlich der Galaktischen
Ebene erstrecken.

Abbildung 21 zeigt eine Kompilation mehrerer Radio-Beobachtun-
gen der GC-Region mit dem VLA bei A = 90 cm und ldsst thermische
und nicht-thermische Emission erkennen. In der Radiokarte lassen
sich tiber 100 Quellen ausmachen (LaRosa u. a., 2000).

Die grofsskalige Emisson erstreckt sich tiber die ganze CMZ, wo-
bei sich die groflere Gasdichte im Osten auch in der Radioemissi-
on widerspiegelt. Dariiber hinaus lassen sich neben der bereits an-
gesprochenen Sgr B2-Region zahlreiche SNRs ausmachen, darunter
SNR Go.9+0.1 (Helfand und Becker, 1987), in dessen Zentrum ein
PWN sichtbar ist.

In den inneren 100 pc fallen einige senkrecht zur Galaktischen Ebe-
ne stehende Filamente ins Auge. Am auffalligsten ist der Galactic
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Abbildung 21:
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Grofiskalige Zusammenstellung von VLA-Radio-Beobach-
tungen der CMZ. Das Bild ist im dquatorialen Koordinaten-
system, die Galaktische Ebene verlduft also von links oben
nach rechts unten. Die Emission der markierten SNRs und
PWNs ist Synchrotronstrahlung relativistischer Elektronen.
Derselbe Prozess ist auch fiir die Emission aus den sichtba-
ren Filamenten verantwortlich. Im zentralen Sgr A-Komplex
befindet sich das GC. Abbildung aus LaRosa u.a. (2000) .
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Abbildung 22: Chandra Rontgenkarte der 2° x 8° um das GC in galaktischen
Koordinaten. Das RGB-Bild zeigt keV-Photonen im Energie-
bereich von 1-3keV (rot), 3-5keV (griin) und 5-8keV (blau),
die z.B. in den Stofswellen stellarer Winde entstehen. Abbil-
dung aus Wang (20009).

Center Radio Arc (GCRA), ein aus mehreren Filamenten zusammen-
gesetzter Bogen etwa 50 pc vom GC entfernt (Serabyn und Morris,
1994). In einer Entfernung von etwa 75pc befindet sich ein weiteres
markantes Filament, Sgr C (Liszt, 1985). Das Fehlen von Linienemis-
sion in den Filamenten ldsst auf nicht-thermische Synchrotronstrah-
lung relativistischer Elektronen schlieflen. Der GCRA und Sgr C sind
auf einer Skala von 100-200 pc durch den Galactic Center Lobe (GCL)
verbunden, der ein Zeichen fiir die vermutete Aktivitidt im GC in der
Vergangenheit ist (siehe z. B. Blanton, 2008, und die darin enthaltenen
Referenzen).

Die inneren ~40pc werden vom Sgr A-Komplex dominiert, der
auch das GC beinhaltet. Er ist in seiner Gesamtheit in drei Teile
aufgeteilt (Ekers u.a., 1983): Die in die CND eingebettete kompak-
te Synchrotronquelle Sgr A* (siehe Kapitel 6.2), das darum rotierende
spiralférmige H-II-Gebiet Sgr A West, das ein thermisches Spektrum
aufweist, und die nicht-thermische Quelle Sgr A East, die 2.5pc vom
GC entfernt auf derselben LOS liegt wie Sgr A West.

Eine Chandra-Aufnahme, die Photonen im Energiebereich von 1-
8 keV zeigt, ist in Abbildung 22 zu sehen (Muno u. a., 2009). Einerseits
erkennt man nicht-thermische Quellen, wie SNR Go.9+0.1, den GCRA
und den Sgr A-Komplex wieder. Anderseits sind einige SF-Gebiete zu
sehen, in deren Verteilung sich die in Abbildung 20 gezeigte Asymme-
trie der Molekiilwolken widerspiegelt: Die Arches- und Quintuplet-
Sternenhaufen (Nagata u.a., 1990, 1995) sowie ein mit Sgr B2 asso-
ziiertes SF-Gebiet befinden sich dstlich des GC. Der von Muno u. a.
(2009) erstellte Katalog von Rontgenquellen in den inneren 2° x 0.8°
der Galaxie hat insgesamt go17 Eintrédge.

Eine ortsaufgeloste Spektralanalyse des Sgr A-Komplexes weist dar-
auf hin, dass Sgr A East aus der SN-Explosion eines Vorgédngersternes
mit 13-20 My hervorgegangen ist (Park u.a., 2005). Die Quelle CXO-
GC J174545.5-285829 (der sogenannte cannonball) am nordlichen Rand
des SNR konnte ein schneller Neutronenstern sein, der aus derselben
SN hervorgegangen ist.
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Gammaemission in der CMZ

Die HE-Emission in der CMZ wurde bereits von EGRET, dem Vorgéan-
ger des Fermi-LAT, vermessen (Thompson, 2008). Sie ist von diffuser
Gammastrahlung dominiert, die bei der Interaktion relativistischer
CRs mit dem Material oder den Strahlungsfeldern in der Umgebung
entsteht.

In HE-Analysen der CMZ wird diese diffuse Emission mit Hilfe
eines IEM berticksichtigt. Auch wenn das Standardmodell der Fermi-
Kollaboration (Acero u.a., 2016) die grofiskalige Emission am Him-
mel zufriedenstellend beschreibt, wird der beobachtete Gammafluss
in der GC-Region signifikant unterschatzt, auch wenn bekannte Gam-
ma-Punktquellen berticksichtigt werden (Ackermann u. a., 2012a).

Offenbar sind die Teilchenpopulationen, das interstellare Medium
und die Beschleunigungsprozesse in der CMZ durch die IEMs un-
zureichend beschrieben und alle HE-Analysen in dieser Region sind
mit groflen systematischen Unsicherheiten behaftet. Dennoch ist die
GC-Region in den Katalogen der Fermi-Kollaboration enthalten. Die
Punktquellen aus dem dritten Fermi-LAT-Quellkatalog (3FGL) sind
in Abbildung 23 auf einer Ereigniskarte der GC Region gezeigt.

Um den Effekt verschiedener IEMs besser zu verstehen, haben Ajel-
lo u.a. (2016) aus den Daten der ersten 62 Monate der Fermi-Mission
unabhéngige IEMs extrahiert fiir die 15° x 15°-Region um das GC den
ersten Fermi-LAT-Punktquellenkatalog der inneren Galaxie (1FIG) er-
stellt. 60% der 1FIG Quellen haben ein Pendant im 3FGL.

Eine Entdeckung auf grofsen Skalen, ~55° nordlich und stidlich des
GC sowie ~40° in Longitude ausgedehnt, die mit Vorgingen in der
CMZ assoziiert wird, hat in jlingster Zeit viel Aufmerksamkeit erregt:
die Fermi-Blasen (Fermi bubbles, Ackermann u.a., 2014b).

Ihre HE-Gammaemission ist durch ein relativ hartes ECPL mit
'~ 2 und E.yt = 110 GeV charakterisiert, das iiber die Emissions-
region sowie zwischen der nordlichen und siidlichen Blase kaum va-
riiert, die Gamma-Luminositit betragt ~ 4 x 1037 ergs~'. Thre Mor-
phologie ist mit grofiskaliger Emission im Mikrowellen-Bereich, dem
WMAP-Haze (Dobler und Finkbeiner, 2008), korreliert. Aufserdem hat
ROSAT an den Kanten der Fermi-Blasen Rontgenemission im Bereich
1.5-2keV gemessen (Snowden u. a., 1997).

Die Orientierung der Fermi-Blasen sowie ihre Ausdehnung bis ins
GC lassen vermuten, dass die Teilchenpopulation, die fiir die gemes-
sene Emission verantwortlich ist, aus (moglicherweise vergangenen)
astrophysikalischen Prozessen nahe am GC hervorgegangen ist. Sol-
che Prozesse konnten eine erhohte BH-Akkretion sein, die eine AGN-
artige Jetemission von Sgr A* hervorbringt (siehe Kapitel 6.2), eine
erhohte SF- und damit einhergehend hohere SN-Explosionsrate, die
einen energiereichen Wind erzeugt oder die Akkretion von Sternen
auf das BH, aufgrund derer es zum Ausfluss von heiflem Plasma
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Abbildung 23: HE-Ereigniskarte der zentralen 15° x 15° um das GC. Die
Dichte der ebenfalls gezeigten 3FGL-Quellen ist entlang der
Galaktischen Ebene am grofiten, Anhdufungen sind im GC
und beim SNR W28 zu sehen. Die roten Quadrate markie-
ren Quellen, die moglicherweise durch Unsicherheiten im
verwendeten IEM verursacht sind, die blauen Dreiecke alle
tibrigen. Die gelben Kreuze markieren Quellen, die ein eta-
bliertes Gegenstiick bei anderen Wellenldngen haben. Abbil-
dung aus Ajello u.a. (2016).
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kommt (siehe Ackermann u.a., 2014b, und die darin enthaltenen Re-
ferenzen).

Handelt es sich bei den beschleunigten Teilchen um relativistische
Elektronen, konnte Synchrotronstrahlung und IC-Streuung die Ursa-
che des WMAP-haze und der Fermi-Blasen sein (Su u.a., 2010). Der
harte spektrale Index der HE-Gammaemission wirft allerdings die
Frage nach dem Transportmechanismus auf, der die Teilchen in weni-
ger als 10°-10° Jahren, der typischen Abkiihlzeit von TeV-Elektronen,
vom Ort ihrer Beschleunigung nahe am GC in die Blasen befordert.

Eine Population relativistischer Protonen ist von diesem Problem
nicht betroffen und wird daher auch als Ursache der Fermi-Blasen
diskutiert (Crocker und Aharonian, 2011). Das Problem an diesem
Szenario ist, dass der Gammafluss aus Interaktion von Protonen mit
Gasmolekiilen mit der Gasdichte in den Blasen skalieren sollte, was
im Widerspruch zu der beobachteten gleichméfiigen Oberfldchenhel-
ligkeit steht.

Die Ausdehnung der CMZ entlang der Galaktischen Ebene betragt
umgerechnet etwa 4°, sodass das FoV moderner IACTs ausreicht, um
sie in einer iiberschaubaren Anzahl von Beobachtungen abzubilden.
Abbildung 24 zeigt eine VHE-Karte der GC-Region, die mit HESS
erstellt wurde (Abramowski u.a., 2016). Die Emission ist von einer
diffusen Komponente dominiert, die der Gasverteilung in der CMZ
bis etwa 1° — 1.3° vom GC folgt. Das ist ein starker Hinweis auf einen
hadronischen Ursprung der Gammaemission tiber w — yy Zerfélle.

Abramowski u.a. (2016) zeigen , dass die CR-Dichte in der CMZ,
die sich aus der Gamma-Luminositdt und der Gasdichte ableiten ldsst
(Gleichung (8)), oberhalb von 10 TeV um einen Faktor 10 hoher ist als
im Rest der Galaxie, was auf die Prasenz eines starken Beschleunigers
in dieser Region schlieflen ldsst.

Aus der Verteilung der CR-Dichte wcgr(E, 7, t) o % lasst sich zudem
ableiten, dass die Beschleunigung dieser multi-TeV-Teilchen kontinu-
ierlich vonstattengegangen ist: Nimmt man eine Injektionsrate Q(E)
und diffusive Propagation an, ist die radiale CR-Verteilung

_Qm® r
wer(E, 7, t) = m erfc <Tdiff> ’ (75)

wobei D(E) der Diffusionskoeffizient und r4; der -radius sind (Aha-
ronian, 2004). Fiir v < rgig ergibt sich aus Gleichung (75) die gemes-
sene I-Abhingigkeit. Ein einzelnes explosionsartiges Ereignis wiir-
de eine konstante Verteilung wcgr und die Beschleunigung in einem
Wind wcg ~ :—2 implizieren. D(E) hingt von dem unbekannten Ma-
gnetfeld in der CMZ ab. Aus der Grofie der CMZ folgt jedoch D(E) <«
3x103%cm?s7 ' und Q < 1.3 x 1038 ergs—!.

Das Spektrum der diffusen Emission folgt einem reinen PL mit
I' ~ 2.3 bis zu Energien von einigen TeV, was die Prdasenz von CRs
mit einer Energie von bis zu 1PeV erfordert. Im GC muss sich also



6.1 DIE ZENTRALE MOLEKULARE ZONE

Galactic latitude (degrees)
+
o
o
o

, a8 N TR .
01.0 00.5 00.0 359.5 359.0
Galactic longitude (degrees)

Abbildung 24: VHE-Ereigniskarte der GC-Region. Die schwarzen Kreise
markieren Regionen, die zur Messung der CR-Dichte genutzt
wurden (siehe Text). Die weifien Linien geben die Verteilung
des molekularen Gases an. Abbildung aus Abramowski u. a.
(2016).

ein Beschleuniger befinden, der in der Lage ist, Teilchen bis zu dieser
Energie zu beschleunigen. Sgr A* ist ein natiirlicher Kandidat fiir ein
solches PeVatron (siehe Kapitel 6.2).

Eine Analyse der diffusen VHE-Emission in der gesamten CMZ,
die mit Hilfe einer iterativen 2D-Likelihood Methode ein phdnome-
noligisches Modell der Emission erstellt, zeigt weitere Emissionskom-
ponenten (Abdalla u.a., 2017a). In Abbildung 25 (oberes Paneel) ist
neben HESS J1745-290 (siehe Kapitel 6.3), SNR Go.9+0.1 zu sehen, der
schon in einer fritheren Analyse der GC-Region in VHE-Gammastrah-
lung entdeckt wurde (F. u. a., 2006).

Nach der Modellierung dieser Komponenten kann man ihre Emis-
sion abziehen und erhilt Abbildung 25 (unteres Paneel). Die verblei-
bende Emission kann mit 4 weiteren Komponenten modelliert wer-
den: Die mit dem dichten Gas in der CMZ korrelierte Emission macht
etwa 50% der diffusen Emission aus, daneben gibt es eine diffuse
grofsskalige Komponente, die sich bis zu grofien Latituden ersteckt
und 30% zur gesamten Emission beitrdgt. In den zentralen 15pc um
Sgr A* gibt es eine weitere Emissionskomponente, die den Dichte-
gradienten belegt, der von Abramowski u. a. (2016) gemessen wurde,
und damit die Theorie der kontinuierlichen Teilchenbeschleunigung
unterstiitzt. Ihr Fluss betragt 15% der gesamten Emission. Auflerdem
wurde eine neue VHE-Gammaquelle, HESS J1745-285, in der Niahe
des GCRA entdeckt, die wahrscheinlich mit dem PWN Go.13-0.11 as-
soziiert ist.
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Abbildung 25: Mit der HESS-PSF geglattete VHE-Signifikanzkarte der GC-
Region. Im unteren Paneel ist die Karte gezeigt, die sich er-
gibt, wenn man die im oberen Paneel gezeigte Punktquellen-
emission von HESS J1745-290 und SNR Go.9+0.1 abzieht. Die
cyanfarbenen Konturen geben die Verteilung molekularen
Gases an. Die neu entdecke Quelle HESS J1746-285 ist mit ei-
nem schwarzen Kreuz markiert. Abbildung aus Abdalla u. a.
(2017a).
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6.2 SAGITTARIUS A*

Bereits Anfang der 19y0er Jahren wurde ein SMBH im Zentrum un-
serer Galaxie vermutet, das mit Radioteleskopen zu beobachten sein
miisste (Lynden-Bell und Rees, 1971). Tatsdchlich verkiindeten Balick
und Brown (1974) the detection of strong radio emission in the directi-
on of the inner 1pc core of the galactic nucleus. Die kompakte Quel-
le im Sgr A-Komplex bekam von Brown (1982) den Namen Sgr A*.
Etwa zur gleichen Zeit etablierten sich auch die Lokalisierung von
Sgr A* im dynamischen Zentrum unserer Galaxie (Brown u.a., 1981)
sowie seine Radio-Variabilitdt (Brown und Lo, 1982). Bis heute steht
Sgr A* als bester Kandidat fiir das vermutete SMBH im Fokus der
GC-Forschung.

