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Kapitel 1

Einleitung

Seit Jahrhunderten nutzen die Menschen das sichtbare Licht der Sterne, um Er-
kentnisse iiber das Weltall zu gewinnen. Mit der Eréffnung neuer Beobachtungs-
fenster — vom Radio-Bereich bis hin zu den héchsten Energien (einige Joule pro
Elementarteilchen) — hat das Gebdude des physikalischen Wissens einen enormen
Zuwachs bekommen. Mit der sich verbessernden Beobachtungstechnik wurde auch
das Weltbild entscheidend verdndert: von der Erde als Scheibe iiber das heliozen-
trische System bis hin zu einem expandierenden Universum, das mehr Dimensio-
nen hat als ein Mensch Finger an der Hand. Und das Ende dieser Entwicklung
ist noch nicht abzusehen.

Die TeV-Gamma-Astronomie ist ein junges Gebiet der Astrophysik — erst
vor 15 Jahren wurde der Crab-Nebel nachgewiesen — und der Schwerpunkt gilt
hauptsichlich den kosmischen Photonen mit Energien im TeV-Energiebereich
(1 TeV = 10 eV). Die Erzeugungsmechanismen dieser hochenergetischen Strah-
lung sind noch nicht vollsténdig geklart; es werden jedoch immer mehr verschiede-
ne galaktische sowie extragalaktische Objektklassen entdeckt, die imstande sind,
einen nachweisbaren Fluss dieser Strahlung zu produzieren. Es zeigt sich, dass
die Emissionseigenschaften der hochenergetischen Gamma-Strahlung sowohl mit
Emission der elektromagnetischen Strahlung in anderen Wellenléngen als auch
mit der Produktion von hochenergetischen geladenen Teilchen wie Elektronen
oder Protonen in Verbindung steht. Trotz der beeindruckenden Fortschritte sind
noch viele Zusammenhénge unklar, und ein einheitliches Bild der Strahlungsent-
stehung im Universum bleibt bislang verborgen.

Die HEGRA-Kollaboration hat in den Jahren 1996-2002 ein stereoskopisches
System von fiinf Cherenkov-Teleskopen auf der Kanarischen Insel La Palma be-
trieben. Wihrend dieser Zeit wurden unter anderem Energiespektren von vier
inzwischen etablierten extragalaktischen TeV-Gamma-Quellen gemessen, die alle
in dieser Arbeit verwendet wurden.

Das sogenannte extragalaktische Hintergrundlicht (EHL) ist das akkumulierte
Licht aller Sterne aus allen Epochen, das annéhernd isotrop das Universum erfiillt.
Ein Teil dieses Lichtes wird von interstellarem Staub absorbiert und bei gréfleren
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2 1. Einleitung

Wellenlédngen reemittiert. Das EHL beinhaltet wichtige kosmologische Informa-
tionen iiber die Sternentstehung und -entwicklung sowie iiber die Entstehung
und Evolution von Galaxien. Insgesamt erstreckt sich der Wellenldngenbereich
des EHL von 0.1 bis 1000 gm, also vom Ultraviolett-Bereich bis hin zum Fern-
Infrarot-Bereich. Direkte Messungen des EHL sind jedoch vor allem wegen den
starken Vordergrundemissionen schwierig, was insbesondere im mittel-infraroten
Bereich bislang lediglich zu sehr hohen oberen Grenzen fiihrte.

TeV-Photonen kénnen von den Photonen des EHL iiber den Prozess der Paar-
bildung Yrev Yerr — €' e absorbiert werden. Die Absorption ist stark energie-
abhéngig und um so stéarker, je weiter entfernt sich der TeV-Gamma-Emitter
befindet. Galaktische Quellen von TeV-Gamma-Strahlung sind zu nah, um zu ei-
ner nachweisbaren Abschwéichung der Photonfliisse zu fithren. Dagegen wird eine
deutliche Modulation der Quellspektren extragalaktischer Gamma-Quellen durch
die Absorption der TeV-Photonen erwartet. Dies ermdglicht eine faszinierende
Anwendung der gemessenen TeV-Gamma-Strahlung: Durch eine Kombination
des gemessenen Energiespektrums der extragalaktischen TeV-Gamma-Emitter
und physikalische Annahmen iiber das tatsdchliche Quellspektrum dieser Emit-
ter konnen indirekte Einschrankungen auf die Energiedichte des EHL hergeleitet
werden. Die vorliegende Arbeit beschéftigt sich mit verschiedenen Moglichkei-
ten einer solchen Einschriankung. Als Ergebnis dieser Untersuchung werden obere
Grenzen auf das Minimum der EHL-Dichte im mittel-infraroten Bereich angege-
ben sowie die Moglichkeit einer erhdhten Energiedichte im nah-infraroten Bereich
diskutiert.

Zunichst werden in Kapitel 2 die Grundlagen der Gamma-Astronomie erldutert,
sowie die Messtechniken der TeV-Gamma-Astronomie und die Erzeugungsmodel-
le von TeV-Gamma-Strahlung vorgestellt. In Kapitel 3 wird auf die Funktions-
weise von Cherenkov-Teleskopen und des stereoskopischen Teleskop-Systems der
HEGRA-Kollaboration eingegangen, mit dem die verwendeten Energiespektren
der TeV-Gamma-Quellen gemessen wurden. Kapitel 4 ist dem Ursprung, den Mes-
sungen und den theoretischen Modellen des extragalaktischen Hintergrundlichtes
gewidmet. In Kapitel 5 wird ausfiihrlich auf die Absorption der TeV-Gamma-
Strahlung durch den Prozess der Paarerzeugung eingegangen. Die verschiede-
nen Abhéngigkeiten der optischen Tiefe fiir die TeV-Photonen werden ebenfalls
erlautert. Die moglichen Methoden fiir die Einschrdnkungen auf die Energiedich-
te des EHL sowie die Ergebnisse solcher Einschrinkungen werden in Kapitel 6
vorgestellt und diskutiert. Schliefilich werden in Kapitel 7 die Ergebnisse zusam-
mengefasst und mit einem Ausblick abgeschlossen.



Kapitel 2

Gamma—Astronomie

2.1 Einfiihrung

Erst in der Mitte des 20. Jahrhunderts gelangen die ersten astronomischen Mes-
sungen auflerhalb des schmalen Frequenzbandes des sichbaren Lichts. Durch neu-
artige Technologien ercffneten sich zuerst neue Beobachtungsfenster im Radio-
bereich und dann auch in den Infrarot-, Ultraviolett-, Réntgen- und Gamma-
Bereichen sowie im Bereich der héchsten Energien von mehreren 103 eV (10 TeV).
In Abbildung 2.1 ist der gesamte Energiebereich der heute zugénglichen elektro-
magnetischen Strahlung abgebildet. Im gesamten Spektrum (mit wenigen Aus-
nahmen), vom Radiobereich bis zu den héchsten Energien, sind Beobachtun-
gen moglich. Dies fiihrte zu enormen Fortschritten unserer Kenntnis iiber die
Vorgénge im Universum und dessen Geschichte.