Die Masse des zentralen SMBH wurde aus Messungen der Radi-
algeschwindigkeiten von Sternen in der < 1” Umgebung des GC zu
M = 4 x 10° M, bestimmt (Ghez u.a., 1998; Schodel u. a., 2003). Au-
Berdem sind die Geschwindigkeiten der Sterne mit Kepler-Bewegung
um eine punktférmige Zentralmasse kompatibel. Die charakteristi-
sche Grofie einer solchen Masse ist der Schwarzschild-Radius

_ 2GaM

s =3 ~ 12 x 10® km. (76)

Im GC entspricht dies etwa 10"

Die Radioquelle Sgr A* ist stationdr: Langbasisinterferometrie-Radio-
Messungen ergeben die Eigenbewegung von Sgr A* senkrecht zur
Galaktischen Ebene unter Berticksichtigung der Rotation des Sonnen-
systems um das GC zu (—0.440.9) km s~ !. Daraus resultiert eine
untere Grenze fiir die Masse von Sgr A* von 4 x 10> M, (Reid und
Brunthaler, 2004).

Die gemessene Grofie von Sgr A* nimmt mit kleineren Wellenldn-
gen ab. Wird bei 7 mm noch eine Grofle von 2ua gemessen (Bower
u.a., 2004), ist es bei 3.5mm nur noch Tua, was etwa 130" ent-
spricht (Shen u.a., 2005). Bei 1.3 mm ist die Grofie von Sgr A* etwa
37", also einen Faktor ~ 4 tiber dem Ereignishorizont. Das lasst auf
eine Massendichte von mindestens 8 x 1022 M pc—3 schlieflen, was
nur 2 Grofsenordnungen unter der effektiven Dichte eines SMBH

et = W;\)Amg ~1.83 % 105 M pe 3 (77)
liegt. Die Existenz eines SMBH im GC sowie dessen Assoziation mit
Sgr A* wird daher nicht angezweifelt (Genzel und Karas, 2007; Gen-
zel u.a., 2010).

Die meiste Zeit befindet sich das BH in einem bestdndigen Zustand
(steady state) und emittiert 103¢ erg s~ vornehmlich bei Radiowellen-
langen. Dieser Wert liegt um einen Faktor 10~8 unter der theoreti-
schen Luminosititsobergrenze, der Eddington-Luminositat, eines BH
mit der Masse von Sgr A* (Melia und Falcke, 2001).
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Abbildung 26: SED von Sgr A*. Das Spektrum bis 350pum folgt einem

PL, dessen Index mit der Frequenz ansteigt. Dann kommt
es zum sogenannten sub-mm bump, wo 5 x 103% ergs™! ab-
gestrahlt werden. Bis zu Mittel-IR-Energien, gibt es kei-
ne Messungen, weil die Winkelauflésung der Beobachtun-
gen nicht ausreicht, um die gemessene Emission eindeu-
tig Sgr A* zuzuordnen. Im Nah-IR-Bereich 5-1.5um gibt es
wieder eine Detektion, doch der Fluss ist bei 2.2pym un-
ter 2 x 1034 ergs™! abgefallen. Im Rontgenbereich (2-10 keV)
strahlt Sgr A* 2 x 1033 ergs~! ab, wobei die Emission durch
ein PL mit Gamma = —2...0.2 beschrieben ist. Die Emis-
sion im gesamten Wellenldngenbereich lédsst sich durch Syn-
chrotronstrahlung einer Population thermischer Elektronen
(gepunktet-gestrichelte Linie) erkldren, die bei kleinen Fre-
quenzen durch eine Population nicht-thermischer Elektronen
(fein gestrichelte Linie) ergdnzt wird. Das lokale Maximum
bei 10'® Hz ist durch IC-Streuung der Synchrotron-Photonen
durch thermische Elektronen verursacht (grob gestrichelte
Linie). Die Rontgenemission ldsst sich durch thermische
Bremsstrahlung im Akkretionsfluss erkldren (gepunktete Li-
nie). Abbildung aus Genzel u.a. (2010), die Referenzen fiir
die gezeigten Daten und Modelle sind dort zu finden.



6.2 SAGITTARIUS A*

Das Spektrum von Sgr A* von Radio- bis Rontgenwellenldangen
ist in Abbildung 26 gezeigt. Es folgt einem PL bis A = 350 pm, be-
vor es steil abfallt. Es ist nicht mehr detektierbar bis A = 5—1.5um.
Im Rontgenbereich (2-10keV) wird wieder ein moderater Fluss von
2x 1033 ergs~! gemessen. Bei HE und VHE ist keine Emission ge-
messen worden, die sich eindeutig Sgr A* zuordnen ldsst, siehe Kapi-
tel 6.3.

Neben der steady state-Emission ist Sgr A* in allen Wellenldngen va-
riabel, wobei der Grad der Variabilitdt schwankt. Wahrend die Radio-
Variabilitat sehr schwach ist, steigen die gemessenen Fliisse im IR-
und Rontgenbereich um einen Faktor 10 bis 100. Zusétzlich werden
sogenannte flares beobachtet, wihrend derer die gemessenen Lumi-
nositdten noch hoher sind. Dabei besteht die Schwierigkeit darin, zu
unterscheiden, ob es sich um statistische Hochfluktationen handelt
oder dezidierte Ereignisse physikalischen Ursprungs. Aus den Zeits-
kalen der Variationen ldsst sich mit Kausalitdtsargumenten die Grofse
der Emissionsregion abschédtzen. Im Rontgenbereich sind flares mit ei-
ner Dauer von einigen Minuten bis Stunden gemessen worden, was
die Grofie der Emissionsregion auf < 10rs beschrankt (Goldwurm
u.a., 2003).

Die niedrige Luminositdt von Sgr A* ist eine Herausforderung bei
der theoretischen Modellierung und es gibt viele Modelle, deren Kern
ein strahlungsineffizienter Akkretionsfluss ist (sieche Genzel u. a., 2010,
fiir eine Ubersicht). Allen Modellen ist eine ausgedehnte thermische
Komponente gemein, die das Maximum im Spektrum bei A = 350 pm
sowie die wellenlingenabhdngige Ausdehnung der Radioemission
modelliert. Die Variation von I' bei Radiowellenldngen kann durch
Synchrotronstrahlung nicht-thermischer relativistischer Elektronen er-
klart werden (Loeb und Waxman, 2007). Der Ursprung der Rontgen-
emission bzw. deren Variabilitdt wird in nicht-thermischen Prozessen
im Akkretionsfluss nahe am Ereignishorizont verortet. Falcke und
Markoff (2000) modellieren die Emission mit einem relativistischen
Jet, der auf beiden Seiten des Akkretionsflusses austritt.

Auch wenn das GC momentan eines der SMBHs mit der niedrigs-
ten Luminositét ist, gibt es Anzeichen, dass die Akkretionsrate in der
jingeren Vergangenheit viel grofser war. Ponti u.a. (2010) haben bei-
spielsweise beobachtet, dass sich eine frithere Rontgenemission von
Sgr A* in den Molekiilwolken in den 15" um das GC widerspiegelt
und daraus geschlossen, dass die Luminositdt von Sgr A* vor einigen
hundert Jahren etwa 10° mal hoher war.
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6.3 HESS J1745-290

Im Jahr 2004 entdecken HESS (Aharonian u.a., 2004), Whipple (Ko-
sack u.a., 2004) und CANGAROO II (Tsuchiya u.a., 2004) eine VHE-
Punktquelle im GC, die im Folgenden als HESS J1745-290 bezeichnet
wird. Thre Position ist innerhalb der Fehler mit der von Sgr A* verein-
bar. Anfiangliche Differenzen im Spektrum der neu entdeckten Quelle
wurden spéter durch Messungen von MAGIC (Albert u. a., 2006) und
VERITAS (Archer u. a., 2014) beigelegt.

Nachfolgende HESS-Beobachtungen erhohten die Zahl der gemes-
senen Gammaereignisse, sodass das Spektrum der VHE-Punktquelle
zwei Mal aktualisiert wurde, zuletzt basierend auf einer Belichtungs-
zeit von 226 h (Abramowski u. a., 2016; Aharonian, 2009). Es ist durch
ein ECPL, Gleichung (32), gut beschrieben (p = 3 x 107°). Die spek-
tralen Parameter sind ¢o = (2.55+0.41) x 1072 m, I' = 2.14+0.12
und E. = (10.7 £4.1) TeV. Diese Werte sind kompatibel mit neueren
Messungen von MAGIC (Ahnen u.a., 2016) und VERITAS (Archer
u.a., 2016). Die Spektren der aktuellen Generation von IACTs sind in
Abbildung 34 gezeigt. Eine Variabilitdt der Emission von HESS J1745-
290 konnte bisher nicht nachgewiesen werden (Aharonian, 2009).

HESS hat durch seinen Standort in der siidlichen Hemisphéare einen
klaren Vorteil gegeniiber anderen IACTs, da diese das GC nur bei
grofien Zenitwinkeln, am MAGIC-Standort in La Palma z. B. 58°, und
daher mit hoher unterer Energieschwelle beobachten konnen (siehe
Kapitel 4.1: 2.8 TeV (Whipple), 2.5 TeV (VERITAS) und 1 TeV (MAGIC).
Die untere Energieschwelle von HESS im GC betragt hingegen 160 GeV.

Die Suche nach einem Gegenstiick zu HESS J1745-290 bei HE er-
weist sich als schwierig, da mit sinkender Energie einerseits die dif-
fuse Emission immer stirker wird und daher die Zuordnung von
Gamma-Photonen zu einzelnen Quellen schwer fillt, und anderer-
seits die PSF des Fermi-LAT immer schlechter wird. Fermi-Analysen
bauen daher meist auf die globale Anpassung eines 3D-Modells (also
morphologisch und spektral) an die gemessenen Ereignisse, wie in
Kapitel 4 ndher erldutert.

Der 3FGL enthélt im Bereich von 100-300 GeV drei Eintrédge, die zu
der von HESS gemessenen Emission beitragen konnten: 3FGL J1745.3-
2903¢, 3FGL J1746.3-2851c und 3FGL J1745.6-2859c, wobei letztere mit
HESS J1745-290 assoziiert ist (Acero, 2015). Ihr Spektrum ldsst sich
mit einem PL mit I' = 2.322 4 0.034 beschreiben.

Die Autoren des Katalogs weisen allerdings selbst darauf hin, dass
die Modellierung im GC unzuverldssig ist, das 'c’ (fiir confused) am
Ende des Quellnamens weist darauf hin, dass es sich um eine Ver-
wechslung mit diffuser Emission handeln konnte. Allerdings enthélt
der 1FIG ebenfalls eine Quelle (1FIG J1745.5-2859), die mit der HESS-
Emission tiberlappt (Ajello u.a., 2016).
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Um die Probleme mit diffuser Emission und schlechter PSF bei
kleineren Energien zu umgehen, hat die Fermi-Kollaboration den
dritten Katalog harter Fermi-Quellen (3FHL) verdffentlicht, der 1556
Quellen mit harten Spektren im Bereich von 10 GeV bis 2 TeV enthalt
(Ajello u. a., 2017). Dieser Katalog beinhaltet zwei Quellen in der GC
Region: 3FHL J1746.2-2852 und 3FHL J1745.6-2900, wobei die Position
der letzten gut mit der von HESS J1745-290 iibereinstimmt. Sie wird
durch ein PL mit I' = 2.792 £ 0.144 beschrieben.

Alle erwidhnten Fermi-Quellen sowie die Fermi-LAT PSF fiir 5 GeV
und 100 GeV sind in Abbildung 35 gezeigt. Auf die Vereinbarkeit der
Fermi-Spektren mit dem von HESS gemessenen Spektrum wird in
Kapitel 7 ndher eingegangen (siehe auch Abbildung 36).

Malyshev u.a. (2015) haben das Spektrum im Energiebereich von
10-300 GeV mit Hilfe von aperture photometry in der 1°-Region um das
GC extrahiert. Sie finden ein Spektrum, das mit dem von Chernyako-
va u.a. (2011) gemessenen kompatibel ist. Es ist in Abbildung 36 ge-
zeigt. Es zerfillt in 2 Komponenten im Energiebereich von 1-10 GeV
und 1-10TeV. Die GeV-TeV Emission des GC lasst sich offenbar nicht
mit einem einfachen Modell erkldren.

Trotz der zahlreichen Beobachtungen liegt der Emissionsmechanis-
mus, der fiir HESS J1745-290 und moglicherweise auch fiir die disku-
tierten HE-Quellen verantwortlich ist, weiter im Dunkeln. Eines der
Hauptprobleme ist die limitierte Winkelauflosung, < 5’ fiir einzelne
TeV-Photonen (Acero u. a., 2010), der aktuellen Generation von Expe-
rimenten, die zur Folge hat, dass die gemessene Gammaemission aus
einer relativ grofsen Region stammt. Natiirlich ist die Assoziation mit
Sgr A* verlockend, dennoch gibt es weitere mogliche Szenarien, die
im Folgenden diskutiert werden.

Emissionsszenarien

Sgr A East wurde wegen des starken Magnetfeldes in der Umgebung
(O(mG) Yusef-Zadeh u.a., 1996) und der daraus resultierenden Mog-
lichkeit, Teilchen bis zu TeV-Energie zu beschleunigen, lange als po-
tentielle Ursache der beobachtetem Gammaemission gehandelt (Cro-
cker u.a., 2005). Die projizierte Distanz zu Sgr A*, 3.7 pc, liegt in-
nerhalb der Unsicherheit der Quellposition, die mit reguldren HESS-
Messungen erreicht werden kann. Eine Messung mit einer verbesser-
ten Ausrichtungskontrolle der Teleskope mit Hilfe optischer Kameras
zur Verfolgung von Sternen hat allerdings den systematischen Feh-
ler der Quellposition um einen Faktor drei im Vergleich zu vorange-
gangen Messungen verbessert, sodass der 68% Containment-Radius
(einschlielich statistischer Unsicherheit) von 34" auf 13" optimiert
wurde (Acero u.a., 2010). Mit dieser Messung wurde Sgr A East als
Gegenstiick zu HESS J1745-290 ausgeschlossen (4.70).
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Abbildung 27: Modellierte SED von G359.05-0.04. Die angenommene Elek-
tronenpopulation folgt einem ECPL mit I' = 2 und Eqyt =
100 TeV oberhalb von 1GeV. Das Alter der Quelle ist 10%y,
die Elektroneninjektionsrate konstant 6.7 x 103 ergs~'. Das
angenommene Strahlungsfeld setzt sich aus Fern-IR-, opti-
schen und UV-Komponenten mit einer Energiedichte von
5 x 10* eV cm ™3 zusammen. Das Magnetfeld ist B = 105 uG.
Abbildung aus Hinton und Aharonian (2007).

Der von Chandra entdeckte PWN G359.05-0.04 ist eine andere Quel-
le, deren Position nach wie vor mit der von HESS J1745-290 kompati-
bel ist (Wang u. a., 2006). G359.05-0.04 hat zwar kein Gegenstiick bei
Radiowellenlédngen, ist im Rontgenbereich mit 1034 ergs~! zwischen
2keV und 10keV aber etwa 4 mal so hell wie Sgr A*. Mit einer Entfer-
nung von 8.9” zu Sgr A* ist eine Unterscheidung der beiden Quellen
durch morphologische Argumente mit aktuellen Instrumenten in der
VHE-Gammaastronomie ausgeschlossen und man muss auf Spektral-
analysen zuriickgreifen.

Hinton und Aharonian (2007) schlagen folgendes Szenario vor, um
die mit Chandra und HESS gemessene Emission zu erkldren: Durch
die hohe Dichte der niederfrequenten Strahlung in der GC-Region ist
mit einer erhdhten Gammaproduktion durch IC-Streuung zu rechnen.
Die Energiedichte des Strahlungsfeldes ist sogar hoher als die des
Magnetfeldes, solange B < 100 nG. Dadurch ist das Kiihlen von Elek-
tronen bis etwa 100 TeV durch IC-Streuung dominiert, was zu einem
harten Spektrum fiihrt. In einer typischen Umgebung in der Galakti-
schen Ebene dominiert Synchrotronstrahlung tiber IC-Verluste bereits
ab B > 10 uG, sodass das Spektrum mit der Zeit weicher wird.
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Rontgenbeobachtungen zeigen, dass das Spektrum von G359.05-
0.04 mit der Entfernung von der vermuteten Position des bisher un-
entdeckten Pulsars weicher wird, was fiir Synchrotronstrahlung als
dominierenden Kithlmechanismus spricht und B > 100 nG impliziert.
Ein PWN mit einem so hohen Magnetfeld wére in der Galaktischen
Ebene wegen der hohen Synchrotronverluste in TeV-Beobachtungen
nicht zu sehen. Unter realistischen Annahmen fiir das Strahlungsfeld
im GC konnen Rontgen- und Gammamessungen allerdings reprodu-
ziert werden, wie in Abbildung 27 gezeigt.

Das beschriebene Modell sagt eine Radioquelle voraus, die durch
die niederenergetischen Elektronen verursacht ist. An der Position
von G359.05-0.04 kann mit Radiobeobachtungen allerdings nur ein
UL von 5 x 1077 ergem =2 s~! gemessen werden. Dies konnte ent-
weder mit einem Abklang der Elektronenpopulation bei kleinen Ener-
gien oder einer viel langeren Abkiihlzeit der niederenergetischen Elek-
tronen und daher einer grofieren Ausdehnung (kleiner Oberfldchen-
helligkeit) der Radioquelle erkldrt werden. Zur Vereinbarkeit des Mo-
dells mit moglichen HE-Gegenstiicken zu HESS J1745-290 siehe Kapi-
tel 7.3.

Man nimmt an, dass akkretierende BHs Teilchenbeschleuniger sind
(Aharonian und Neronov, 2005a). Daher ist auch Sgr A* ein potentiel-
ler Kandidat fiir die im GC gemessene Gammaemission.

Sgr A* ist sehr kompakt: 10% der Eddington-Luminositdt werden
innerhalb von 10 1¢ abgestrahlt, wie aus Radiomessungen und Vari-
abilitatsstudien hervorgeht, siehe Kapitel 6.2. Es bietet sich also die
Moglichkeit, Teilchenbeschleunigung in der Nihe des Ereignishori-
zontes zu untersuchen. Dabei kommt dem Beobachter zusétzlich die
niedrige Luminositdt von Sgr A* zugute: Die optische Dichte eines
Gamma-Photons mit Energie E in einer Quelle mit Luminositit L und
Grof3e R ist (Aharonian und Neronov, 2005a)

<108 (_E \(Ts E
T(B) ~ 10 <LEdd>(R><1Tev>' 78)

In den meisten BHs ist L > 10°Lgqq. Daher konnen TeV-Photonen
die Quelle aufgrund von Photon-Photon-Paarerzeugung im IR-Strah-
lungsfeld nicht verlassen, es sei denn R > 1037s. Bei Sgr A* ist aller-
dings L < 10~ 8Lp4q, sodass Gammastrahlung bis zu 10 TeV fiir R ~ 7
die Erde erreicht.

Konkrete Modelle fiir die Emission von Sgr A* lassen sich einer-
seits nach der Art der beschleunigten Teilchen (Elektronen oder Pro-
tonen) sowie der Art der Beschleunigung (rotationsinduzierte elek-
trische Felder oder StofSwellen in der Akkretionsscheibe) einteilen.
Andererseits unterscheiden sie sich in den vorgeschlagenen Produkti-
onsmechanismen fiir Gamma-Photonen (Wechselwirkung mit Strah-
lungsfeldern oder Materie).
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Protonen konnten in Sgr A* bei einem angenommenen Magnetfeld
von B ~ 10* G bis zu einer Energie von 10'8 eV beschleunigt werden.
Damit ergidben sich mehrere Szenarien fiir die Produktion von Gam-
mastrahlung in der Nédhe des Ereignishorizontes (Aharonian und Ne-
ronov, 2005a):

Synchrotronstrahlung hochenergetischer Protonen mit E ~ 10'8 eV
erreicht nur Enax = 0.3 TeV, bevor der sogenannte self-requlated syn-
chrotron cutoff einsetzt. Nimmt man an, dass die Protonenbeschleuni-
gung in einer Region mit reguldrem B-Feld stattfindet und Synchro-
tronstrahlung erst in einer anderen Region mit turbulentem B-Feld
relevant wird, konnte VHE-Gammastrahlung beim Transport der Pro-
tonen von der einen in die andere Region durch curvature radiation
entstehen. Diese kann bei B = 10° G Photonen bis 10 TeV erzeugen.
Bei einem so grofien B-Feld wire die Quelle allerdings nicht mehr
transparent. Die Erzeugung von VHE-Photonen in einem Protonen-
beschleuniger Sgr A* {iber leptonische Prozesse erscheint daher un-
wahrscheinlich.

Trotz der niedrigen Luminositdt von Sgr A* ist die Dichte der IR-
Photonen in der Umgebung aufgrund der kleinen Quellgrofie grof3
genug fiir Photo-Meson- Wechselwirkungen, die bei einer Proton-
energie von E ~ 10'8 eV besonders effizient sind. Der Wirkungsquer-
schnitt fiir Paarerzeugung ist zwar 100-mal grofier, der Anteil der Pro-
tonenenergie, der in elektromagnetische Sekundérteilchen umgewan-
delt wird, ist dabei allerdings sehr klein (10*3), sodass hadronische
Prozesse dominieren.

Da die mittlere freie Wegldnge der Protonen im IR-Feld allerdings
100-mal so groff wie die beobachtete IR-Quelle, kann auch durch
Photo-Meson-Prozesse nur 1% der Protonenenergie in Photonen um-
gewandelt werden. Daher bendtigt man eine Injektionsrate von min-
destens 1037 erg s~ 1, um die gemessene VHE-Emission zu erkldren.
Dabei sollte ein messbarer Fluss von Neutronen und Neutrinos ent-
stehen, aufSerdem wird ein zu hoher Rontgenfluss vorhergesagt.

Reicht das Magnetfeld in Sgr A* nicht aus, um Protonen bis zu
E ~ 10'® eV zu beschleunigen, dominieren Proton-Proton-Wechsel-
wirkungen im Plasma der Akkretionsscheibe die Gammaproduktion.
Dafiir reichen auch TeV-Protonen, wie sie im Akkretionsfluss selbst
erzeugt werden. Die Effizienz der Gammaproduktion ist dabei ledig-
lich 10~%, da die Abkiihlzeit der Protonen langer ist als die charak-
teristische Zeitskala der Akkretion. Daher miissten starke Beschleuni-
gungen vorherrschen, was fiir ein BH mit 10° M, aber nicht ausge-
schlossen ist.

Alle Modelle, in denen die Gammaproduktion in der unmittelba-
ren Nidhe des BH verortet wird, sagen eine korrelierte Rontgen- und
Gammavariabilitit voraus, die in einer dezidierten HESS-Chandra-
Kampagne jedoch nicht beobachtet wurde (Aharonian, F. u.a., 2008).
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Die Nicht-Beobachtung von Variabilitdt der VHE-Emission schlief3t
Sgr A* als Gegenstiick zu HESS J1745-290 aber nicht aus.

Die gemessene VHE-Emission kann auch nur indirekt mit Sgr A*
zusammenhdngen, ndmlich tiber AusreifSer-Protonen, die mit den Mo-
lekiilwolken in der Umgebung wechselwirken. In diesem Fall hangt
das Gamma-Spektrum nicht nur von der Gasdichte und der Protonen-
Injektionsrate, sondern auch vom Diffusionsprozess ab, der die Proto-
nen in die Umgebung transportiert (Aharonian und Neronov, 2005b).
Die Emissionsregion kann dabei bis zu 10 pc grofs sein und von HESS
immer noch als Punktquelle wahrgenommen werden. In diesem Fall
erwartet man keine Variabilitat auf Skalen < 10y.

Es gibt zahlreiche Modelle, die auf dieser Uberlegung basieren (z. B.
Ballantyne u.a., 2011; Chernyakova u.a., 2011; Fatuzzo und Melia,
2012; Linden u.a., 2012). Protonen werden dabei entweder kontinu-
ierlich oder explosionsartig wahrend eines plotzlichen Anstiegs der
Akkretionsrate von Sgr A* in die Umgebung injiziert. Manche Mo-
delle sind mittels energieabhangiger Diffusion in der Lage, auch die
HE-Emission zu erkldren. Einige der vorhergesagten Spektren sind in
Abbildung 36 gezeigt.

Elektronen konvertieren Energie leichter in Photonen als Protonen.
Die Schwierigkeit liegt darin, sie zu TeV-Energien zu beschleuni-
gen. Dazu muss das Magnetfeld sehr geordnet sein (chaotisches Feld
< 10 G), sonst dominieren Synchrotronverluste. Am effizientesten ist
die Beschleunigung nahe am BH, z.B. durch rotationsinduzierte elek-
trische Felder. Dann wire die Gammastrahlung durch curvature radia-
tion und IC-Streuung zu erkldren (Aharonian und Neronov, 2005a).
Allerdings sagt dieses Szenario Emission bei 100 TeV voraus, was im
Widerspruch zum gemessenen ECPL Spektrum von HESS J1745-290
steht.

Eine andere Moglichkeit, zumindest GeV-Photonen zu erzeugen,
ist IC-Streuung in der 0.3pc Region um Sgr A*, wo B < 1074 G.
Die Elektronen werden dabei von Sgr A* in Nah-IR- und Rontgen-
flares freigesetzt, die Photonen werden von Sternen oder Staub emit-
tiert(Kusunose und Takahara, 2012). Die TeV-Emission miisste in die-
sem Szenario entweder von einer anderen Quelle, z.B. einem PWN,
oder einer anderen Elektronenpopulation stammen.

Malyshev u.a. (2015) postulieren als Ursache fiir eine solche Elek-
tronenpopulation einen starken flare vor 300y, in Folge dessen die
Luminositdt von Sgr A* auf 2 x 1037 ergs~! angestiegen ist. Die GeV-
Emission ist dann auf IC-Streuung dieser Elektronen mit 0.5 eV-Pho-
tonen in der Umgebung zuriickzufiihren.

Natiirlich ist auch ein Hybridmodell denkbar, in dem sowohl Elek-
tronen als auch Protonen beschleunigt werden. In diesem Fall konnte
die HE-Emission durch IC-Streuung der Elektronen und die VHE-
Emission durch hadronische Wechselwirkungen der Protonen mit
Gaswolken in der CMZ erzeugt werden (Guo u. a., 2013). Die Radio-
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und Rontgenemission konnte dann durch resonante Wechselwirkun-
gen von Elektronen mit einem turbulenten Magnetfeld innerhalb von
~ 2071, von Sgr A* erzeugt werden (Liu u. a., 2006).

Die gemessene Emission konnte selbstverstandlich auch eine Uber-
lagerung mehrerer Quellen darstellen, z.B. der oben beschriebenen.
Dariiber hinaus konnten tausende unentdeckte Millisekunden-Pulsare
(MSPs) in dem Sternenhaufen um Sgr A* fiir die Emission verantwort-
lich sein (Bednarek und Sobczak, 2013). Auch eine Interpretation im
Kontext von DM ist denkbar, worauf unter anderem im nachsten Ka-
pitel eingegangen wird.

64 DUNKLE MATERIE-VERTEILUNG

Die GC-Region ist hdufig das Ziel von DM-Suchen in der HE- und
VHE-Gammaastronomie, da aufgrund ihrer geringen Entfernung ein
messbarer Fluss von Gammastrahlung aus der Annihilation von DM-
Teilchen zu erwarten ist. Die Verteilung von DM im Zentrum von
Galaxien ist allerdings nicht im Detail bekannt (siehe Kapitel 3.2).
Der Massenanteil von DM innerhalb der zentralen pc ist allerdings
gering, in der Milchstrafse etwa Mpy ~ 1000 M, (Bertone u. a., 2005).
Abbildung 28 zeigt mogliche DM-Profile, die aus Simulationen ge-
wonnen wurden. Nahe am GC gehen sie einige Groflenordnungen
auseinander, wobei DM-Dichten von bis zu ppy = 103 GeVem 3
durchaus denkbar sind. Die lokale DM-Dichte ist dagegen lediglich
pmy = 0.39 GeVem 3 (Catena und Ullio, 2010).

Aufgrund der Unsicherheiten in der DM-Verteilung sind alle Aus-
sagen, die DM im GC betreffen, mit grofien systematischen Unsi-
cherheiten behaftet und es gibt keine verldsslichen Vorhersagen fiir
den erwarteten Gammafluss aus dem GC. Nimmt man ein Einasto-
Profil mit ps = 3.7 x 10> Mg kpc—3,7¢ = 16kpc und « = 0.17 an,
was konsistent mit der gesamten Masse des Milchstrafsenhalos ist, er-
gibt sich aus dem zentralen 1° um das GC ein Fluss von ¢~1gev =
6.3 x107"°cm =251 oberhalb von 1GeV fiir einen Wirkungsquer-
schnitt (ov) = 3 x 10726 cm3s~!, eine DM-Masse mpy = 100 GeV
sowie eine Annihilation im bb-Kanal. Dieser Fluss ist mit dem LAT
zwar detektierbar, die 3FGL-Quellen in derselben Region stellen aber
einen Hintergrund von etwa 1.6 x 1077 ¢cm~2 s~ ! im selben Energie-
bereich dar (Strigari, 2013).

Dennoch berichten zahlreiche Autoren von einem signifikanten, ei-
nige Grad ausgedehnten Signal bei 1 —3 GeV, dem sogenannten GeV-
excess (siehe Ackermann u.a., 2017, und die darin enthaltenen Re-
ferenzen). Das Signal ist kompatibel mit annihilierender DM, etwa
mpm = 36 —51GeV, (ov) = (1 —3) x 10726 cm3 s~! und einer Anni-
hilation in bb (Daylan u. a., 2016). Allerdings gibt es auch astrophysi-
kalische Erkldrungsansitze, z. B. eine nicht aufgeldste Population von
MSPs (Bartels u. a., 2016).
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Abbildung 28: DM-Profil in der Milchstrafle. Die Parameter fiir das NFW-
Profil (Gleichung (16), rs = 21kpc) sind aus Simulationen
von Via Lactea II ibernommen. Die Parameter fiir das Einasto-
Profil (Gleichung (17), rs = 20kpc, « = 0.17) stammen aus
Simulationen von Aquarius (Pieri u. a., 2011). Fiir das Burkert-
Profil (Gleichung (18), rs ~ 9.3kpc) wurden die Parameter
von Nesti und Salucci (2013) verwendet. Alle Profile sind auf
die lokale DM-Dichte normiert, also p = 0.39 GeV cm 3 bei
T = 8.5kpc (gestrichelte Linie, Catena und Ullio, 2010). Der
grin markierte Bereich (45-150 pc) wird fiir DM-Suchen mit
HESS im GC-Halo verwendet.

Ackermann u.a. (2017) fithren eine detaillierte Analyse der Unsi-
cherheiten in den morphologischen und spektralen Charakteristiken
des GeV-excess durch und schlieffen daraus, dass DM als Ursprung
des Signals nicht mit Sicherheit bestéitigt werden kann: Die relative
Starke des Signals an anderen Positionen entlang der Galaktischen
Ebene ist mit dem im GC kompatibel. Auflerdem konnte ein Teil
des Signals auf die Fermi-Blasen oder Wechselwirkungen zwischen
CRs und molekularem Gas zurtickzufiihren sein. Daher leiten sie ULs
her, indem sie fordern, dass das DM-Annihilationssignal das gemes-
sene Signal nicht {ibersteigt und schlieffen damit den thermischen
Wirkungsquerschnitt unterhalb von 50 GeV fiir den bb-Kanal und
unterhalb von 100 GeV fiir den Tt Kanal aus. Diese Werte hingen
allerdings von der Parametrisierung des DM-Profils ab.