Seit Viktor Hess im Jahre 1912 bei seinen Ballonexperimenten die kosmische

Strahlung entdeckte ( , ), ist die Untersuchung der Komposition und
der Herkunft dieser Strahlung zu einem der umfangreichsten Gebiete der Astro-
physik geworden (siche z. B. ( )). Nach dem

heutigen Wissensstand besteht die kosmische Strahlung aus einer Vielzahl ver-
schiedener Teilchen, deren Energie sich bis zu mehreren 10%° eV erstreckt. Zum
einen sind dies die geladenen Teilchen wie vor allem Protonen und Alphateilchen
und zum geringeren Teil schwerere Kerne sowie bis zu einer gewissen Energie auch
Elektronen, zum anderen die ungeladene Komponente bestehend aus Photonen,
Neutrinos und Neutronen. Die geladenen Teilchen verlieren auf ihrem Weg zur
Erde die Information iiber ihre Herkunftsrichtung, da sie durch interstellare Ma-
gnetfelder abgelenkt werden, und treffen isotrop auf die Erde ein. Mit Ausnahme
der hochsten Energien eignen sie sich daher nicht, um Riickschliisse auf eine be-
stimmte Emissionsregion ziehen zu konnen. Die ungeladenen Teilchen erreichen
die Erde dagegen aus der Richtung der sie emittierenden Quelle. Mit ihnen ist also
eine detaillierte Untersuchung der astrophysikalischen Prozesse der Emissionsre-
gion moglich. Photonen eignen sich besonders gut fiir das Studium kosmischer
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4 2. Gamma—Astronomie
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Abbildung 2.1: Schematische Darstellung des gesamten elektromagnetischen Spek-
trums (aus ( )). Am hochenergetischen Ende sind zusétzlich die iibli-
chen Energieeinheiten der Astroteilchenphysik eingetragen. Grenzen zwischen ver-
schiedenen Béndern sind flieflend.

Objekte, wobei Absorption in der Quelle oder auf dem Wege zu uns den Photo-
nenfluss erheblich abschwichen kann. Neutrinos verlassen dagegen ungehindert
die Emissionsregion, sind jedoch wegen ihres sehr kleinen Wechselwirkungsquer-
schnitts schwer nachzuweisen. Neutronen kénnen bei einer mittleren Lebensdauer
von 887 s nur bei sehr hohen Energien weite Strecken zuriicklegen. Ungliicklicher-
weise iiberwiegt der geladene Anteil der kosmischen Strahlung den ungeladenen,
was die Messungen des Letzteren erheblich erschwert.

Entgegen dem Energiespektrum normaler Sterne, die annéhernd eine Schwarzkorper-
strahlung emittieren, der eine effektive Temperatur zugewiesen werden kann, liegt
einigen Objekten im Universum kein (thermisches) Schwarzkorperspektrum zu-
grunde. Der Emissionsregion kann somit keine thermodynamische Temperatur
zugeordnet werden, da sie sich nicht im thermodynamischen Gleichgewicht befin-
det. Die Gesamtheit dieser Objekte wird oft als das nicht-thermische Universum
bezeichnet. Das beobachtete Energiespektrum folgt meist einem Potenzgesetz der
Form

dN/dE « B, (2.1)

wobei dN/dE die differentielle Photon-Energieverteilung und « ein positiver Ex-
ponent sind.

Die Physik, die sich mit Photonen der hochenergetischen kosmischen Strah-
lung (mit Energie E ; 1 MeV) beschiftigt, wird als Gamma-Astronomie bezeich-



2.2. Ziele der Gamma—Astronomie 5

net. Die meisten in der Gamma-Astronomie bislang gemessenen Quellen gehéren
zum nicht-thermischen Universum, wobei die Strahlung von sowohl galaktischen
als auch extragalaktischen Objekten beobachtet wurde. Der Bereich der Gamma-
Astronomie erstreckt sich mittlerweile iiber mehrere Dekaden der Energie und
wurde mit Hilfe sehr unterschiedlicher Techniken zugénglich. In der vorliegenden
Arbeit werden ausschliellich Energiespektren der extragalaktischen Quellen der
Gamma-Astronomie im TeV-Bereich (TeV-v-Astronomie) verwendet, auf deren
Erzeugungsmechanismen im Abschnitt 2.4 eingegangen wird.

2.2 Ziele der Gamma—Astronomie

Ursprung der geladenen kosmischen Strahlung: Historisch betrachtet war
die Suche nach der Herkunft der geladenen kosmischen Strahlung eine der wich-
tigen Motivationen der TeV-v-Astronomie. Denn eines der grossen Mysterien
bleibt der Ursprung der geladenen kosmischen Strahlung. Der Suche liegt das
folgende Szenario zugrunde: Bei dem sogenannten hadronischen Ursprung der
TeV-Gamma-Strahlung werden zuerst Hadronen (meist Protonen) zu sehr hohen
Energien beschleunigt. Durch Proton-Proton Stéfie (oder allgemein Kernstofie)
entstehen Pionen, wobei die neutralen Pionen nach einer sehr kurzen mittleren
Lebensdauer von 8.4 - 10717 s mit einer Wahrscheinlichkeit von fast 99 % elektro-
magnetisch in zwei Gamma-Quanten zerfallen:

70 — vy (2.2)

Die Quellen, deren TeV-Gamma-Strahlung auf diesen Prozess zuriickgefiihrt wer-
den kann, wiren auch Quellen der galadenen kosmischen Strahlung. Drei Emitter
der TeV-Photonen aus der Klasse der Supernova-Uberreste mit Anzeichen der ha-
dronischen Beschleunigung wurden bereits gefunden: SN 1006 ( ,

), Cas-A ( : ) und RX J1713 ( , ),
das kiirzlich Gegenstand intensiver Diskussionen wurde ( , :

, ; , ). Alle drei Objekte sind bislang nicht
eindeutig als Beschleuniger der Hadronen identifiziert worden. Die meisten der
sonstigen vielversprechenden galaktischen Objekte, wie die bekannten Supernova-
Uberreste, haben trotz intensiver Suche keine nachweisbaren TeV-Gamma-Signale
gezeigt.

Studium der Gamma-Quellen: Die Gamma-Astronomie eréffnet grundsétz-
lich die Moglichkeit, Objekte bei den hochsten Energien zu studieren. Dabei steht
sowohl die Suche nach den Emissionsquellen als auch das Verstéandnis der Strah-
lungserzeugung im Vordergrund. Um die Strahlungsmechanismen und die innere
Struktur der Objekte zu verstehen, werden seit kurzem auch simultane Messungen
einer Quelle in verschiedenen Wellenldngenbereichen (vom Radio- bis zum TeV-
Bereich) durchgefiihrt. Bislang sind die Emissionsmechanismen der TeV-Gamma-
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Strahlung wenig verstanden und bleiben Gegenstand intensiver Diskussionen (sie-
he z. B. ( )). Im jungen Forschungsgebiet der TeV-Gamma-Astronomie
wurden bereits vor allem die Aktiven Galaktischen Kerne (Active Galactic Nuclei,
AGN), Supernova-Uberreste und Plerione als Quellen der TeV-Gamma-Strahlung
beobachtet.