Da erwartet wird, dass die DM-Verteilung im GC maximal ist, wur-
de auch HESS J1745-290 als mogliches Signal von DM-Annihilation
interpretiert (Aharonian, 2006). Gegen diese Interpretation spricht
vor allem, dass das Spektrum von HESS J1745-290 iiber einen wei-
ten Energiebereich durch ein PL beschrieben ist, wiahrend die {ib-
lichen DM-Spektren komplexere Formen haben, siehe Abbildung 8.
Nur etwa 10% der gemessenen VHE-Emission konnten daher durch
DM-Annihilation verursacht sein. Bezieht man die HE-Emission mit
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HESS DM-Suchen
beschiiftigen sich vor
allem mit dem
Galaktischen Halo.

MULTIWELLENLANGEN-UBERSICHT

ein, die eventuell mit HESS J1745-290 assoziiert ist (siehe Kapitel 6.3),
ergeben sich mogliche Szenarien mit hadronischen Zerfallskanélen
und DM-Massen im Bereich von 50 GeV(Cembranos u.a., 2013). Al-
lerdings miisste das DM-Profil steiler und dadurch die DM-Dichte
um einen Faktor 102-103 gegeniiber einem reguliren NFW-Profil er-
hoht sein, um die Gammaemission iiber einem hypothetischen PL-
formigen Hintergrund mit I' ~ 2.6 zu erkléren.

Um die Schwierigkeiten mit dem DM-Profil, diffuser Emission und
astrophysikalischen Quellen in der Galaktischen Ebene zu umgehen,
wurden mit HESS DM-Suchen zwischen 0.3° und 1° (45-150 pc) vom
GC entfernt durchgefiihrt, wobei die Galaktische Ebene selbst aus-
gespart wurde (Abdallah u.a., 2016; Abramowski, 2011b). Bei die-
sen Abstinden unterscheiden sich die Parametrisierungen eines cus-
py DM-Profils nur noch um einen Faktor 2, siehe Abbildung 28. Au-
lerdem geht bei TeV-Energien die diffuse Emission kaum {iber 0.3°
in Latitude hinaus, siehe Abbildung 25. Der J-Faktor fiir eine kreis-
formige Region mit Radius 1° um das GC, aus der Latituden [b| <
3° ausgespart sind, ist unter der Annahme eines NFW-Profils | ~
3 x 1024 GeV2 cm~5. Damit ist er trotz Einschrankung der Analysere-
gion (Region of Interest, ROI) um einige Groflenordnungen {iber den
J-Faktoren, die typischerweise fiir dSphs erreicht werden (Abramow-
ski, 2011b).

Die klassische Spektralanalyse von IACT-Daten basiert auf der Plat-
zierung von off-Regionen im FoV zur Bestimmung des CR-Hinter-
grunds, siehe Kapitel 4. Da der GC-Halo aber grofSer ist als das FoV
der aktuellen Generation von IACTs, enthalten die off-Regionen in
diesem Fall auch immer ein potentielles DM-Signal. Die Analyse ba-
siert daher darauf, dass unter der Annahme eines cuspy DM-Profils,
etwa NFW oder Einasto, die DM-Dichte mit zunehmendem Abstand
vom GC abfillt, sodass off-Regionen, die weiter vom GC enfernt sind
als die on-Region, weniger Signal enthalten. Dadurch miisste ein Uber-
schuss in den on-Region gemessen werden, siehe auch Kapitel 8 inbe-
sondere Abbildung 37.

Abdallah u. a. (2016) finden mit der skizzierten Analysemethode in
den HESS-Daten zwischen 2004 und 2014 keinen signifikanten Signal-
iiberschuss und berechnen daher ULs. Fiir ein Einasto-Profil, Anni-
hilation im W*W~-Kanal und eine DM-Masse erreichen diese Werte
von 6 x 10726 cm3 s~ 1, siehe Abbildung 29.

Eine andere Strategie zum indirekten Nachweis von DM ist die Su-
che nach Spektrallinien, die beim direkten Zerfall von DM-Teilchen
in zwei Photonen entstehen, siehe Abbildung 8. Bei HE finden Acker-
mann u.a. (2012b) in einem 20° x 20°-Fenster um das GC keine sol-
chen Linien und leiten ein UL von 10~2¢ cm3 s~ ! fiir mpy = 200 GeV
ab. Bei VHE finden Rinchiuso u. a. (2017) fiir mpy = 300 GeV ein UL

von 1.5 x 10728 cm3 s~ 1.
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Abbildung 29: Aktueller Stand der ULs auf den Wirkungsquerschnitt von
DM-Annihilation. Gezeigt sind ULs aus einer HESS-Suche
im GC-Halo basierend auf 112 h (blaue Linie, Abramowski,
2011b) bzw. 254 h (schwarze Linie Abdallah u.a., 2016), ULs
aus Beobachtungen von 15 dSphs mit dem LAT (griine Linie,
Ackermann u. a., 2015), ULs aus MAGIC-Beobachtungen der
dSph Segue 1 (rote Linie, Aleksi¢ u.a., 2014) sowie ULs aus
einer kombinierten Analyse von 4 dSphs mit HESS (braune
Linie, Abramowski u.a., 2014). Abbildung aus Abdallah u. a.
(2016).
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Im GC befindet sich die helle VHE-Punktquelle HESS J1745-290, de-
ren Position mit der Position der Radioquelle Sgr A* kompatibel ist,
siehe Kapitel 6.3. Die morphologische Korrelation der in der CMZ
gemessenen diffusen Gammastrahlung mit der Dichteverteilung von
Gaswolken ldsst auf einen Protonenbeschleuniger in der Region schlie-
Ben. Zudem wurde vor Kurzem gezeigt, dass in den zentralen 10 pc
des GC Protonen bis zu PeV-Energien beschleunigt werden.

Trotz zahlreicher Beobachtungen liegt die Natur der VHE-Emission
immer noch im Dunkeln und es gibt neben Sgr A* weitere mogliche
Gegenstiicke zu HESS J1745-290, nimlich G359.05-0.04 und annihilie-
rende DM. Das Spektrum von HESS J1745-290 wurde von IACTs bis-
her im Energiebereich von 160 GeV bis >10TeV vermessen. Die Aus-
dehnung der spektralen Messung in den Bereich <100 GeV sowie der
Vergleich mit Messungen bei anderen Wellenlingen koénnten dazu
beitragen, die Frage nach dem Ursprung von HESS J1745-290 zu be-
antworten. Ist die Gammaemission wirklich hadronischen Ursprungs
miisste, beispielsweise ein sogenannter pion bump bei ~ 70 MeV beob-
achtet werden.

Das HESS-Experiment, siehe Kapitel 1.2, hat seit seinen Anfangen
im Jahr 2003 Beobachtungen der GC-Region durchgefiihrt. Auch in
der HESS II-Ara, die mit der Erweiterung des HESS-Arrays um ein
fiinftes Teleskop, CT5, im Jahr 2012 begann, war das GC ein regelma-
BBiges Ziel von Beobachtungen. Die grofse Spiegelfliche von CT5 er-
hoht die Anzahl der detektierbaren Cerenkov-Photonen und erlaubt
damit die Detektion von schwicheren Luftschauern. Dadurch konnen
wiederum niederenergetische primdre Gammastrahlen rekonstruiert
werden und die untere Energieschwelle des Detektors sinkt, im GC
bis unterhalb von 100 GeV. Dieser Energiebereich war IACTs bisher
nicht zugénglich.

Daher wird in diesem Kapitel eine Analyse der GC-Punktquelle
HESS J1745-290 mit HESS II vorgestellt. Dieser Analyse wird eine
Studie mit HESS I gegentibergestellt, die auf einem im Vergleich zur
letzten Studie von HESS J1745-290 (Aharonian, 2009) grofieren Da-
tensatz beruht. Dieser wurde bereits von Abramowski u. a. (2016) zur
Untersuchung der diffusen Emission im GC verwendet und dort auch
benutzt, um ein Spektrum von HESS J1745-290 zu rekonstruieren. Ab-
ramowski u.a. (2016) klammern die zentrale Punktquelle in der Dis-
kussion allerdings aus. So ergibt dieses Kapitel ein Bild des aktuellen
Verstdandnisses von HESS J1745-290, das man aus HESS-Daten gewin-
nen kann.
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7.1 ANALYSE

Die HESS II-Daten wurden in 81 runs zwischen Mai und Juni 2014
aufgenommen und waren Grundlage fiir die Studie von Parsons u. a.
(2017). Eine frithere Analyse, die auf Daten aus der Zeit vor Mai 2014
beruhte, zeigte systematische Unsicherheiten (Parsons u. a., 2015). Die-
se sind vermutlich auf einen Gradienten in der Verstarkung (gain) der
Kamerapixel von CT5 zuriickzufiihren, der in Rahmen eines Upgra-
des der Kamera im Mai 2014 behoben wurde (siehe Abbildung 30).

Die gesamte Belichtungszeit der HESS II-Beobachtungen betragt
34.2h, CTs5 war wahrend aller runs aktiv. Der Zenitwinkel, unter dem
die Beobachtungen durchgefiihrt wurden, lag im Bereich von 5° bis
55°, mit einem durchschnittlichen Wert von 20°. Die Daten wurden
im wobble mode aufgenommen, d.h. die Ausrichtungsposition war zur
vermuteten Quellposition versetzt, um die Platzierung von reflected
regions zu ermoglichen, siehe Kapitel 4. Fiir den untersuchten Daten-
satz lag der Abstand im Bereich von 0.3° bis 1.4°, mit einem Durch-
schnitt von 0.7°.

Primdre Gamma-Photonen wurden durch die Anpassung von si-
mulierten Vorlagen an die aufgenommenen Luftschauerbilder mittels
ImPACT (Parsons und Hinton, 2014) rekonstruiert. Die folgende Stu-
die basiert auf einer sogenannten Mono-Analyse. Dabei werden aus-
schliellich Schauerbilder von CTj5 in die Rekonstruktion miteinbezo-
gen, um ein optimales Verhalten bei niedrigen Energien (< 150 GeV)
zu garantieren.

Bei der Analyse von HESS II-Daten miissen zwei unterschiedliche
Arten von Teleskopen kombiniert werden, die urspriinglichen HESS I-
Teleskope (CT1 bis CT4) und CT5. Wahrend der Beobachtungen kon-
nen prinzipiell alle Teleskope einen trigger senden, also die Speiche-
rung eines Ereignisses auslosen. Bei niedrigen Energien werden al-
lerdings fast alle Ereignisse ausschliefilich von CT5 getriggert. Die
Rekonstruktion kann also nur auf Schauerbildern von CT5 aufbauen.

Bei hoheren Energien (> 150 GeV) werden die meisten Ereignis-
se von CT5 und einem weiteren Teleskop getriggert. In diesem Fall
kann man entweder weiterhin eine Mono-Analyse durchfiihren, in-
dem man die Information von CT1 bis CT4 ignoriert. Alternativ kann
man die Informationen aller Teleskope, die einen trigger gesendet ha-
ben, in einer sogenannten Stereo-Analyse kombinieren. Da die Stereo-
Analyse aber immer einen trigger von mindestens zwei Teleskopen
verlangt, konnen die niederenergetischen Ereignisse, die ausschliefs-
lich von CT5 gesehen werden, nicht rekonstruiert werden.

Daher wurde fiir diese Studie die Mono-Analyse gewdhlt. Der In-
formationsverlust bei hoheren Energien, der mit der Mono-Analyse
einhergeht, kann in diesem Fall vernachldssigt werden, weil im Ener-
giebereich > 160 GeV ausreichend Daten von hoher Qualitdt aus der
HESS I-Ara vorhanden sind. Natiirlich wire eine Analyse wiinschens-
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Abbildung 30: Gain-Gradient in der Kamera von CT5 vor und nach dem
Kamera-Upgrade im Mai 2014. Beobachtungen vor diesem
Zeitpunkt sind mit systematischen Unsicherheiten behaftet,
die aus der Korrektur des Gradienten entstehen, der hier bei-
spielhaft fiir run 94007 vom April 2014 im linken Paneel ge-
zeigt ist. Im rechten Paneel ist run 95900 vom Juni 2014 ge-
zeigt, der keinen gain-Gradienten mehr aufweist.

wert, die beide Arten der Rekonstruktion, also die Mono- und Stereo-
Analyse, verbindet. Eine solche Combined-Analyse wird momentan
entwickelt (Holler u. a., 2015).

Das Spektrum von HESS J1745-290 wurde durch die Platzierung
von reflected regions im FoV der Kamera und einer anschliefenden An-
passung eines Quellmodells mit der WStat-Statistik extrahiert, wie in
Kapitel 4. Die Quellposition wurde aus fritheren HESS-Publikationen
tibernommen (Aharonian, 2009). Als on-Region diente ein Kreis mit
Radius 0.13° um diese Position.

Um eine Karte des Signaliiberschusses zu erstellen, wurde die ring
background-Methode verwendet (Berge u.a., 2007). Dabei wird in je-
dem Pixel der Ereigniskarte eine Anzahl von off-Ereignissen bestimmt,
indem die Ereignisse in einem Ring mit innerem Radius r; um die
Pixelposition summiert werden. Dabei werden Regionen mit bekann-
ter Gammaemission ausgespart. Der Signaliiberschuss wird dann mit
Gleichung (42) bestimmt, wobei « die unterschiedliche Belichtung der
on- und off-Region berticksichtigt. In regularen HESS-Analysen wird
i fest gewdhlt. Im komplexen Regionen wie dem GC kann es aller-
dings passieren, dass « sehr grofs wird, wenn ein Grofiteil des Ringes
mit exclusion regions tiberlappt und daher nicht fiir die Schatzung der
off -Ereignisse zur Verfiigung steht. Daher wurde in der vorliegenden
Studie die adaptive ring background-Methode angewendet, die fiir den
HESS Galactic Plane Survey entwickelt wurde (Carrigan u.a., 2012):
Der innere Ringradius r; = 0.6° wurde fiir o« > 1 in 0.08°-Schritten
erhoht bis « < 1. Die Breite des Ringes betrug 0.2°.

99

Morphologie und
Spektrum wurden
mit einer klassischen
IACT-Analyse
bestimmt.



100

Der NSB in der
GC-Region fiihrt zu
systematischen
Unsicherheiten.

ANALYSE VON HESS J1745-290 MIT H.E.S.S. II

Pos-3 (91.6 MHz)
{z—\]
M
Pos-4 (91.7 MHz)

Galactic latitude

Pos-2 (198.1 MHz)
=y

)

-3.000

P M. O -+
359 000 358.000

2.000 1.000 0.000 357.000

Galactic longitude

40 80 120 159 200 239 279 319 359

Abbildung 31: NSB-Karte der GC-Region. Die gemessenen Raten schwan-
ken zwischen 100 MHz und 300 MHz und weisen einen star-
ken Gradienten von Stidosten nach Nordwesten auf. Die grii-
nen Konturen zeigen das 5o0-Level der HESS I-Messung. Die
weiflen Kreise zeigen die off-Regionen, die genutzt wurden,
um den Einfluss des NSB auf die Hintergrundschitzung zu
bestimmen, siehe Text. Abbildung von A. Viana, personliche
Kommunikation.

Verschiedene Quellen systematischer Unsicherheiten in HESS II-
Analysen wurden von Zaborov u.a. (2015) untersucht. Solche Quel-
len kénnen die Wechselwirkung der Primérteilchen in der Atmospha-
re, die Produktion von Cerenkov-Licht, das Instrument selbst oder
die Ereignisrekonstruktion bzw. -selektion sein. Die von Zaborov u. a.
(2015) abgeschidtzten Unsicherheiten treten grofitenteils auch in die-
ser Analyse auf. Allerdings sind zusétzliche Effekte durch den NSB
und die diffuse Emission in der GC-Region zu erwarten.

Befindet sich ein Stern im FoV einer HESS-Kamera kann ein zufal-
liger trigger durch das Sternenlicht ausgeldst werden, was zum soge-
nannten NSB fiihrt. Besonders in der Mono-Analyse konnen solche
NSB-trigger falschlicherweise als Photonen rekonstruiert werden und
so unechte Quellen oder Gradienten im FoV generieren. Durch die
Struktur der GC-Region bei optischen Wellenldngen, siehe Kapitel 6,
variiert der NSB im HESS-FoV relativ stark (100-300 MHz), wie in
Abbildung 31 zu sehen ist.
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Abbildung 32: Einfluss des NSB auf gemessene on- und off-Ereignisse im
GC: Paneel (a) zeigt in der on-Region gemessene Ereignis-
se fiir die Standard NSB-Rate in HESS-Simulationen und fiir
den tatsdchlich gemessenen Wert. Abbildung von M. Holler,
personliche Kommunikation. In Paneel (b) sind In verschie-
denen off-Regionen gemessene Ereignisse dargestellt. Die
verschiedenen Regionen weisen verschiedene NSB-Raten auf,
siehe Abbildung 31. Abbildung von A. Viana, personliche
Kommunikation.

Der Einfluss des NSB auf das Quellspektrum wurde untersucht,
indem das Quellspektrum einmal mit dem Standard NSB-Wert von
100 MHz und einmal mit dem tatsdchlichen NSB-Wert in der Quellre-
gion simuliert wurde, siehe Abbilung 32a. Die mittlere absolute Diffe-
renz der Anzahl von Signalereignissen in den beiden Simulationen ist
etwa 25%. Der Einfluss des NSB auf die Hintergrundschitzung wur-
de untersucht, indem off-Spektren aus Regionen extrahiert wurden,
die einen vergleichbaren Abstand zum GC haben, aber sehr verschie-
dene NSB-Raten aufweisen, wie in Abbildung 32b gezeigt. Erneut
wurde die mittlere absolute Differenz der Anzahl von detektierten
Ereignissen betrachtet, sie lag bei etwa 35%.

Der Einfluss der diffusen Emission wurde abgeschitzt, indem die
GrofSe der exclusion regions, die von Hintergrundmessung ausgeschlos-
sen sind, in 0.1°-Schritten variiert wurde. Dies ergab eine systemati-
sche Unsicherheit auf den spektralen Index I' von £0.04 und auf den
gemessenen Fluss von 10%. Durch quadratische Addition der gemes-
senen Unsicherheit auf den Fluss ergibt sich eine totale Unsicherheit
von 40%, wenn man die von Zaborov u.a. (2015) gemessenen Werte
mitberiicksichtigt.

101



102 ANALYSE VON HESS J1745-290 MIT H.E.S.S. II

800

—— H.E.S.S. PSF
1+ Excess events

600
400 -

ot

0°00" 0.00 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25
Galactic Longitude o

(a) (b)

Abbildung 33: Morphologie der GC-Punktquelle in der HESS II-Messung.
Sowohl die Karte des Signaliiberschusses (a) als auch die 02-
Verteilung (b) sind mit einer durch die HESS-PSF verschmier-
ten Punktquelle kompatibel. Die rote Linie in Paneel (b) mar-
kiert die Grofle der on-Region, die in dieser Analyse verwen-
det wurde.

7.2 ERGEBNISSE

Im Folgenden werden die morphologischen und spektralen Charak-
teristika von HESS J1745-290 diskutiert, die sich aus der vorgestellten
HESS II-Messung ergeben. Eine Karte des gemessenen Signaliiber-
schusses ist in Abbildung 33a gezeigt. Sie ist mit einem Kreis mit Ra-
dius 0.1° geglattet, was ungefahr der HESS-PSF entspricht, die eben-
falls in Abbildung 33a zu sehen ist. Eine Punktquellenemission an
der nominalen Position von HESS J1745-290 ist deutlich erkennbar.

Abbildung 33b zeigt die Verteilung des gemessenen Signaliiber-
schusses als Funktion des quadratischen Winkelabstandes von der
Quellposition, 02, sowie die PSF, also die erwartete Verteilung ei-
ner Punktquelle. Die Zunahme von Ereignissen zur Quellposition hin
stimmt gut mit der PSF iiberein. Dariiber fallt ein Signal bis etwa 0.1
de{gy2 auf, das nicht auf die zentrale Punktquelle zuriickgefiihrt wer-
den kann. Das ist ein Hinweis auf die diffuse Emission, die schon
in fritheren HESS-Beobachtungen gemessen wurde (siehe Kapitel 6).
Die diffuse Emission trdgt natiirlich auch zu den gemessenen on-
Ereignissen bei. Ihr Anteil am Signal wurde durch Anpassung einer
linearen Funktion an die Verteilung des Signaliiberschusses aufier-
halb der on-Region abgeschitzt und betragt etwa 23%. Die on-Region
ist in Abbildung 33b durch eine rote Linie angedeutet.

Die fiir die Spektralanalyse gemessenen on- und off -Ereignisse sind
in Tabelle 4 gezeigt. HESS J1745-290 ist mit einer Signifikanz von fast
170 im untersuchten HESS II-Datensatz zu sehen. Die untere Energie-
schwelle dieser Analyse betrdgt 91 GeV, liegt also unter der Energie-
schwelle aller anderen Analysen der Punktquelle im GC.
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Abbildung 34: Spektrum von HESS J1745-290 gemessen mit HESS II (diese
Analyse), HESS I (Abramowski u.a., 2016), MAGIC (Ahnen
u.a., 2016) und VERITAS (Archer u.a., 2014). Bereits in der
HESS I-Messung ist der energy threshold deutlich niedriger
in den Analysen anderer erdgebundener Teleskope. Durch
HESS II ist zum ersten Mal der Energiebereich unterhalb von
100 GeV fiir IACTs zugéanglich.

Tabelle 4: Quellstatistik von HESS J1745-290 mit HESS 11
ON OFF alpha excess significance

7530 57956 0.105 1437.73 16.83

Als Anpassungsmodell wurde ein PL, Gleichung (31), gewahlt, da
Modelle mit einer grofieren Anzahl von Parametern zu keiner signi-
fikant besseren Anpassung fiihrten. Insbesondere wurde keine Evi-
denz fiir ein ECPL gefunden, das in neueren HESS I-Analysen nach-
gewiesen wurde. Das liegt vermutlich an der relativ kurzen Belich-
tungszeit der HESS II-Messung sowie der schlechten Sensitivitat bei
hohen Energien.

Die Anpassung wurde im Energiebereich 0.091-10 TeV durchge-
fihrt und lieferte ein PL mit Parameterschédtzern I' = 2.394+0.05
und ¢o = (1.39+0.07) x 107" ecm=2s " TeV~! bei Ey = 487 GeV.
Aus diesen Werten ergibt sich ein differentieller Fluss bei 1 TeV von
G17ev = (249+0.16) x 1072 ecm 25 ' TeV—!. Der integrierter Fluss
oberhalb von 1TeV ist ¢=17ev = (1.79+£0.67) x 1072 cm 2.

Flusspunkte wurden ermittelt, indem die Normierung des globa-
len Modells in Energieklassen erneut angepasst wurde. Dabei wur-
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den die Energieklassen so gewdhlt, dass die Quelle in jeder Klasse
mit mindestens 30 zu sehen ist. Der so gemessene Fluss ist in allen
Energieklassen mit dem vom globalen Modell vorhergesagten kom-
patibel, wie in Abbildung 34 zu sehen ist. Die Abbildung zeigt auch
Messungen der GC-Punktquelle mit HESS I (Abramowski u. a., 2016),
MAGIC (Ahnen u.a., 2016) und VERITAS (Archer u. a., 2014). Alle 4
Spektren stimmen gut miteinander iiberein.

7.3 SCHLUSSFOLGERUNGEN

Die vorgestellte HESS II-Analyse der GC-Region erweitert den ver-
messenen Energiebereich des Spektrums von HESS J1745-290 bis un-
terhalb von 100 GeV. Alle Ergebnisse stimmen mit bisherigen Verof-
fentlichungen von HESS aber auch anderer IACTs tiberein. Die Ver-
groflerung des Energiebereiches in eine Doméne, die auch satelliten-
gebundenen Teleskopen wie dem LAT zugéanglich ist, ist ein Beitrag
zum besseren Verstdndnis der GC-Punktquelle.

Wie bereits in Kapitel 6.3 besprochen, kann letztendlich nur eine
Modellierung der Emission iiber einen grofleren Energiebereich mit
verschiedenen Teleskopen die Frage nach der Natur von HESS J1745-
290 abschlieSend beantworten. Ein erster Schritt in diese Richtung
ist der Vergleich der HESS-Messungen mit HE-Analysen mit dem
LAT. Diskussionen in dieser Richtung finden sich beispielsweise bei
Chernyakova u.a. (2011) oder Malyshev u. a. (2015). Ein neuer, inter-
essanter Aspekt der vorliegenden Analyse ist, dass es zum ersten Mal
unabhdngige Messungen mit verschiedenen Instrumenten im selben
Energiebereich, namlich 90-300 GeV, gibt.

Problematisch beim Vergleich von HESS- und LAT-Daten sind die
grundsitzlich unterschiedlichen Analysemethoden, die in der Regel
angewendet werden. Eine klassische IACT-Analyse mit aperture pho-
tometry auf der HESS-Seite steht einer 3D-Modellierung der ROI auf
der Fermi-Seite gegeniiber. Besonders die unterschiedlichen PSFs von
HESS und dem LAT fithren dazu, dass es schwierig ist gemessene
Emission einer bestimmten Quelle zuzuordnen bzw. sicherzustellen,
dass zwei zu vergleichende Messungen tiberhaupt die gleiche Emissi-
on abgebildet haben. Abbildung 35 zeigt HESS J1745-290 neben einer
Reihe von beschriebenen Fermi-Quellen sowie typischen Auflosungs-
skalen von HESS und Fermi und illustriert dieses Problem.

Bereits die HESS I- und HESS II-Messungen haben eine unterschied-
lich grofie on-Region. Das liegt daran, dass die Grofie der on-Region
aus der PSF ermittelt wird, um einen festen Anteil (containment fracti-
on) einer Punktquellenemission einzufangen. Aufierdem verdeutlicht
Abbildung 35 die Energieabhidngigkeit der Fermi-PSF. Wahrend der
68% containtment radius bei 5 GeV noch etwa 0.3° betrédgt, liegt er bei
100 GeV nur noch bei 0.1° und ist daher mit der HESS-PSF vergleich-
bar. Diese Verbreiterung der PSF bei niedrigeren Energien in Kom-



7.3 SCHLUSSFOLGERUNGEN

[ H.E.S.S. II on region % 3FGL J1745.3-2903c
0.2 | 3O H.E.S.S. I on region % 3FGL J1745.6-2859¢
7 Fermi PSF (5.0 GeV) 3FGL J1746.3-2851c
110 Fermi PSF (100.0 GeV) == 3FHL J1745.6-2900
. Sgr A* 4 3FHL J1746.2-2852
HESS J1745-290
[
ke
=
=
= -~
3 s
~
5 0.0 N
= N
Q
=
<
@) +
....... -
\
1
1
1
-0.2 ]
]
I
L
0°00

Galactic Longitude

Abbildung 35: Schematischer Uberblick der zentralen pc. Neben der on-
Region der vorliegenden HESS II-Analyse ist auch die on-
Region der HESS I-Analyse (Abramowski u.a., 2016) ge-
zeigt. Zum Vergleich ist die LAT-PSF bei 5 GeV und 100 GeV
abgebildet. Aufierdem ist die Position von Sgr A*, von
HESS J1745-290 sowie aller Fermi-Quellen aus dem 3FHL
und dem 3FGL eingezeichnet, um das Problem von source
confusion zu illustrieren.

bination mit der Komplexitit der GC-Region fiihrt moglicherweise
zu Quellverschmelzung (source confusion). Eine vermeintliche Quelle
ist eigentlich die Uberlagerung mehrerer benachbarter Punktquellen
bzw. nicht modellierter diffuser Emission.

Ein direkter Vergleich der Fermi- und HESS-Daten oberhalb von
10 GeV vermeidet diese Probleme. Daher sind im 3FHL, der nur Quel-
len oberhalb von 10 GeV enthilt, auch nur zwei Quellen im GC ver-
zeichnet: 3FHL J1746.2-2852 und 3FHL J1745.6-2900, von denen letzte-
re wahrscheinlich mit HESS J1745-290 tibereinstimmt. Im 3FGL sind
es bereits drei Quellen: 3FGL J1745.3- 2903¢, 3FGL J1746.3-2851¢c und
3FGL J1745.6-2859c¢, die mit HESS J1745-290 assoziiert sind. Dennoch
ist es wahrscheinlich, dass auch 3FGL J1746.3-2851c zur von HESS
gemessenen Emission beitragt.

Eine aus HESS I-, HESS II- und einigen LAT-Messungen zusam-
mengestellte SED ist in Abbildung 36 gezeigt. Aufierdem sind in
der Abbildung einige der Modelle dargestellt, die bereits in Kapi-
tel 6.3 diskutiert wurden: Die leptonischen Szenarien von Hinton
und Aharonian (2007), Kusunose und Takahara (2012) und Malys-
hev u.a. (2015), die hadronischen Szenarien von Chernyakova u.a.
(2011) und Linden u. a. (2012) sowie das Hybridmodell von Guo u. a.
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(2013). Die meisten dieser Modelle wurden an HESS I-Datenpunkte
angepasst, sodass die gute Ubereinstimmung im TeV-Bereich nicht
iiberraschend ist. Daher haben die Datenpunkte von HESS II und
Fermi bei einigen 100 GeV im Rahmen dieser Studie die grofste Un-
terscheidungskraft.

Wie bereits von Chernyakova u. a. (2011) beobachtet, steht das aus-
gepriagte Maximum der Synchrotron-Komponente des Modells von
Hinton und Aharonian (2007) und der rasche Abfall hin zu kleineren
Energien im Widerspruch zu der von Fermi gemessenen Emission
bei HE. Das ldsst mehrere Schlussfolgerungen zu: Entweder ist die
HE-Emission von einer anderen Quelle bzw. in einer anderen Emis-
sionsregion verursacht, wie im Modell von Kusunose und Takahara
(2012), oder den beiden Komponenten der SED liegen unterschiedli-
che Elektronenpopulationen zu Grunde, wie im Modell von Malys-
hev u.a. (2015). Letzteres Modell wurde an die Fermi-Datenpunkte
aus derselben Studie angepasst, sodass die gute Ubereinstimmung
erneut nicht tiberrascht. Allerdings steht das Modell im Widerspruch
zu den Datenpunkten bei 100 GeV, die aus dem 3FHL und dieser Stu-
die entnommen wurden. Das spricht dafiir, dass die von Malyshev
u.a. (2015) gemessene Emission einer Uberlagerung mehrerer Quel-
len, etwa 3FGL J1745.3- 2903c und 3FGL J1745.6-2859c geschuldet ist.
Dann wiére die Interpretation von Hinton und Aharonian (2007) nicht
mehr ausgeschlossen.

Unabhéngig von der vorliegenden Analyse miissen alle leptoni-
schen Modelle die multi-TeV Gammastrahlen erkliren, die Abramow-
ski u.a. (2016) in der diffusen Emission im GC entdeckt haben. Die
Tatsache, dass dafiir > 100 TeV-Elektronen nétig sind, die trotz star-
ker Strahlungsverluste in der GC-Region iiber Distanzen von einigen
10 pc propagieren und dann das beobachtete harte Gammaspektrum
erzeugen, zieht rein leptonische Modelle fiir HESS J1745-290 in Zwei-
fel.

Den gezeigten hadronischen Modellen ist gemein, dass das Spek-
trum von HESS J1745-290 durch Protonen erkldrt wird, die bis zu
5pc vom GC weg diffundieren. Sie unterscheiden sich, wie bereits
in Kapitel 6.3 erwdhnt, durch die verwendeten Parameter (Dichtepro-
fil des Gases in der Umgebung, Art der Diffusion, Protoneninjekti-
onshistorie). Chernyakova u.a. (2011) postulieren eine 10y dauern-
de flare-artige Injektion vor 300y, die 6 x 10°° erg in Protonen frei-
gelassen hat, plus eine konstante Komponente, die vor 1 x 10y be-
gann und 1.9 x 1037 ergs~! in Protonen mit einem ECPL-Spektrum
(' = 2,Ecut = 100TeV) emittiert (wie der von HESS gemessene cu-
toff nahelegt). Dieses Modell steht mit den HESS II- sowie den 3FHL-
Datenpunkten im Einklang.