Existenz der Dunklen Materie: FEin weiteres Ziel der Gamma-Astronomie
ist die Suche nach der dunklen Materie (DM). Viele Hinweise, wie Rotationskur-
ven der Galaxien, fehlende Nukleonendichte in den Big-Bang-Nukleosynthese-
Modellen, Rontgen-Emission aus dem interstellaren Medium, deuten auf ihre
Existenz hin ( : ). Die Supersymmetrischen (SUSY) Modelle
der Teilchenphysik machen Voraussagen iiber ihre Zusammensetzung und Dichte.
Es wird unter anderem erwartet, dass die schwach wechselwirkenden, massiven
Teilchen (Vertreter der dunklen Materie, WIMPs) annihilieren, wobei Gamma-
Strahlung frei wird. Unter bestimmten theoretischen Voraussetzungen kann diese
Strahlung prinzipiell von der Gamma-Astronomie beobachtet werden. Dies ist
jedoch mit der bestehenden Nachweistechnik der TeV-Gamma-Strahlung noch
sehr unwahrscheinlich. Die vorhandene Auflésung der Instrumente reicht auch
nicht aus, um aus der Nicht-Detektion eines Signals deutliche Einschrankungen
auf die Modelle der DM herzuleiten. Weder die Gamma-Astronomie noch die
Teilchenphysik (mit Groflexperimenten wie CERN oder DESY) konnten bislang
experimentelle Nachweise eines solchen Signals und hiermit auch einen moglichen
Beweis der Existenz der DM liefern. Die néchste Generation der Instrumente
der Gamma-Astronomie wird den Parameterraum der theoretischen Modelle bes-
ser einschranken, wenngleich ein indirekter Nachweis der DM unwahrscheinlich

bleibt.

Einschriankungen der Energiedichte des extragalaktischen Hintergrund-
lichts: Das intergalaktische Medium ist erfiillt mit elektromagnetischer Strah-
lung verschiedener Wellenldngen. Der prominenteste Vertreter einer isotropen
Hintergrundstrahlung ist die thermische 2.7 K Mikrowellenstrahlung. Neben ihr
wird das Universum mit einem Strahlungsfeld gefiillt, das sich aus dem Sternlicht
aus allen Epochen, angefangen von den ersten Sternen, zusammengesetzt wird.
Ein Teil des Sternlichtes wird durch den interstellaren Staub absorbiert und bei
grofBeren Wellenldngen reemittiert. Die sich aus dem gesamten Sternlicht und der
Reemission durch Staub zusammengesetzte extragalaktische Strahlung erstreckt
sich im Wellenléngenbereich von 0.1 bis 1000 um und wird als eztragalaktisches
Hintergrundlicht (EHL, Kapitel 4) bezeichnet.

Bei der TeV-Gamma-Strahlung extragalaktischer Quellen kommt es zu einer
nicht verschwindenden Absorption des Strahlungsflusses (Kapitel 5) durch den
Prozess der Paarzeugung mit den Photonen des EHL', was zu einer Modifikation

1 Es wird ausschlieBlich vom EHL als Absorptionsmedium der TeV-Gamma-Strahlung aus-
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der TeV-Energiespektren fithrt. Die beobachteten TeV-Gamma-Spektren konnen
dann unter bestimmten Annahmen iiber den spektralen Verlauf der Quellspek-
tren verwendet werden, um die EHL-Dichte in einem bestimmten Wellenldngen-
bereich einzuschranken ( , ). Die vorliegende Arbeit unter-
sucht Moglichkeiten und Schwierigkeiten einer solchen Einschriankung und stellt
Methoden sowie Ergebnisse der Einschriankung vor.

2.3 Nachweismoglichkeiten der hochenergetischen
Photonen

Der Energiebereich der Gamma-Astronomie erstreckt sich {iber viele Groéfien-
ordnungen (10°eV < E < 10%eV). Die Beobachtungstechniken miissen al-
so vielfaltig sein, um die unterschiedlichen Energien nachweisen zu konnen. Die
Messmethoden haben in den letzten 50 Jahren eine enorme Entwicklung durchge-
macht. Deren detaillierte Beschreibung wiirde den Rahmen der vorliegenden Ar-
beit sprengen. Im folgenden Abschnitt wird kurz auf die Messmethoden bei sehr
hohen Energien eingegangen. Eine Zusammenfassung zum Stand der Gamma-
Astronomie im Bereich der hohen und sehr hohen Energien, 30 MeV < E <
30 TeV, ist bei ( ) zu finden.

2.3.1 Satelliten-Detektoren

Aufgrund der Undurchlassigkeit der Erdatmosphére fiir die Gamma-Strahlung
sind direkte Beobachtungen vom Erdboden aus nicht moglich. Im MeV-GeV-
Energiebereich wird dieser Umstand durch den Einsatz von Satelliten gelst. Be-
sonders hervorzuheben ist hier das EGRET-Experiment (Energetic Gamma Ray
Ezperiment Telescope) an Bord des Compton Gamma Ray Observatory-Satelliten
( : ), das in den Jahren 1991-1999 operierte. Sein Energiebe-
reich umfasst zwei Dekaden: von 0.1 bis 10 GeV. Die obere Grenze ist bedingt
durch mit steigender Energie (in der Regel expotentiell abfallend) kleiner wer-
dende Fliisse, die von einer Detektorfliche von ca. 1 m? nicht mehr nachgewiesen
werden konnen. Der dritte EGRET-Katalog enthélt 271 Quellen (
( ), vgl. Abbildung 2.2), darunter sind 170 unidentifiziert, d.h. deren eindeu-
tige Zuweisung aufgrund des grofen EGRET-Fehlers nicht méglich gewesen ist.
Im Jahr 2006 ist der Start eines weiteren Satelliten-Experimentes geplant:
GLAST (Gamma Ray Large Area Space Telescope) ( : ).
Dieses Experiment wird nicht nur eine ca. 100-fach bessere Richtungsauflosung
besitzen, sondern auch Energien bis zu 300 GeV messen kénnen, wobei mit stei-
gender Energie die Nachweisempfindlichkeit geringer wird.

gegangen, denn die 2.7 K Mikrowellenstrahlung trigt zur Absorption der TeV-Strahlung unter
50 TeV nicht bei.
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Der dritte EGRET-Katalog
E > 100 MeV
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Abbildung 2.2: Die 271 oberhalb von 100 MeV von EGRET nachgewiesenen Quel-
len ( , ), sowie 16 bekannte TeV-Gamma-Quellen, dargestellt in
galaktischen Koordinaten.

2.3.2 Luftschauerexperimente

Obwohl die Erdatmosphére fiir die Gamma-Strahlung nicht durchléssig ist, sind
indirekte Beobachtungen vom Erdboden aus moglich. Dabei wird ausgenutzt,
dass die hochenergetischen Photonen beim Eintritt in die Atmosphére iiber elek-
tromagnetische Wechselwirkungen eine Teilchenkaskade auslosen, die einen aus-
gedehnten Luftschauer ausbilden. Die in der Teilchekaskade entstehenden gela-
denen Teilchen regen die Molekiile der Atmosphére an, die wiederum das soge-
nannte Cherenkov-Licht emittieren, wenn die Teilchen sich in der Luft mit grofie-
rer Geschwindigkeit bewegen als die Lichtgeschwindigkeit in der Luft. Auf das
Cherenkov-Licht der ausgedehnten Luftschauer wird in Abschnitt 3.2 und auf die
zugehorige Nachweistechnik in Abschnitten 3.3 und 3.4 niher eingegangen.