Der pion bump, der in alle hadronischen Modellen bei ~ 100 MeV
auftritt, liegt auflerhalb des Energiebereichs, der hier betrachtet wur-
de. Nur eine Analyse in diesem Energiebereich, wie die von Malys-
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Abbildung 36: SED von HESS J1745-290 bei GeV- bis TeV-Energien. Ge-
zeigt sind die unter anderem in dieser Arbeit gemessenen
HESS-Spektren sowie Fermi-Messungen von Malyshev u.a.
(2015) und aus den 3FHL- bzw. 3FHL-Katalogen. Diese sind
einer reprasentativen Auswahl von leptonischen und hadro-

nischen Modellen des Emissionsmechanismus gegeniiberge-
stellt.

hev u.a. (2015), kann hadronische Modelle endgiiltig ausschliefien.
Ein Hinweis fiir hadronische Interaktion ist die Detektion von fiinf
Neutrinos aus dem GC mit IceCube (Aartsen u.a., 2013; Supanitsky,
2014).

Abbildung 36 sowie die Diskussionen in diesem Kapitel sowie in
Kapitel 6.3 geben ein reprasentatives Bild des momentanen Verstand-
nisses von HESS J1745-290. Um dartiber hinaus weitere Erkenntnisse,
zu gewinnen sind folgende Schritte denkbar:

Die HESS II-Messung kann erheblich mehr dariiber aussagen, ob
das Spektrum von HESS J1745-290 bei einigen 10 GeV steiler wird,
wenn der energy threshold weiter nach unten verschoben werden kann.
Dazu ist ein detailliertes Verstandnis der HESS II-IRFs nétig. Vor al-
lem die zur Detektorschwelle hin grofier werdende Verzerrung in der
Energieauflosung muss durch systematische Studien besser verstan-
den werden. Die offenen Datenformate, die in Anhang A diskutiert
werden, konnen solche Studien erheblich vereinfachen.

Auch dann bleibt allerdings fraglich, ob eine klassische IACT-Ana-
lyse weitere Aufschliisse iiber die Vorgange im GC geben kann. Eine
3D cube-Analyse, die spektrale und morphologische Informationen
in einer Likelihood-Anpassung kombiniert, hat das Potential, Struk-
turen aufzuldsen, die kleiner sind als die PSF. Zudem wiren dann die
HESS-Messungen direkt mit den Ergebnissen von Fermi vergleichbar

107



108 ANALYSE VON HESS J1745-290 MIT H.E.S.S. II

und konnten sogar in einer kombinierten Anpassung gemeinsam ana-
lysiert werden. Dadurch wiirde das Problem behoben werden, dass
nie ganz klar ist, ob die gleiche Emission untersucht wurde. Im GC
stellt sich allerdings das Problem, dass die komplexe Emission model-
liert werden muss. Wie Abdalla u. a. (2017a) in ihrer 2D-Morphologie-
Analyse gezeigt haben, ist dies aber keinesfalls unmoglich.

Trotz Verbesserungen in der Analysetechnik wird die aktuelle Ge-
neration von IACTs immer durch die relativ schlechte Winkel- und
Energieauflosung sowie ihre Sensitivitdt limitiert sein. Mit CTA wird
im Energiebereich von 10 GeV bis jenseits von 100 TeV eine um ei-
ne Grofienordnung bessere Sensitivitdt verfiigbar sein. Dartiiber hin-
aus wird CTA oberhalb von 1TeV eine Winkelauflésung von 0.03°
haben (Bernlohr u. a., 2013). Dadurch wird es moglich sein, die VHE-
Emission bis auf wenige Bogensekunden zu lokalisieren. Aufierdem
kann die Frage geklart werden, ob es sich bei HESS J1745-290 wirk-
lich um eine Punktquelle handelt oder ob eine mit dem Gas in der
Umgebung korrelierte Morphologie sichtbar wird.
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DUNKLE MATERIE-SUCHE MIT HESS UND FERMI

Der GC-Halo eignet sich besonders fiir die indirekte Suche nach DM,
weil dort die DM-Dichte und damit der J-Faktor relativ grofs ist, der
astrophysikalische Hintergrund der zentralen pc aber keine Rolle
mehr spielt (siehe auch Kapitel 3.2 und 6.4). Dementsprechend gibt
es aktuelle Messungen der UL fiir den geschwindigkeitsgemittelten
Wirkungsquerschnitt der Annihilation von DM (ov), sowohl in der
VHE- (Abdallah u.a., 2016; Abramowski, 2011b) als auch in der HE-
Gammaastronomie (Ackermann u. a., 2017).

Eine Moglichkeit, die aktuellen ULs zu verbessern, ist die Kombi-
nation der Daten von verschiedenen Experimenten in einer gemeinsa-
men ML-Anpassung, wie in Anhang B néher erldutert. Fiir die indi-
rekte DM-Suche haben Ahnen u.a. (2016) dieses Verfahren erstmals
angewendet, indem sie aus der kombinierten Analyse von MAGIC-
und Fermi-LAT- Daten zwischen 500 MeV und 10 TeV ULs auf DM-
Annihilation in dSphs abgeleitet haben. Fiir einige DM-Massen erziel-
ten sie damit eine Verbesserung um einen Faktor 2 im Vergleich zu
fritheren Messungen.

In diesem Kapitel wird die Methode von Ahnen u.a. (2016) auf
das GC iibertragen und eine kombinierte DM-Suche mit HESS- und
LAT-Daten durchgefiihrt. Ein wesentlicher Unterschied besteht in der
Behandlung der LAT-Daten: Ahnen u. a. (2016) konnten auf archivier-
te klassenweise Likelihood-Profile' zuriickgreifen (Ackermann u.a.,
2014a). Diese klassenweisen Likelihood-Profile werden generiert, in-
dem man die Likelihood fiir feste Werte des integrierten Energief-
lusses einer vermessenen Quelle oder Himmelsregion in bestimmten
Energieintervallen tabelliert. Ein Quellmodell, z.B. ein DM-Annihi-
lationsspektrum, kann dann an die Daten angepasst werden, indem
man den integralen Fluss in einer bestimmten Energieklasse berech-
net und die entsprechende Likelihood aus dem tabellierten Profil ab-
liest.

Da solche klassenweisen Likelihood-Profile fiir den GC-Halo nicht
verfligbar sind, wurden die Fermi-Daten in der vorliegenden Studie
erneut analysiert. Dabei wurde eine klassische IACT-Analyse durch-
gefiihrt, die sich am Vorgehen von Abdallah u. a. (2016) orientiert: Die
spektrale und morphologische Form des DM-Annihilationssignales
wurde berticksichtigt, indem konzentrische Ringe als on-Regionen
um das GC gelegt wurden. Die Analysemethode wird im Folgenden
ndher erldutert.

https://gamma-astro-data- formats.readthedocs.io/en/latest/spectra/
binned_likelihoods/index.html

109


https://gamma-astro-data-formats.readthedocs.io/en/latest/spectra/binned_likelihoods/index.html
https://gamma-astro-data-formats.readthedocs.io/en/latest/spectra/binned_likelihoods/index.html

110

Die Fermi-Daten
sollen die
HESS-ULs
verbessern.

DUNKLE MATERIE-SUCHE MIT HESS UND FERMI

8.1 ANALYSE

Die Wahl einer geeigneten ROI innerhalb des GC-Halo, der im Ge-
gensatz zu den (in Gammastrahlung) punktférmigen dSphs eine ver-
gleichsweise grofie Ausdehnung hat, ist der erste Schritt jeder DM-
Suche in dieser Region. Dabei muss vor allem der astrophysikalische
Hintergrund berticksichtigt werden, mit dem ein potenzielles DM-
Signal kontaminiert ist. In der VHE-Gammaastronomie werden Re-
gionen, in denen ein starker Hintergrund erwartet wird, typischerwei-
se von der Analyse ausgenommen, wahrend in der HE-Gammaastro-
nomie versucht wird, die einzelnen Emissionskomponenten zu mo-
dellieren.

Fiir IACT-Analysen reicht es bisher aus, die zentralen 10 pc und da-
mit die Emission von HESS J1745-290 auszusparen. Die diffuse Emis-
sion und grofiskalige Phdnomene wie die Fermi-Blasen spielen durch
das kleine FoV der aktuellen Generation von IACTs und die Art und
Weise, wie der CR-Hintergrund unterdriickt wird (siehe Kapitel 4),
keine grofse Rolle. Fiir die vorliegende Analyse wurde die ROI ge-
wihlt, die auch schon von Abdallah u.a. (2016) und Abramowski
(2011b) untersucht wurde, also das zentrale 1° um das GC mit einer
0.6° breiten Aussparung entlang der Galaktischen Ebene.

In HE-Analysen muss zusétzlich die ausgedehntere diffuse Emis-
sion und die grofsskalige Emission der Fermi-Blasen berticksichtigt
bzw. modelliert werden. In der vorliegenden Analyse wurde jedoch
die gleiche ROI verwendet wie in der VHE-Analyse. Die Ergebnisse
sind daher nur bedingt mit denen von Ackermann u. a. (2017) zu ver-
gleichen, die ein Modell der verschiedenen Emissionskomponenten
im GC erstellt und eine Anpassung am ganzen Himmel durchgefiihrt
haben.

Die vorliegende Analyse dient vielmehr zur Kldrung der Frage,
inwieweit die Bertiicksichtigung von Fermi-Daten zu einer Verbesse-
rung der bisher gemessenen HESS-ULs beitragen kann. Daher wur-
den auch nur Fermi-Daten oberhalb von 10 GeV beriicksichtigt. In
diesem Energiebereich ist die PSF des LAT mit der von HESS ver-
gleichbar und die systematischen Effekte, die von der Anwendung ei-
ner JACT-Analyse auf Fermi-Daten herriihren, sollten weniger stark
ins Gewicht fallen.

Der HESS-Datensatz entspricht dem in Abdallah u.a. (2016) ver-
wendeten. Er umfasst 588 Einzelbeobachtungen (runs), die zusam-
men eine Beobachtungszeit von 253 h ergeben. Die Daten wurden
zwischen 2004 und 2014 mit den vier HESS I-Teleskopen aufgenom-
men. Der mittlere radiale Abstand der Ausrichtungspositionen zum
GC betrug 1.3°, der mittlere Zenitwinkel wihrend der Beobachtungen
lag bei 20°. Des Weiteren wurden die HESS-Standardqualitatskriteri-
en angewendet (Aharonian u. a., 2006).
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Abbildung 37: Fermi-Ereigniskarte mit den 7 ringférmigen on-Regionen, die
in dieser Analyse verwendet wurden. Die Galaktische Ebene
sowie ein 0.3° grofier Kreis um die gezeigten 3FHL-Quellen
wurden von den Analyse ausgenommen.

Die Daten wurden in das FITS-Format exportiert, um eine kombi-
nierte Analyse der HESS- und Fermi-Daten mit Gammapy zu ermog-
lichen, siehe Anhang. Die fiir die vorliegende Analyse verwendeten
Daten stammen aus der HESS-internen FITS-Prod3>.

Fiir die Fermi-Analyse wurden 84 Monate Pass8-Daten mit Hilfe
der Fermi science tools? extrahiert. Die von den Fermi science tools pro-
duzierten FITS-Daten konnen direkt mit Gammapy verarbeitet wer-
den. Die exposure des LAT wurde mit Hilfe von gtexpcube und die
PSF mit gtpsf extrahiert. Die Energieauflosung wurde als ideal ange-
nommen, siehe Gleichung (39).

Um die morphologische Charakteristik eines potentiellen DM-Sig-
nals auszunutzen, wurde die ROI in 7 Ringe um das GC mit einer
Breite von 0.1° und inneren Radii zwischen 0.3° und 0.9° zerlegt. Alle
ROIs sind in Abbildung 37 gezeigt.

2 https://hess-confluence.desy.de/confluence/display/HESS/HESS+FITS+data#
HESSFITSdata-Prod03
3 https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/overview.html
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Abbildung 38: Hintergrundmessung mit HESS. Der Hintergrund wird fiir
jede Beobachtung in einer off-Region im FoV der Kamera be-
stimmt, wie hier beispielhaft fiir run 20193 und die on-Region
mit innerem Radius 0.6° illustriert. Die Ausrichtungsposition
liegt bei (0.5°, 0.4°) in galaktischen Koordinaten. Regionen,
die von der Analyse ausgenommen wurden, sind blau mar-
kiert.

Bei der Extraktion von on-Ereignissen wurden bekannte Gammaquel-
len ausgespart, die fiir die HESS-Analyse aus gamma-cat*, einem of-
fenen Katalog von TeV-Quellen, und fiir die Fermi-Analyse aus dem
3FHL {ibernommen wurden. Die on-Ereignisse wurden dann fiir die
HESS- (Fermi-) Analyse in 48 (4) dquidistant logarithmische Energie-
klassen im Bereich 0.16-10 TeV (10-100 GeV) eingeteilt (siehe auch Ab-
bildung 39).

Der Hintergrund in jeder ROI wurde fiir die Fermi-Daten aus dem
galaktischen diffusen Modell (Acero u.a., 2016) bestimmt. Um den
Problemen des Modells in der GC-Region (siehe Ackermann u.a.,
2012a, und Kaptiel 6) Rechnung zu tragen, wurde es in jedem Energie-
band an die gemessenen Ereignisse in einem 10° x 10° grofien Fens-
ter exklusive der Galaktischen Ebene und 3FHL-Quellen angepasst.

4 https://gamma-cat.readthedocs.io/
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Dann wurde die Anzahl von Hintergrundereignissen in jeder ROI
durch Integration des skalierten Modells bestimmt.

Da es fiir den CR-Hintergrund, der die HESS-Daten dominiert, kein
analytisches Modell gibt, wurde der Hintergrund in jeder ROI in ei-
ner off- Region bestimmt (siehe Kapitel 4). Diese wurde fiir jede Beob-
achtung platziert, wie in Abbildung 38 gezeigt: Die on-Region wurde
an der Ausrichtungsposition des Teleskops reflektiert, wobei Regio-
nen, in denen ein astrophysikalischer Hintergrund erwartet wird, so-
wohl von der on- als auch von der off-Messung ausgeschlossen wur-
den. Lag die Ausrichtungsposition innerhalb der on-Region, wurde
die Uberschneidung von on- und off-Region ebenfalls ausgeschlossen.
Auf diese Weise ist sichergestellt, dass die on- und off-Region exakt
gleich grofs sind. Das ist ein Spezialfall der reflected regions-Methode
(siehe Kapitel 4) fiir den per Konstruktion & = 1. Die on- und off-
Ereignisse wurden dann iiber alle Beobachtungen summiert und die
IRFs gemittelt, wie in Kapitel 5.3 beschrieben.

Sollte es tatsdchlich ein Signal durch DM-Annihilation im GC-Halo
geben, wiirde dies natiirlich auch in den off-Regionen gemessen wer-
den und den Signaliiberschuss in der on-Region reduzieren. Dadurch,
dass die off-Regionen weiter vom GC entfernt platziert werden als
die on-Regionen, ist aber dennoch ein unterschiedlich starkes Signal
zu erwarten, wenn man von einem spitz zulaufenden DM-Profil aus-
geht, wie etwa dem NFW- oder dem FEinasto-Profil. Daher wurden
auch nur diese Profile in der vorliegenden Analyse berticksichtigt.

Als Likelihood-Funktion zur Anpassung eines DM-Signals dient
eine modifizierte Version von Gleichung (53), bei der nicht nur das
Produkt tiber die m Energieklassen, sondern zusétzlich tiber die n
ROIs beachtet werden muss. Aufierdem wird die off-Messung direkt
als Schitzwert fiir den Hintergrund in der on-Region verwendet und
nicht separat angepasst, Hpkg = Nofr- Das entspricht Gleichung (3) in
Abdallah u.a. (2016) bzw. der WStat-Statistik, Gleichung (56), ohne
den off-Term:

1,1 , 1,1 ,
L (p.gig )...uign)lnén )...n((,ﬂln))
mn (u(,i/k) + u(j,k))“&k)
_ sig bkg cexp (0% %) (79)
- (G,k) : p }’Lsig kug . 79
j=1,k=T Ton +

Fiir die kombinierte Analyse muss zusitzlich das Produkt tiber die
beteiligten Experimente berticksichtigt werden,

Liomb =] [£1  fiir 1€ {HESS, Fermi}. (80)
1

Auf diese Weise konnten auch noch weitere Experimente in eine
DM-Suche miteinbezogen werden.
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DM DM — WTW™ (Einasto)
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Abbildung 39: Vorhergesagte Ereignisse aus der Annihilation von zwei DM-
Teilchen mit mpyy = 1TeV in W-Bosonen unter der Annah-
me (ov) = 10726 cm3 s~ !, die man mit dem LAT und HESS
messen wiirde.