Das erste abbildende Cherenkov-Teleskop hat die Whipple-Kollaboration in
den USA ab den 80er Jahren erfolgreich betrieben ( , ). Die HEGRA-
Kollaboration hat im weiteren die Pionierarbeit fiir das erste stereoskopische Sys-
tem ( ( ), Kapitel 3.4) der abbildenden Cherenkov-Teleskope auf
der Kanarischen Insel La Palma in den Jahren 1996-2002 geleistet. Neben die-
sen beiden Experimenten sind auch die CANGAROO-Kollaboration (Collabo-
ration of Australia and Nippon (Japan) for a GAmma Ray Observatory in the
Outback), das Mark 6 Teleskop der Durham-Gruppe, beide in Australien sta-
tioniert, und schliesslich das CAT Experiment (Cherenkov Array at Themis) in
den Pyrenden zu erwadhnen. Zur Zeit werden zwei Nachfolge-Experimente von
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HEGRA in Betrieb genommen: H - E - S - S (High Energy Stereoscopic Sys-
tem) in Namibia ( : ) und MAGIC (Major Atmospheric
Gamma-ray Cherenkov detector) auf La Palma (

, ). Mithilfe der Cherenkov-Teleskope ist zur Zeit der Energie-
bereich zwischen ca. 300 GeV und 20 TeV den Beobachtungen zugénglich. Es
existiert demnach eine Beobachtungsliicke bei den Energien zwischen 10 GeV
(obere Grenze des EGRET-Satelliten) und 300 GeV (die Schwelle bestehender
Cherenkov-Teleskope). Die kommende Generation der Cherenkov-Teleskope wird
jedoch diese Liicke erheblich verkleinern (erwartete Schwelle 30 bis 100 GeV),
und das GLAST-Experiment wird sie voraussichtlich schliessen. Im Vergleich zu
den Satelliten-Experimenten haben die Cherenkov-Teleskope viel grofiere effekti-
ve Nachweisflichen (etwa 10° m?). Dafiir sind aber generell nur Messungen in den
mond- und wolkenlosen Néachten moglich, was zu einer Gesamtbeobachtungszeit
von ca. 1000 Stunden pro Jahr pro Experiment fiihrt.

Trotz der technischen Schwierigkeiten und geringen Beobachtungszeiten sind
bereits mehrere galaktische und extragalaktische Quellen der TeV-Gamma-
Strahlung identifiziert und zum Teil von verschiedenen Experimenten bestétigt
worden. In Abbildung 2.2 sind alle bis jetzt unabhingig bestdtigten oder als
glaubhaft einzustufenden Quellen in galaktischen Koordinaten dargestellt. Die
TeV-Emitter unterteilen sich in die galaktischen und extragalaktischen Quellen.
Zu den bekannten galaktischen Quellen gehoren:

e Supernova-Uberreste (SN 1006, RXJ 17134395 and Cas-A)
e Plerione (Krebs-Nebel, Vela-Pulsar und PSR B1706-44)

e Rontgen-Binér-Systeme / Mikroquasare (Centaurus X-3).
Zu den extragalaktischen Quellen gehoren:

e AGN (BL Lac Objekte Markarian 421, Markarian 501, H 14264428,
1ES 1959+650, 1ES 23444514, PKS 21554304 und Radiogalaxie M8T)

e Starburstgalaxien (NGC 253).

Eine Identifikation der von der HEGRA-Kollaboration entdeckten Quelle
TeVJ2035+415 im Sternbild des Schwanes, 0.5° entfernt von Cygnus X-3 (

, ) ist noch nicht gelungen, wobei ein eher galaktischer Standort
vermutet wird. TeVJ2035+415 ist die erste TeV-Gamma-Quelle, die bislang mit
keinem aus einem anderen Energiebereich bekannten Objekt eindeutig assoziiert
ist.

Die Messungen mit den Cherenkov-Teleskopen erlauben nicht nur die Lokali-
sierung der TeV-Quelle, sondern auch bei geniigender Statistik eine spektrosko-
pische Analyse des Signals. Bei den extragalaktischen Quellen konnten bislang
differentielle Energiespektren von vier extragalaktischen BL Lac-Objekten (Mar-
karian 421, Markarian 501, H 1426+428, 1ES 1959+650) und erst kiirzlich (
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Schwarzes Loch Jet TeV Photonen

%
Beobachter

AKkkretionsscheibe

Abbildung 2.3: Schematische Darstellung eines BL. Lac-Objektes. Ein relativisti-
scher Jet ist senkrecht zur Akkretionsscheibe ausgebildet und zeigt in Richtung des
Beobachters (Erde). Innerhalb des Jets werden die TeV-Photonen produziert und in
einem kleinen Winkel zur Jet-Achse emittiert.

et al., ) von einer benachbarten Starburstgalaxie (NGC 253) gemessen wer-
den.

2.4 FErzeugung der hochenergetischen extraga-
laktischen Photonen

Es ist kaum denkbar, dass es thermische Quellen gibt, die Temperaturen von
10 K aufweisen, die notwendig wiren, um die Teilchen und Photonen mit beob-
achteten Energiefliissen im hochenergetischen Teil des elektromagnetischen Spek-
trums emittieren zu kénnen. Auch der spektrale Verlauf der Energiespektren der
beobachteten Gamma-Quellen spricht fiir eine nicht-thermische Erzeugung die-
ser Strahlung. Es gibt mehrere Moglichkeiten, Photonen zu den Energien bis zu
einigen TeV zu emittieren: Zerfall neutraler m-Mesonen, Bremsstrahlung, Syn-
chrotronstrahlung und inverse Comptonstreuung ( , , ). Die Vor-
aussetzung dafiir sind relativistische Teilchen: im wahrscheinlichsten Fall entwe-
der Elektronen oder Protonen. Im Falle, dass bei einem Objekt der Ursprung
der hochenergetischen Gamma-Strahlung Elektronen sind, spricht man von ei-
nem Flektronenbeschleuniger. Die Objekte, bei denen Protonen oder Neutronen
die Entstehung der y-Quanten zur Folge haben, werden als Hadronenbeschleunger
bezeichnet.

In der vorliegenden Arbeit werden ausschliellich die Energiespektren der ex-
tragalaktischen TeV-Gamma-Quellen wegen der Absorption ihrer Strahlung durch
das EHL betrachtet. Deshalb sind hier nur die Produktionsmechanismen der ex-
tragalaktischen TeV-Gamma-Strahlung von Interesse. Alle vier zweifelsfrei und
unabhéngig von mehreren Experimenten nachgewiesenen extragalaktischen Quel-
len gehoren zur BL Lac-Familie der AGN-Klasse. In Abbildung 2.3 ist ein BL Lac



2.4. Erzeugung der hochenergetischen extragalaktischen Photonen 11

—~ 9
=

(&)

(@)

5 10
LL>

2

(@]

S

11

125" I1I8I I IZIOI I |2|2| I |2|4| I |2|6| B

log (v / Hz)

Abbildung 2.4: Photonen-Energiespektrum von Markarian 501 (aus
( )): das SSC-Modell (durchgezogene Linie) und die Messwerte des Aus-
bruchs von Mrk 501 im April 1997. BeppoSAX (Sternchen), RXTE (Quadrate) und
HEGRA (offene Kreise) Messungen vom 7. April 1997. Gefiillte Kreise: skaliertes ge-

mitteltes Spektrum von HEGRA. Die Parameter des SSC-Modelles kénnen an die
Messungen der unterschiedlichen Experimente gut angepasst werden.

schematisch dargestellt. Da diese Objekte mit ihrer Jet-Achse zu uns ausgerich-
tet sind, liegt die Vermutung nahe, dass die beobachtete TeV-Gamma-Strahlung
innerhalb des Jets produziert wird. Die Jets bestehen aus einem relativistischen
neutralen Plasma (iiberwiegend Elektronen und Protonen oder Elektronen und
Positronen). Es werden starke Magnetfelder vermutet, welche die Jets tiber lange-
re Strecken (kpc-Bereich) zusammenhalten. Im Folgenden werden zwei Modell-
gruppen vorgestellt, die eine Emission von TeV-Gamma-Strahlung innerhalb des
Jets erkléren.

2.4.1 Elektronenbeschleuniger

Die geladenen Teilchen im insgesamt neutralen Jet (bestehend {iberwiegend aus
Elektronen und Protonen) sind starken Magnetfeldern ausgesetzt, wodurch Syn-
chrotronstrahlung entsteht. Da die emittierte Strahlungsleistung umgekehrt pro-
portional zur Masse des Teilchens ist, handelt es sich dabei {iberwiegend um
die durch Elektronen erzeugte Synchrotron-Strahlung. Das Energiespektrum der
Elektronen folgt einem Potenzgesetz der Form E~° wobei E die Energie des
Elektrons und s ein positiver Exponent sind. Der spektrale Verlauf der Synchro-
tronstrahlung folgt bei hohen Energien dem Elektronspektrum (z.B. in
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( )). Unter einer kritischen Photon-Energie konnen jedoch die Elektronen die
Synchrotron-Photonen absorbieren, was zu einem Abfall im unteren Bereich des
Synchrotronspektrums fiithrt. Dadurch entsteht der charakteristische Verlauf eines
Synchrotronspektrums mit einem ausgepriagten Maximum.

Im Rahmen eines SSC-Modells (Synchrotron Self Compton) werden die Syn-
chrotronphotonen durch den Invers-Compton-Effekt (IC-Effekt) von derselben
Population der Elektronen zu héheren Energien bis in den TeV-Bereich gestreut
( , ; , ). Das IC-Spektrum behilt die Form der Syn-
chrotronstrahlung, wobei sein Maximum um einen Faktor 4% (v ist der Lorentz-
faktor der Elektronen) zu den hoheren Energien hin verschoben wird. Das SSC-
Modell ist am Beispiel des prominenten Ausbruchs von Markarian 501 im April
1997 ( , ) in Abbildung 2.4 illustriert. Es ist gezeigt, dass die
gleichzeitigen Messungen dieses AGN durch die Satelliten-Experimente Beppo-
Sax und RXTE im Roéntgen-Bereich und HEGRA-Cherenkov-Teleskope im TeV-
Bereich gut mit einem SSC-Modell angepasst werden konnen. ( ,

). Bei niedrigeren Energien ist das Synchrotronspektrum und bei hoheren das
IC-Maximum zu erkennen.

Eine andere Quelle der Saat-Photonen (der Photonen also, die fiir die IC-
Streuung zur Verfiigung stehen) kénnen Umgebungsphotonen aus der Akkretions-
scheibe sein oder gar die niederenergetischen Photonen der 2.7 K Mikrowellen-
strahlung. Es bleibt jedoch bislang offen, woher genau eine fiir die IC-Streuung
notwendige dichte und isotrope Population der Saat-Photonen stammt (

, ). Dennoch stellt das SSC-Modell bislang die beste Moglichkeit dar,
die Beobachtungen in verschiedenen Wellenldngenbereichen im Rahmen des Kon-
zepts eines Elektronenbeschleunigers zu erkléren.

2.4.2 Hadronenbeschleuniger

In den hadronischen Beschleunigungsmodellen fiir AGN sind es vor allem Proto-
nen, die in den Schockfronten der Jets auf sehr hohe Energien beschleunigt wer-
den und bei der Erzeugung der TeV-Photonen eine entscheidende Rolle spielen.
An dieser Stelle werden zwei Konzepte zur hadronischen Erzeugung der TeV-
Photonen in den BL Lac-Objekten vorgestellt.

Einerseits wird eine Elektronen-Population im Jet zu sehr hohen Energien
beschleunigt. In den Magnetfeldern wird von den Elektronen Synchrotronstrah-
lung emittiert. Die Synchrotronstrahlung der Elektronen ist das Target der sehr
hochenergetischen Protonen fiir die Photomesonproduktion:

p+vy— 7+ X, (2.3)

wobei X fiir beliebige unter Einhaltung der Erhaltungssétze erzeugte Teilchen
und 7 fiir ein Pion stehen. Bei der Photomesonproduktion entstehen u.a. neutrale
Pionen, die rasch in zwei Photonen zerfallen. Das resultierende Photonspektrum
kann bis in den TeV-Bereich hinein reichen.
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Abbildung 2.5: Proton Synchrotron Blazar Modell von ( ).

Fiir zwei verschiedene Modellparameter der Radiogalaxie M 87 sind die Photon-
Energiespektren berechnet worden. Zusétzlich sind die Messpunkte aus unterschied-
lichen Energiebereichen, u.a. HEGRA, eingezeichnet.

Andererseits emittieren auch die Protonen in den Magnetfeldern des Jets Syn-
chrotronstrahlung. Die Photonen der Synchrotronstrahlung der Protonen kénnen,
bei hohen Protonenenergien und sehr hohen Stérken des Magnetfeldes, Energien
bis in den TeV-Bereich erreichen.

Im Synchrotron-Proton-Blazar (SPB) Modell ( : ;

, ) werden diese beiden Emissionsmechanismen zusammen behandelt.
In Abbildung 2.5 ist eine Modellrechnung im Rahmen des SPB-Modells (
, ) fiir das Energiespektrum der Radiogalaxie M 87 zu sehen.
Die beiden Linien bei den niedrigen Energien (E < 10%eV) zeigen das Spektrum
der Synchrotronstrahlung der Elektronen, wiahrend die beiden Spektren bei den
hohen Energien (E > 10%eV) das resultierende Photonspektrum aus der Pho-
tomesonproduktion darstellen. ( ) folgern, dass das Pho-
tonspektrum beim Pion-Zerfall {iber dem der Synchrotronstrahlung der Protonen
bei der Radiogalaxie M 87 dominiert.

Es ist anzumerken, dass die Radiogalaxie M 87 kein typischer Vetreter der
BL Lac-Familie ist, da ihr Jet nicht, wie bei den vier bekannten TeV-Blazaren,
auf uns zeigt, sondern einen Winkel von etwa 30° zwischen der Jet-Achse und
der Beobachtungsrichtung aufweist. Uber ein TeV-Gamma-Signal von M 87 wur-
de kiirzlich von der HEGRA-Kollaboration berichtet ( , ),
und ein integraler Flusswert konnte bestimmt werden (Abbildung 2.5). M 87 ist
der beste Kandidat fiir einen moglichen Hadronenbeschleuniger der extragalakti-
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schen TeV-Gamma-Strahlung. Eine alternative theoretische Erklarung des TeV-
Gamma-Signals im Rahmen des SSC-Modells (voriger Abschnitt) ist bislang vor
allem wegen des aus der Richtung der Jet-Achse resultierenden kleinen Lorentz-

boostes unwahrscheinlich.