Eine Anpassungsstatistik wird aus Gleichung (79) mit Hilfe des
Likelihood-Quotienten

(k) (k.j) (k)
L (“l'sigJ = p'Dl\/% + l‘l'bng )
(kj) (kj)
L (P‘sig) = Kpy )

konstruiert. Das entspricht einem Hypothesentest fiir die Existenz
eines DM-Signals, wobei (ov), fiir die TS > 2.71, bei einem Konfi-
denzniveau von 95% ausgeschlossen sind. Andere Autoren (z.B. Ah-
nen u.a., 2016) berechnen TS auch relativ zum absoluten Maximum
der Likelihood-Funktion.

Die Anzahl von im Detektor erwarteten DM-Ereignissen, ppy, wird
durch Faltung der vorhergesagten DM-Ereignisse mit den HESS- bzw.

LAT-IRFs gemifs Gleichung (34) berechnet. Die Anzahl der vorherge-
sagten DM-Ereignisse erhdlt man mit Gleichung (26). Die priméren

TS = —2log (81)

Gammaspektren il;z werden berechnet wie in Kapitel 3.2 beschrie-
ben. Fiir jeden betrachteten Annihilationskanal wird eine branching
ratio von 100% angenommen. Abbildung 39 zeigt beispielhaft die er-
warteten DM-Ereignisse fiir die Annihilation von DM-Teilchen mit
mpwm = 1 TeV in W-Bosonen unter der Annahme (ov) = 10726 cm3 s~ !,
Die J-Faktoren fiir die on-Regionen dieser Analyse wurden von Ab-

dallah u.a. (2016) tibernommen>.

https://journals.aps.org/prl/supplemental/10.1103/PhysRevLett.117.111301/
supplement.pdf
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Die gemessenen on- und off-Ereignisse fiir HESS und Fermi sind in
Tabelle 5 zusammengefasst. In den HESS-Daten ist kein signifikantes
Signal zu finden, wie bereits von Abdallah u.a. (2016) berichtet. Das
hochste Signifikanzniveau wird in Region 5 mit 2.50 erreicht, in allen
Regionen zusammen werden 30 gemessen®. Daher wurden ULs bei
einem Konfidenzniveau von 95% fiir DM-Massen zwischen 200 GeV
und 50 TeV und einer Annihilation in Eichbosonen (W*W™) und
Leptonen (t*1~) berechnet. Abbildung 40 zeigt sowohl diese ULs
als auch die von Abdallah u.a. (2016) und den thermischen Wechsel-
wirkungsquerschnitt (0V)ermal (siehe Gleichung (25)).

Auflerdem sind erwartete ULs gezeigt, die in dieser Analyse unter
der Annahme, dass kein DM-Signal vorhanden ist, bestimmt wur-
den. Dazu wurden 10000 Paare von on- und off-Daten durch Poisson-
Fluktuation der gemessenen off-Daten simuliert. Die erwarteten ULs
sind mit den ULs von Abdallah u. a. (2016) kompatibel. Die in dieser
Studie gemessenen sind etwas schwicher, besonders oberhalb von
mpm = 1TeV. Dies ist durch den schwachen aber positiven Signal-
tiberschuss zu erklédren, der in dieser Analyse gefunden wurde.

In den LAT-Daten wurde insgesamt ein Signaliiberschuss von 15.3
Ereignissen gemessen, was 0.50 entspricht. Daher wurden ULs in
denselben Annihilationskanilen wie in der HESS-Analyse im kine-
matisch erlaubten Energiebereich zwischen 20 GeV und 10TeV be-
rechnet. Die Ergebnisse sind in Abbildung 41 dargestellt. Aufierdem
sind in Abbildung 41 ULs gezeigt, die von Ackermann u. a. (2017) im
GC bzw. von Ackermann u.a. (2015) in dSphs gemessen wurden.

Die ULs aus dieser Studie sind am niedrigsten fiir mpy ~ 100 GeV
und werden unterhalb davon schlechter, was darauf zurtickzufiihren
ist , dass nur Ereignisse oberhalb von 10 GeV in die Studie miteinbe-
zogen wurden. Allerdings liegt die UL-Kurve insgesamt bis zu einer
Groflenordnung unter der von Ackermann u.a. (2017). Auch wenn
man die grundséatzlich verschiedenen Analysemethoden der beiden
Studien in Betracht zieht, erscheint ein so grofier Unterschied unwahr-
scheinlich.

Der Grund dafiir ist vermutlich, dass in den beiden oberen Ener-
gieklassen (31.6-56.2 GeV bzw. 56.2-100 GeV) in fast allen Regionen
ein negativer Signaliiberschuss gemessen wurde, sieche Abbildung 42.
Das fiihrt zu einem deutlich niedrigeren UL im mpy-Energiebereich,
in dem diese Energieklassen eine Rolle spielen, wie in Abbildung 44
gezeigt. Das ist z.B. im unteren Paneel von Abbildung 41 oberhalb
von 56.2 GeV zu beobachten.

Dies entspricht zwar keiner Entdeckung, dennoch ist der Wert deutlich hoher als
der von Abdallah u. a. (2016) gemessene, siehe https://hess- confluence.desy.de/
confluence/display/HESS/Analysis+Summary+Page%s3A+DM+Search+in+the+Inner+
Galactic+Halo (HESS intern).
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Tabelle 5: Gemessene on- und off-Ereignisse in den 7 ROIs. Die ersten beiden Spalten geben den inneren bzw. dufieren Radius der ringférmigen
Regionen an. Die off-Ereignisse wurden fiir HESS mit Hilfe von reflektierten off-Regionen und fiir Fermi aus dem galaktischen diffusen
Modell bestimmt. Der Ereignisiiberschuss ist ne = Non — Nog. Die Signifikanz dieses Uberschusses wurde mit Gleichung (43) berechnet.

Region Fermi HESS
Inner radius  Outer radius | Non  Hpkg e ) 7 TNon Hpkg MNe o

1 0.3 0.4 16 187 -27 -0.5| 2398 2402 -4  -0.1
2 0.4 0.5 48 444 3.6 04 9148 9301  -153 -1.1
3 0.5 0.6 70 632 6.8 0.6 | 20460 20185 275 1.4
4 0.6 0.7 85 830 20 0.2 | 31139 30785 354 1.4
5 0.7 0.8 95 98.9 -3.9 -0.3| 34605 33987 618 24
6 0.8 0.9 129 113.3 157 1.0 | 38362 37980 382 1.4
7 0.9 1.0 114 1202 -6.2 -0.4 | 37606 37337 269 1.0

Total 557 541.7 15.3 0.5 | 173718 171977 1741 3.0
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HESS-ULs fiir den geschwindigkeitsgemittelten Wirkungs-
querschnitt (ov) von DM-Annihilation im W' W~ -Kanal (a)
und Tt -Kanal (b) bei einem Konfidenzniveau von 95%.
Als DM-Profil wurde die Parametrisierung von Einasto, Glei-
chung (17), angenommen. Die erwarteten ULs wurden aus
10000 Poisson-Realisierungen des gemessenen Hintergrunds

generiert.
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In der Analyse von Ackermann u.a. (2017) wurde der gesamte
Fermi-Energiebereich, oberhalb von 20 MeV in der Analyse bertick-
sichtigt und auflerdem der galaktische diffuse Hintergrund sorgfalti-
ger modelliert.

Trotz der offenkundigen Probleme mit den gemessenen Daten wer-
den im Folgenden die Ergebnisse der kombinierten Analyse gezeigt,
um abzuschitzen, wie sich die HESS-ULs unter Einbeziehung der
Fermi-Daten verdndern. Abbildung 43 zeigt die kombinierten ULs
im WTW™- sowie im 1"t~ -Annihilationskanal sowie das Fehlerband
der kombinierten, erwarteten ULs, die wie oben beschrieben berech-
net wurden. Die gemessenen und erwarteten ULs der separaten HESS-
und Fermi-Analysen sind ebenfalls gezeigt.

Fir den WHW™-Annihilationskanal, Abbildung 43a, liegt das ge-
messene Fermi-UL fast im gesamten Energiebereich unter dem HESS-
UL. Dadurch verbessert sich das kombinierte Limit im Energiebe-
reich 1-10TeV im Vergleich zu der reinen HESS-Messung, liegt aber
iiber dem nur mit Fermi gemessenen UL. Wie es zu diesem Ergeb-
nis kommt, ist in Abbildung 44a illustriert. Der negative Signaliiber-
schuss in den Fermi-Daten bei hohen Energien fiihrt dazu, dass das
globale Maximum der Likelihood (also das globale Minimum in der
TS-Kurve) im Bereich negativer (ov) liegt. Der positive Signaliiber-
schuss in den HESS-Daten hingegen resultiert in einem recht deutli-
chen Minimum bei positiven (ov). Das Minimum der kombinierten
TS-Kurve und daraus resultierend auch das kombinierte UL liegen
dementsprechend dazwischen.

Betrachtet man die Kurven der erwarteten ULs in Abbildung 43a
ergibt sich ein passenderes Bild, namlich eine Verbesserung des kom-
binierten ULs im Energiebereich um 700 GeV, in dem die HESS- und
Fermi-Messungen vergleichbare ULs liefern. Abbildung 44b zeigt die
gemittelten TS-Kurven aus den 10000 simulierten Beobachtungen, aus
denen die erwarteten ULs gewonnen wurden. Da in keinem der simu-
lierten Datensitze ein Signaliiberschuss vorhanden ist, liegen die glo-
balen Minima der TS-Kurven fiir HESS und Fermi in etwa {ibereinan-
der und die Kombination der beiden Kurven fiihrt zu einer Verbesse-
rung des UL. Da der Energiebereich, in dem beide Messungen gleich
gut sind, allerdings relativ schmal ist, ist auch die Verbesserung der
HESS-ULs durch die Miteinbeziehung der Fermi-Daten tiberschau-
bar.

Im Tt -Annihilationskanal, Abbildung 43b, ist bereits oberhalb
von 500 GeV das HESS-UL besser als das von Fermi. Daher ist das
aus den Daten ermittelte kombinierte UL in einem vergleichsweise
breiten Energiebereich bis zu einem Faktor 2 besser als die ULs aus
den HESS- bzw. Fermi-Analysen. Die erwarteten UL-Kurven geben
ein dhnliches Bild ab wie im W' W™ -Annihilationskanal: Nur in ei-
nem sehr schmalen Energiebereich kommt es zu einer marginalen
Verbesserung des HESS-ULs durch die kombinierte Analyse.
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Abbildung 41: Fermi-ULs fiir den geschwindigkeitsgemittelten Wirkungs-
querschnitt (ov) von DM-Annihilation im W W™~ -Kanal
(@) und Tttt -Kanal (b) bei einem Konfidenzniveau von
95%. Als DM-Profil wurde die NFW-Parametrisierung, Glei-
chung (16), angenommen. Die erwarteten ULs wurden aus
10000 Poisson-Realisierungen des gemessenen Hintergrunds
generiert.
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Abbildung 42: Gemessene Fermi-Ereignisse im GC-Halo. Obwohl insgesamt

ein positiver Signaliiberschuss vorliegt, dominiert der negati-
ve Signaliiberschuss bei hohen Energien wahrscheinlich die
ULs auf DM-Annihilation.
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Abbildung 43: Kombinierte-ULs fiir den geschwindigkeitsgemittelten Wir-

kungsquerschnitt (ov) von DM-Annihilation im WtW~-
Kanal (a) und Tt -Kanal (b) bei einem Konfidenzniveau
von 95%. Zum Vergleich sind die mit HESS und Fermi sepa-
rat ermittelten ULs erneut gezeigt.
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Abbildung 44: TS-Kurven fiir die kombinierte Analyse der gemessenen Da-
ten (a) und der simulierten Erwartung (b). Die Kombination
des TS-Kurven ist nur sinnvoll, wenn &hnliche Messungen
vorliegen.
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8.3 SCHLUSSFOLGERUNGEN

In diesem Kapitel wurde eine kombinierte Analyse von HESS- und
Fermi-Daten zur DM-Suche im GC-Halo vorgestellt. Beide Datensét-
ze wurden dazu zuerst separat mit einer klassischen IJACT-Methode
analysiert, die in HESS bereits in der Vergangenheit zur DM-Suche
angewendet wurde. Wéahrend die HESS-Ergebnisse mit bereits verof-
fentlichen Ergebnissen weitgehend konsistent waren, gab es in der
Analyse der Fermi-Daten deutliche Ungereimtheiten.

Diese sind letztendlich darauf zuriickzufiihren, dass die Analyse-
methode, die auf einer on- und einer off-Messung beruht, fiir die
Fermi-Daten nicht vorbehaltlos geeignet ist. Die off-Daten miissen
aus dem galaktischen IEM extrahiert werden, das im GC ohnehin mit
grofien systematischen Fehlern behaftet ist. Es ist davon auszugehen,
dass die bei den fiir Fermi relativ hohen Energien (> 10 GeV), die in
dieser Analyse untersuche wurden, besonders ausgepragt. Der Ver-
such, ein realistischeres Hintergrundmodell durch eine Anpassung
an gemessene Daten in der Region zu generieren, war nur bedingt
erfolgreich. Nicht ohne Grund ist die in Fermi tibliche Methode ei-
gentlich die 3D-Modellierung der gemessenen Emission im gesamten
Energiebereich.

Abbildung 43a gibt einen weiteren Hinweis darauf, dass die An-
wendung der IACT-Analysemethode auf Fermi-Daten in dieser Stu-
die problematisch ist: Das erwartete kombinierte Limit im Energiebe-
reich um 2 TeV ist etwas schlechter als das HESS-UL. In den ULs, die
aus den HESS- bzw. Fermi-Daten gewonnen wurden, konnten solche
Effekte mit einem von 0 verschiedenen Signaliiberschuss in einem der
Datensitze erklart werden (siehe Abbildung 44a). In den simulierten
Datensétzen, auf dem die erwarteten ULs beruhen, ist allerdings per
Konstruktion kein Signaliiberschuss vorhanden.

Eine mogliche Erkldrung fiir dieses Verhalten der kombinierten er-
warteten ULs ist, dass es in der Fermi-Analyse zu einer Verzerrung
in der Anpassung des DM-Spektrums kommt. In Abbildung 44b ist
das Minimum der TS-Kurve fiir Fermi von 0 verschoben. Eine solche
Verschiebung ist analog zu einem Signaliiberschuss im gemessenen
bzw. simulierten Datensatz. Dieses Verhalten kann zu dem in Ab-
bildung 43a beobachteten Effekt fithren. Wie in Kapitel 5 dargelegt,
konnen Verzerrungen selbst in den einfachsten Szenarien auftreten.
Ein Grund fiir die Verzerrung im vorliegenden Fall kénnte die niedri-
ge Zahl gemessener Ereignisse sein (siehe Tabelle 5), aufgrund derer
grofie Fluktuationen in den simulierten Daten zu erwarten sind. Erste
Studien, in denen die Anzahl der Fermi-Ereignisse kiinstlich erhoht
wurde, bestitigen diese Vermutung.

Dennoch wird es immer notig sein, Fermi-Analysen durchzufiih-
ren, da nicht immer archivierte Likelihood-Profile einer bestimmten
DM-Suche vorliegen, wie es in der Analyse von Ahnen u.a. (2016)
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Eine 3D-Analyse fiir
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der Fall war. Sinnvoller wire es eventuell, die Fermi-Daten mit eta-
blierten Methoden, also einer 3D-Analyse, zu untersuchen und neue
Wege in der Analyse von IACT-Daten zu beschreiten. Die Entwick-
lung und das Testen einer solchen Analyse fiir HESS-Daten konnte
daher eine Moglichkeit sein, neue Impulse fiir DM-Suchen mit HESS
zu geben. Vielleicht ergeben sich dadurch bereits Verbesserungen im
Vergleich zu bisher veroffentlichten Suchen.