Kapitel 3

Messung von
TeV-Energiespektren mit dem

System der
HEGRA-Cherenkov-Teleskope

3.1 Das HEGRA-Projekt

Das HEGRA-Experiment (fiir eine Ubersicht siehe z.B. ( )) war auf
der Kanarischen Insel La Palma (17°53' W, 28°45'N) in einer Hohe von ca.
2200m iiber dem Meeresniveau auf dem Geldnde des Observatorio del Roque
de los Muchachos (ORM) aufgebaut. Dieser Standort weist gute atmosphéri-
sche Bedingungen auf, die insbesondere bei der Messung des Cherenkov-Lichtes
von Bedeutung sind. Das Experiment begann im Jahre 1987 zunéchst mit einem
Feld von Szintillationszéhlern. Das AIROBICC-Feld (AIR shower Observation
By angle Integrating Cherenkov Counters ) folgte mit einer Reihe von Detek-
toren, die im Wesentlichen aus je einem Photomultiplier mit einem Lichtsam-
meltrichter bestanden. Das primére Ziel sowohl der Szintillationszéhler als auch
des ATIROBICC-Feldes war eine Suche nach hochenergetischer Gamma-Strahlung
oberhalb von 20 TeV (siche z.B. ( )). Die HEGRA-Kollaboration be-
trieb in den Jahren 1996-2002 sechs Cherenkov-Teleskope, von denen fiinf (CT2
bis CT6) in ein stereoskopisches System (auf das Prinzip der Stereoskopie wird in
Abschnitt 3.4 eingegangen) zusammengeschlossen waren. Das zuerst installierte
CT1 ( , ) unterschied sich in der Bauart von den anderen Te-
leskopen und wurde iiber den gesamten Zeitraum der Messungen separat betrie-
ben. Abbildende Cherenkov-Teleskope (englische Bezeichnung: Imaging Atmos-
pheric Cherenkov Telescopes, IACT) sind in der Lage, eine winkeltreue Abbildung
der Schauerentwicklung aufzuzeichnen. Auf das Prinzip der Schauerentwicklung
wird in Abschnitt 3.2 eingegangen. Das HEGRA-TACT-System aus fiinf Tele-

15
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Abbildung 3.1: Das HEGRA-Experiment auf der Kanarischen Insel La Palma.
Zwei Cherenkov-Teleskope des TACT-Systems: CT2 im Vordergrund und CT6 im
Hintergrund. Jedes Teleskop hat 30 Einzelspiegel und damit eine gesamte Spiegel-
oberfliche von 8.5 m? sowie eine Fokallinge von ca. 5m.

skopen (Daum et al., 1997; Piihlhofer ef al, 2003) ermoglichte zum ersten Mal
eine stereoskopische Beobachtung des Cherenkov-Lichtes von Luftschauern, was
zu einer deutlichen Steigerung der Sensitivitit der Beobachtungen von Gamma-
Quellen gefithrt hat. Im September 2002 wurde der Betrieb des IACT-Systems
eingestellt. Zwei Nachfolgeexperimente sollen die iiberragenden Ergebnisse des
HEGRA-Experimentes mit einer neuen Generation von Cherenkov-Teleskopen
fortfithren: MAGIC auf La Palma und H-E-S-S im Khomas Hochland in Namibia
in der Ndhe vom Gamsberg. Zusammen mit der CANGAROO und VERITAS-
Kollaborationen besteht somit die neue Generation der Cherenkov-Teleskope aus
drei Experimenten, die eine stereoskopische Beobachtung fithren werden.

3.2 Ausgedehnte Luftschauer

Ausbildung eines Luftschauers: Eine direkte Beobachtung der TeV-Pho-
tonen vom Erdboden aus ist aufgrund der Undurchlédssigkeit der Atmosphére
fiir diese Strahlung nicht mdoglich. Der geringe Teilchenfluss der TeV-Photonen
verlangt zudem sehr grosse Detektorflichen, sodass ein Nachweis mit Satelliten-
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Detektoren nicht moglich ist. Eine indirekte Messung kann jedoch erfolgen, wenn
die Erdatmosphére als Detektor ausgenutzt wird und die sekundére Strahlung
gemessen wird. Hierbei wechselwirken die hochenergetischen Photonen beim Ein-
tritt in die Erdatmosphére mit den Kernen der Luftmolekiile, wobei elektroma-
gnetische Kaskaden hochenergetischer Sekundérteilchen (auch ausgedehnte Luft-
schauer genannt) entstehen. Zwei Prozesse tragen zur Ausbildung einer elektro-
magnetischen Kaskade bei: die Bremsstrahlung, die zur Abstrahlung neuer Pho-
tonen fiihrt, und die Paarbildung, bei der ein Elektron-Positron-Paar erzeugt wird
(Abbildung 3.2). Der Wechselwirkungspunkt des Primérteilchens liegt auf einer
Hohe von 20 bis 40 km {iber dem Meeresniveau. Das Maximum des Luftschauers
ist energieabhéingig, wobei diejenigen Schauer tiefer in die Atmosphére eindringen,
die von einem hoherenergetischeren Photon ausgelost wurden. Fiir einen photon-
induzierten Schauer mit einer Energie von 1 TeV liegt das Schauermaximum bei

etwa 10 km iiber dem Meeresniveau ( , ). Der Luftschauer ,stirbt aus®,
sobald die Energie der einzelnen Schauerteilchen einen kritischen Wert von et-
wa 86 MeV unterschreitet ( , ), sodass die Energieverluste

durch Ionisation gegeniiber der Bremsstrahlung dominant werden. Die Teilchen-
zahl des Luftschauers ist proportional zur Energie des Primérteilchens. Somit
stellt die Atmosphére ein kalorimetrisches Signal zur Bestimmung der Energie
des Primaérteilchens zur Verfiigung.

Cherenkov-Strahlung: Eine der Moglichkeiten die Kaskaden nachzuweisen,
ist eine Messung des von den Kaskaden emittierten sogenannten Cherenkov-
Lichtes. Das Prinzip der Enstehung des Cherenkov-Lichtes ist folgendermaflen zu
verstehen: Das entlang der Flugbahn der relativistischen Teilchen polarisierte Me-
dium (in diesem Fall die Erdatmosphére) mit einem Brechungsindex n emittiert
elektromagnetische Kugelwellen. Wenn ein Teilchen sich mit einer Geschwindig-
keit v bewegt, die groBer als die Lichtgeschwindigkeit im Medium ¢ = ¢/n (c ist
die Vakuum-Lichtgeschwindigkeit) ist, bewegt sich das Teilchen pro Zeiteinheit
weiter als sich die Kugelwellen ausbreiten kénnen (Cherenkov-Effekt (

, ), vgl. Abbildung 3.3). Dadurch iiberlagern sich die Wellenfronten zu
einem Kegel mit dem Offnungswinkel ©¢ und bilden das Cherenkov-Licht. Fiir
den Offnungswinkel gilt:

cos(O¢) = — =+ = (3.1)

1
v Gc ﬁ_n
mit 8 = v/c

Mit zunehmender Luftschichtdicke nimmt der Brechungsindex n zu, was zu einer
Aufweitung des Abstrahlungswinkels O¢ fithrt. Die Groflenordnung des Winkels,
unter dem die Cherenkovstrahlung emittiert wird, betrégt etwa 1°. Das iiberla-
gerte Cherenkov-Licht eines einzelnen Teilchens leuchtet einen Ring auf der Beob-
achtungsoberfliche aus. Eine Uberlagerung der Cherenkov-Licht-Kegel einzelner
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Photon

elektromagnetische Kaskade

Abbildung 3.2: Schematische Darstellung einer elektromagnetischen Kaskade, die
durch ein hochenergetisches Photon in der Erdatmosphére ausgelost wird.