In jedem Fall wird friither oder spiter die Notwendigkeit auftre-
ten, IACT-Daten mit Fermi-Daten kombiniert zu analysieren, wenn al-
le anderen Moglichkeiten, Verbesserungen zu erzielen, ausgeschopft
sind. Dies konnte z.B. wie in der Analyse von Ahnen u.a. (2016)
geschehen, also mit unterschiedlichen Analysemethoden auf beiden
Seiten und einer Kombination der Daten in der Likelihood-Funktion.
Allerdings wire es auch hier wiinschenswert, eine 3D-Analyse auf
der IACT-Seite zur Verfiigung zu haben, um eine bessere Vergleich-
barkeit der Ergebnisse zu erzielen und eine kohdrente kombinierte
Suche durchzufiihren.

Unabhingig von allen Problemen, die die Analysemethode betref-
fen, offenbart dieses Kapitel aber ein weiteres Problem: Die Kombina-
tion der Daten ist nur dann sinnvoll, wenn tiber einen breiten Energie-
bereich dhnliche gute ULs aus den Einzelmessungen vorliegen, wie
es auch in der Studie von Ahnen u.a. (2016) der Fall war (siehe dort
Abbildung 2). Das ist darauf zurtickzufiihren, dass bei der DM-Suche
eine Anpassung mit nur einem Parameter, (ov), durchgefiihrt wird.
Das entspricht der Anpassung einer Modellamplitude. Allein die Tat-
sache, dass Daten iiber einen breiteren Energiebereich verftigbar sind,
fithrt daher nicht zwangslaufig zu einer signifikanten Verbesserung
der ULs. Eine Verbesserung ist nur in Anpassungen mit mehreren Pa-
rametern zu erwarten, wenn Informationen aus weit entfernten Ener-
giebereichen, die Likelihood-Oberfldache deutlich einschranken.

Mit dem Beginn der CTA-Beobachtungen ist mit neue Erkenntnis-
sen beztiglich des indirekten Nachweises von DM zu rechnen. Zu
diesem Thema gibt es bereits einige Studien (z.B, Pierre u.a., 2014;
Wood u.a., 2013). CTA wird den fiir IACTs zugéanglichen Energie-
bereich auf 0.05-100 TeV erweitern und die bisher gemessenen ULs
um bis zu eine Grofsenordnung verbessern. Die Unsicherheiten bei
der Parametrisierung des DM-Profils im GC sowie Unterschiede in
den betrachteten Annihilationskandlen werden aber weiterhin zu sys-
tematischen Fehlern in den Messungen fiihren. Auflerdem nehmen
alle Studien Anordnungen der CTA-Teleskope an, die nicht notwendi-
gerweise mit dem tatsdchlich realisierten CTA-Array iibereinstimmen.
Daher sind Aussagen iiber die Fahigkeiten von CTA nicht mit letzter
Sicherheit zu treffen. Es ist allerdings zu erwarten, dass die ULs den
thermischen Wirkungsquerschnitt in einem breiteren Energiebereich
erreichen als bisher.
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OFFENE DATENFORMATE

Die aktuelle Generation von IACTs in der VHE-Gammaastronomie,
HESS, MAGIC und VERITAS, ist seit tiber einer Dekade in Betrieb.
Die Kalibrierung, Rekonstruktion und Analyse der entstehenden Da-
ten geschieht dabei weitgehend ohne Kollaboration zwischen den ver-
schiedenen Experimenten. Das schldgt sich am deutlichsten in der
Verwendung von proprietiren Datenformaten und proprietarer Soft-
ware nieder. Die Daten jedes Experiments werden als serialisierte C++
Objekte in ROOT-Dateien (Brun und Rademakers, 1997) gespeichert
und koénnen nur mit der Software des jeweiligen Experiments gele-
sen werden, obwohl es an vielen Stellen die Moglichkeit gédbe Daten
auszutauschen, wie in Abbildung 45 illustriert. Da CTA als open obser-
vatory betrieben wird (Actis u. a., 2011), alle Daten sowie die Analyse-
software also offentlich zuganglich sein miissen, ist die Entwicklung
offener Datenformate von hochster Dringlichkeit. Daher haben die
aktuellen IACTs begonnen, ihre Daten ins Flexible Image Transport
System (FITS)-Format zu exportieren.

Das FITS-Format wurde in den 1980er Jahren von optischen Astro-
nomen definiert, die vor dhnlichen Problemen standen wie die VHE-
Gammaastronomie heute (Wells u.a., 1981). In den 1990er Jahren
hat die Office of Guest Investigator Programs (OGIP)-Arbeitsgruppe
der NASA zahlreiche Empfehlungen erarbeitet, wie Rontgendaten
im FITS-Format zu speichern sind, von denen einige in den FITS-
Standard tibernommen wurden. Die neueste Version ist aus dem Jahr
2010 (FITS 3.0, Pence u. a., 2010).

Gamma-ray Data Science tools Data
Telescopes . (“Level 3" in CTA) (“Level 4 & 5”in CTA)
'e(;:a:e Fer:mi_ST
Fermi-LAT Events pointlike Images
HAWC |::> RFs |:> Fermipy |:> Spectra
H.ES.S. Background Gammapy Light-curves
MAGIC Livetime cto_ols Fitresults
VERITAS Pointing Naima Catalogs
CTA 3ML

Abbildung 45: Datenformate in der Gammaastronomie. Der Zweck offener
Datenformate ist es, die Zusammenarbeit von Wissenschaft-
lern verschiedener Experimente zu férdern. Diese ist in Zei-
ten unabdingbar, in denen Multiwellenléngen-Astronomie
immer mehr in der Vordergrund riickt. Abbildung aus Deil
u.a. (2017b).
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OFFENE DATENFORMATE

Ein Vorteil, den der Export von IACT-Daten in offene Datenforma-
te neben der Prototypenentwicklung fiir CTA bringt, ist die Moglich-
keit, open-source Analysesoftware wie Gammapy (sieche Anhang B),
ctools (Knodlseder u. a., 2016), Fermipy (Wood u. a., 2017), 3ML (Via-
nello u.a., 2015), Naima (Zabalza, 2015) und andere zu nutzen, die
den Zugang zu neuen Analysemethoden wie 3D-Analyse fiir IACTs
oder kombinierte Analysen ermdglichen. Daher wurde 2016 ein Fo-
rum’ zur Entwicklung offener Datenformate in der Gammaastrono-
mie ins Leben gerufen. Dabei werden entweder existierende FITS-
bzw. OGIP-Formate an die Bedtirfnisse der Gammaastronomie ange-
passt oder neue Datenformate entwickelt. Der Entwicklungsprozess
ist informell und die bisher erarbeiteten Formate sind als Vorschla-
ge fiir einen in Zukunft zu definierenden, endgiiltigen Standard zu
betrachten.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden Beitrdge zum Export von HESS-
Daten ins FITS-Format auf dem sogenannten data level 3 (DL3) geleis-
tet, das Ereignislisten und IRFs umfasst, und somit die Schnittstelle
zwischen der Detektor-Ebene mit Kalibration, Rekonstruktion sowie
Gamma-Hadron-Separation und der Ebene wissenschaftlicher Analy-
se darstellt. Ab dieser Ebene kann man die Daten aller Gammatele-
skope, aber auch anderer Experimente, die einzelne Ereignisse rekon-
struieren, wie z. B. Neutrino-Teleskope, im Prinzip gleich behandeln.

Ein Unterschied zwischen den verschiedenen Experimenten ist bei-
spielsweise, ob das Teleskop wéhrend einer festgelegten Beobach-
tungszeit auf eine Himmelskoordinate ausgerichtet ist oder kontinu-
ierlich am Himmel entlanggefahren wird. In der aktuellen Version
des Datenformates wird von ersterem ausgegangen. Daher wird in
HESS fiir jeden run eine Ereignisliste und ein Satz von IRFs exportiert,
von denen angenommen wird, dass sie fiir die Dauer der Beobach-
tung konstant sind, siehe Abbildung 9 fiir ein Beispiel mit effektiver
Flache und Energieauflosung. Die IRFs werden in der FITS multidi-
mensional array-Konvention gespeichert (siehe Anhang B in Cotton
u.a., 1995). Die effektive Flache beispielsweise ist in Form einer Ta-
belle mit 5 Spalten und einer Zeile abgelegt: Eine Spalte enthalt die
effektive Flache als Funktion von Energie und Abstand von der Aus-
richtungsposition als 2-dimensionales array. Die anderen 4 Spalten
enthalten Informationen {iiber die Klasseneinteilung dieses arrays, je-
weils 2 fiir die unteren und oberen Klassengrenzen der beiden Ach-
sen.

DL4 umfasst prozessierte Daten wie Himmelskarten oder Energie-
spektren. Fiir die vorliegende Arbeit sind vor allem letztere relevant.
Dafiir wurden die in der Rontgenastronomie tiblichen Datenformate
(ARF und RMF, siehe Davis, 2001) auf die VHE-Gammaastronomie
tibertragen.

1 https://gamma-astro-data-formats.readthedocs.io
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GAMMAPY

Gammapy (Deil u.a., 2017a; Donath u. a., 2015) ist ein Python-Paket,
das zur Analyse von Daten der HE- und VHE-Gammaastronomie
dient, und ein Prototyp fiir die CTA science tools. Es ist Astropy (Ro-
bitaille u. a., 2013) als sogenanntes affiliated package angegliedert und
baut auf Numpy, Scipy und eine Reihe anderer Python-Pakete' auf.

Die Kernaufgabe von Gammapy ist in Abbildung 46 illustriert: die
Analyse bzw. Simulation von DL3-Daten. Die Grundlage bilden die
offenen Datenformate, die in Anhang A diskutiert wurden. Bisher
wurde der Fokus auf die Implementierung einer klassischen IACT-
Analyse gelegt, also 2D-Morphologie-Anpassungen und eine 1D-Spek-
tralanalyse, wie in Kapitel 4 beschrieben. Jouvin u.a. (2017) haben
aber auch schon erste Schritte in Richtung einer 3D-Analyse unter-
nommen.

Die Funktionalitit von Gammapy ist detailliert in der Online-Do-
kumentation® beschrieben, dort finden sich auch zahlreiche Code-
Beispiele in Form von Tutorial-notebooks. Im Folgenden werden nur
die Module ndher erldutert, die im Rahmen dieser Arbeit hauptsach-
lich weiterentwickelt wurden: gammapy.irf und gammapy.spectrum.
Diese beiden Module bilden die Grundlage zur Durchfiihrung einer
1D-Spektralanalyse.

Das gammapy . irf-Modul ist daftir verantwortlich, IRFs zu lesen, die
im FITS-Format (siehe Anhang A) gespeichert sind, und fiir verschie-
dene Analysemethoden aufzubereiten. Im Rahmen der vorliegenden
Arbeit wurde dies fiir die effektive Flache und die Energiedispersion
implementiert. Fiir die 1D-Spektralanalyse miissen die IRFs, die als
Funktion der Energie und des Abstands von der Ausrichtungspositi-
on (offset) vorliegen, lediglich fiir eine bestimmte Quellposition inter-
poliert werden. Die Interpolation wurde mit Hilfe eines NDDataArrays
realisiert, das aufbauend auf dem Scipy RegularGridInterpolator
implementiert wurde und auch fiir andere Zwecke verwendet wer-
den kann. Fiir die Energiedispersion muss aufierdem die Konvertie-
rung in eine response matrix, Gleichung (36), beachtet werden. Die so
extrahierten 1D-IRFs konnen mit Hilfe von gammapy.irf auch in den
OGIP-Formaten ARF bzw. RMF gespeichert werden. Dies erlaubt bei-
spielsweise ihre Verwendung in Softwarepaketen wie Sherpa (Refsdal
u.a., 2009).

Die Klasse SpectrumExtraction in gammapy.spectrum erstellt aus
einer Ereignisliste on- und off- Vektoren fiir eine bestimmte Himmels-

1 http://docs.gammapy.org/en/latest/install/dependencies.html
2 http://docs.gammapy.org/en/latest/
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Abbildung 46: Gammapy verarbeitet Ereignislisten und IRFs verschiedener
Instrumente und erstellt daraus z.B. Himmelskarten, Ener-
giespektren oder Lichtkurven. Bisher wurde es vor allem zur
Analyse von Fermi-, CTA- und HESS-Daten eingesetzt.

region mit der reflected regions-Methode. Dafiir greift sie auf das Astro-
py regions-Paket3 zuriick, zu dem im Rahmen dieser Arbeit ebenfalls
Beitrage geleistet wurden. Mit der Klasse SpectrumFit kann unter Zu-
hilfenahme der 1D-IRFs an diese Vektoren ein Quellmodell mit der
forward folding-Methode und der WStat- oder Cash-Statistik angepasst
werden (siehe auch Kapitel 4.1). Die Berechnung von Flusspunkten
in festgelegten Energieintervallen bildet den Abschluss der Spektral-
analyse. Die on- und off-Vektoren kénnen auch in das OGIP-Format
PHA exportiert werden, sodass die Modellanpassung auch in Sherpa
durchgefiihrt werden kann.

Eine ausfiihrliches Beispiel fiir eine 1D-Spektralanalyse ist unter
http://docs.gammapy.org/en/latest/notebooks/spectrum_analysis.
html zu finden. Die Implementierung beruht auf dem Bestreben, die
Analyse moglichst modular aufzubauen, sodass einerseits alle Zwi-
schenergebnisse leicht zugéanglich und andererseits einzelne Analys-
schritte wie etwa die Hintergrundschatzung komfortabel gegen neue
Methoden auszutauschen sind.

Systematische Tests der Funktionalitdt von gammapy . spectrum wur-
den im Rahmen des HESS DL3 data release* durchgefiihrt, dessen Ziel
es ist, einen Teil der privaten HESS-Daten offentlich zu machen, um
die Entwicklung der offenen Datenformate in der Gammaastrono-
mie (Anhang A) sowie der dazugehorigen Analysesoftware, wie etwa
Gammapy, zu fordern.

3 http://astropy-regions.readthedocs.io
4 https://hess-confluence.desy.de/confluence/display/HESS/HESS+FITS+data+
-+Test+data+release+1 (HESS intern)
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GAMMAPTY

Die in Gammapy implementierte Funktionalitit wurde in dieser
Arbeit fiir die Studien in den Kapiteln 5 und 8 verwendet. Es gibt
aber auch andere Autoren, die ihre Analysen auf gammapy.spectrum
aufbauen. Lefaucheur u.a. (2017) haben Simulationen zu extragalak-
tischen Fragestellungen mit CTA durchgefiihrt, die auf den hier vor-
gestellten Modulen basieren. Trichard (2017) hat eine Methode ent-
wickelt, um PeVatrons in der geplanten Durchmusterung der Galakti-
schen Ebene mit CTA zu finden, die ebenfalls spektrale Anpassungen
mit Gammapy verwendet. Dariiber hinaus hat auch MAGIC begon-
nen, seine Daten ins FITS-Format zu exportieren und es gibt erste
Studien zu einer kombinierten Spektralanalyse des Krebsnebels mit
MAGIC-, HESS- und Fermi-Daten.

Uber die letzten Jahre hat sich Gammapy deutlich weiterentwickelt
und ist heute ein aktives Projekt mit Beitrdgen von mehr als 30 Astro-
nomen®. Die Vorteile, die das Aufbauen auf Numpy, Scipy und Astro-
py mit sich bringt, haben dazu gefiihrt, dass Gammapy auch in den
ersten CTA-Simulationen Verwendung findet. Die nédchsten Schritte
sollten die Entwicklung einer robusten 3D-Analyse sowie eines koha-
renten Nutzer-Interfaces fiir die bestehende Funktionalitit sein. Der
Erfolg dieser Projekte hiangt wesentlich davon ab, ob sich Entwickler
finden, die bereit sind, genug Zeit und Energie in diese Arbeit zu
investieren.

5 https://www.openhub.net/p/gammapy
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