Teilchen fithrt im Spezialfall eines senkrecht einfallenden Schauers zur Ausleuch-
tung eines Kreises. Der mittlere Radius der ausgeleuchteten Fliche auf der Hohe
von 2200 m (das Beobachtungsniveau des HEGRA-Experimentes) betrigt ca.
120 m. Im Allgemeinfall nicht senkrecht einfallenden Schauers bilden die Auftreft-
punkte der Cherenkov-Photonen in der Beobachtungsebene eine Ellipse. Da die
Teilchenzahl des Luftschauers proportional zur Energie des Primérteilchens ist,
verhélt sich auch die deponierte Lichtmenge in der von den Cherenkov-Photonen
ausgeleuchteten Fliache proportional dazu. Die abgestrahlten und von der Atmo-
sphére nicht absorbierten Cherenkov-Photonen liegen im Wellenléngenbereich von
A = 300 - 600 nm, wobei die Strahlungsitensitit mit 1 / A% abfillt. Das Aufleuch-
ten eines Schauers ist kurz und dauert nur etwa 10 ns, wodurch der Einsatz von
CCD-Kameras nicht moglich ist, die eine im Sekunden-Bereich liegende Belich-
tungszeit brauchen. Die Photomultiplier der Kameras der Cherenkov-Teleskope
sind dagegen fiir die Eigenschaften der Cherenkov-Strahlung gut geeignet.

Untergrund durch die geladene kosmische Strahlung: Neben den fiir
Gamma-Astronomie interessanten photoninduzierten Luftschauern entstehen in
der Erdatmosphére bei einem typischen Offnungwinkel der Kamera um einen Fak-
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Abbildung 3.3: Prinzip der Cherenkov-Emission eines geladenen Teilchens, das
sich schneller in der Luft bewegt als das Licht. Die Lichtgeschwindigkeit in einem
Medium mit dem Brechnungsindex n ist ¢ = ¢/n. Im polarisierten Medium iiber-
lagern sich die emittierten elektromagnetischen Kugelwellen zu einem Kegel. Die
Abstrahlung des Cherenkov-Lichtes erfolgt mit einem Offnungswinkel von typischer-
weise O¢ ~ 1°.

tor 100 bis 10000 h&ufiger hadroninduzierte Luftschauer. Die geladene kosmische
Strahlung, die iiberwiegend aus Protonen und Helium-Kernen besteht, liefert die
Primérteilchen fiir diese Schauer. Die hadroninduzierten Luftschauer emittieren
ebenso das Cherenkov-Licht, das mit den Cherenkov-Teleskopen gemessen wird.
Eine der schwierigsten Aufgaben der erdgebundenen Experimente der Gamma-
Astronomie ist es, zwischen den hadroninduzierten und den photoninduzierten
Luftschauern zu unterscheiden (die sogenannte Gamma-Hadron-Separation), um
den starken Untergrund zu unterdriicken.

3.3 Cherenkov-Telesope

Bau der HEGRA-Cherenkov-Teleskope: Ein Teleskop des HEGRA-TACT-
Systems bestand aus 30 runden, sphérischen Einzelspiegeln, die eine segmentierte
Reflektoroberfliiche von insgesamt 8.5m? ausbildeten (vgl. Abbildung 3.1) Die
Einzelspiegel waren nach dem Davies-Cotton-Prinzip ( : ) auf
einem sphérischen Trager angebracht, dessen Radius der Brennweite der Spiegel
entsprach und 4.92m betrug. Die Teleskope konnten mit Hilfe von Schrittmoto-
ren in Altitude und Azimutwinkel positioniert werden. Jedes Teleskop hatte eine
Kamera, die sich in der Fokalebene befand. Die Kameras hatten ein Gesichtsfeld
von 4.3° und bestanden aus 271 Photomultipliern, die das optische Signal in ein
digitalisiertes Signal umwandelten.
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Abbildung 3.4: Skizze zur winkeltreuen Abbildung eines Luftschauers durch das
Cherenkov-Licht. Der Luftschauer ist hier vereinfacht als ein Zylinder angenommen.
Es entstehen ellipsenférmige Bilder in der Kamera (Abbildung aus ( ))-

Abbildung eines Luftschauers: Das Cherenkov-Licht eines Luftschauers
leuchtet eine Flache von im Mittel etwa 120m aus. Wenn der Reflektor eines
Cherenkov-Teleskopes sich innerhalb dieser Flache befindet, wird das Cherenkov-
Licht winkeltreu in die Kamera fokussiert. Dieses Prinzip ist in Abbildung 3.4
skizziert. Der Einfachheit halber ist hier ein zylinderférmiger Luftschauer ange-
nommen. In der Kamera-Ebene entsteht eine ellipsenféormige Lichtverteilung mit
unterschiedlichen Lichtdichten innerhalb der Ellipse. Die Form der Ellipse (groe
und kleine Halbachsen), ihre Grofle und die Ausrichtung der groBen Halbachse
zur Kamera-Mitte hdngen von folgenden Parametern ab:

e Abstand zwischen dem Auftreffpunkt der Schauerachse und dem Teleskop
e Zenitwinkel der Beobachtung

e Winkel zwischen Beobachtungsrichtung und Richtung der Schauerachse

e Art des Luftschauers (hadron- oder photoninduziert)

Energie des Primérteilchens

3.4 Stereoskopisches Teleskop-System und Energie-

rekonstruktion

Prinzip der Stereoskopie: Das System aus 5 identischen Cherenkov-Tele-
skopen des HEGRA-Experimentes bildete ein Quadrat mit einer Kantenlénge
von etwa 100m aus, an dessen Ecken und in der Mitte jeweils ein Teleskop po-
sitioniert war. Das Prinzip der stereoskopischen Beobachtung basiert auf einer
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Schauermaximum Fokalebene CT2
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Abbildung 3.5: Schematische Darstellung des stereoskopischen Messprinzips des
HEGRA-Teleskop-Systems. Die Lage der Schauerachse im Raum kann durch den
Schnittpunkt der Hauptachsen der Kamerabilder von verschiedenen Blickwinkeln re-
konstruiert werden. Aus dem Schnittpunkt der Hauptachsen im Koordinatensystem
der Teleskope ergibt sich entsprechend der Kernort und die Richtung des Schauers.
Die Form der einzelnen Kamerabilder unterscheidet sich in Form je nach Ausrichtung
und Abstand des Teleskopes zur Schauerachse (Abbildung aus Horns (2001)).

simultanen Abbildung der Cherenkov-Licht-Verteilung eines Luftschauers aus ver-
schiedenen Perspektiven (vgl. Abbildung 3.5). Die in den Kameras registrierten
elliptischen Abbildungen eines Luftschauers kénnen nach Transformation in eine
gemeinsame Fokalebene der Teleskope iiberlagert werden. Der Schnittpunkt der
verldngerten groflen Halbachsen der kombinierten Schauerbilder ist die Richtung
des Luftschauers. Die Strereoskopie erlaubt eine Genauigkeit in der Richtungsre-
konstruktion von typischerweise 0.1° pro Luftschauer. Analog dazu wird in der
Beobachtungsebene der Kernort (Auftreffpunkt der Schauerachse) rekonstruiert,
sodass eine eindeutige dreidimensionale Rekonstruktion der Schauerachse moglich
ist. Da die Ellipsenachsen mit einem Fehler behaftet sind, schneiden sie sich nicht
in einem Punkt. Es gibt verschiedene Ansétze, den Schnittpunkt moglichst genau
zu bestimmen. In den meisten Publikationen der HEGRA-Kollaboration wird der
Algorithmus #3 aus Hofmann et al. (1999) verwendet. Die eindeutige dreidimen-
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sionale Rekonstruktion der Schauerachse bringt entscheidende Vorteile bei der
Energierekonstruktion des Primérphotons gegeniiber einer Ein-Teleskop-Analyse,
die lediglich eine zweidimensionale Rekonstruktion ermoglicht.

Neben den oben aufgefithrten hat eine stereoskopische Beobachtung noch
weitere vielfiltige Vorteile. So ist die Unterdriickung des Untergrundes durch
Nachthimmel-Rauschen bei einer Forderung, dass mindestens zwei Teleskope einen
Schauer detektiert haben, viel effektiver. Die Gamma-Hadron-Separation ist eben-
falls besser als bei einer Ein-Teleskop-Analyse, was insbesondere bei einer Suche
nach ausgedehnten Gamma-Quellen von entscheidender Bedeutung ist.

Erstellen eines Energiespektrums: Fiir die Bestimmung der Energie des
Primé&rphotons wird die integral gemessene Lichtmenge size eines Ereignisses in
jedem Teleskop in Kombination mit dem jeweiligen Abstand zur rekonstruier-
ten Schauerachse verwendet. Bei einem photoninduzierten Schauer ist die inte-
grale Cherenkov-Lichtmenge direkt proportional zur Energie des Priméarphotons.
Die in den Teleskopen abgebildeten Schauerellipsen héngen hierbei grundsétzlich
von drei Parametern ab: (1) size, (2) Zenitwinkel des Luftschauers, (3) Kern-
ortabstand des Luftschauers zum jeweiligen Teleskop. Anhand von Monte-Carlo-
Simulationen wurden Funktionen berechnet, die bei einer gegebenen Energie F,
Einfallsrichtung des Primérphotons # und einem Kernort des Luftschauers r die
Lichtmenge size bestimmt ( , ). Mit einer inversen Funkti-
on ist es dann moglich, aus der gemessenen Grofle size und den rekonstruierten
Groen € und r die Energie E des Primérphotons zu bestimmen. Auf diese Weise
erhélt man fiir jedes Teleskop einen Schitzwert fiir die Energie, iiber den anschlie-
Bend gemittelt wird. Die relative Energieauflosung AFE/E dieser Methode liegt bei
10-20 %, was besonders von den Unsicherheiten in den Monte-Carlo-Simulationen
herriihrt.

Um aus den gewonnenen Photon-Energien ein Energiespektrum zu erstellen,
muss bekannt sein, wie sensitiv der Detektor (das gesamte IACT-System) bei
der jeweiligen Energie ist. Es werden sogenannte effektive Fldichen berechnet, die
ein Maf fiir die Sensitivitdat sind. Die effektiven Fléchen ergeben sich als Funk-
tion der Trigger-Effizienzen der einzelnen Teleskope, also der Féhigkeit des ge-
samten Teleskop-Systems, einen Luftschauer mit einer bestimmten Energie des
Primérteilchens zu detektieren. Die Trigger-Effizienzen héngen nicht nur von der
Energie, dem Einfallswinkel und dem Kernort ab, sondern auch von dem jewei-
ligen Zustand des Detektors, d.h. die Anzahl der funktionierenden Teleskope,
Zustand der Spiegel, Zustand der Kameras etc. Dies spielt besonders eine Rolle,
wenn ein Energiespektrum aus zeitlich stark getrennten Beobachtungen erstellt
werden soll, sodass der Zustand des Detektors erheblich unterschiedlich sein kann
( : ). Zusétzlich ist ein von den Unsicherheiten in den Monte-
Carlo-Simulationen herrithrender systematischer Fehler von 15 % auf die absolute
Energieskala zu erwihnen.
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Abbildung 3.6: Differentielles Energiespektrum des BL Lac-Objektes Markarian
501 (aus ( )). Die HEGRA-Daten aus dem Jahr 1997 sind in der
iiblichen Darstellung einer mit E? multiplizierten differentiellen Energieverteilung
des Photonflusses dN/dE dargestellt.

In den 6 Jahren, in denen die HEGRA-Kollaboration das IACT-System be-
trieben hat, konnten Energiespektren von sieben Gamma-Quellen erstellt werden:
drei galaktische (Krebs-Nebel, Cas-A und TeVJ2035+415) und vier extragalakti-
sche (Markarian 421, Markarian 501, H 1426+428 und 1ES 1959+650). Aulerdem
wurde kiirzlich ein Spektralindex der differentiellen Energieverteilung der Radio-
galaxie M 87 bestimmt ( : ).

In Abbildung 3.6 ist die differentielle Energieverteilung mit entsprechenden
statistischen Fehlern von Markarian 501 aus den HEGRA-Beobachtungen im
Jahre 1997 zu sehen. Der Datensatz ist zeitgemittelt und aus der Analyse in
( : ) (Daten unter 3 TeV) und der verbesserten Reanalyse
in ( : ) (Daten tiber 3 TeV) kombiniert. Auf der Y-Achse
ist der mit E? multiplizierte differentielle Photonenfluss dN/dE aufgetragen, um
den Einheiten der spektralen Energiedichte zu entsprechen. Die durchgezogene
Linie zeigt eine analytische Anpassung an die Daten der Form:

dN E
E’>~— = N,E~© — 2
=N e~ ), 32)

wobei Ny = (1.087 4 0.015) x 1071 TeVem™2s™! die Normierungskonstante,
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Eecutorr = (6.0 £ 0.3) TeV die Cutoff-Energie und a = —0.09 & 0.03 der Spek-
tralindex sind. Der zusitzliche Fehler von 15% in der absoluten Energieskala
ist in dieser Darstellung nicht beriicksichtigt worden. Die Anpassung hat einen
relativ guten y2-Wert von 29 bei 21 Freiheitsgraden. Der Ursprung der Cutoff-
Energie kann sowohl intrinsische Griinde haben als auch in der Absorption der
TeV-Photonen durch das extragalaktische Hintegrundlicht (néchstes Kapitel) lie-
gen.



Kapitel 4

Extragalaktisches
Hintergrundlicht

4.1 Ursprung der Strahlung

Eine der wichtigsten Herausforderungen der modernen Astrophysik ist es, die
Ausbildung und Entwicklung der Strukturen im Universum zu erkléren. Bereits
im 19. Jahrhundert ist erkannt worden, dass die Helligkeit des Himmels wich-
tige astrophysikalische Daten beinhaltet ( , ). Die Hintergrundstrah-
lung beinhaltet Strahlung aus allen Epochen und tragt daher Informationen iiber
Strukturen und ihre Geschichte im Universum. Ein Teil der gesamten Hinter-
grundstrahlung wird mit dem Begriff extragalaktisches Hintergrundlicht (EHL)
bezeichnet. Unter EHL versteht man die gesamte Strahlung im Wellenlédngen-
bereich zwischen 0.1 und 1000 pm, die nicht aus unserer Galaxis stammt und
mit keiner der benachbarten Galaxien assoziert werden kann. In Abbildung 4.1
ist das Spektrum der Hintergrundstrahlung, das sich iiber 20 Dekaden in der
Energie ausdehnt, schematisch dargestellt. Das EHL ist ein Teil davon und nach
der 2.7K Mikrowellenstrahlung, die als Schwarzkorperstrahlung der Entkopp-
lungsepoche zwischen den Photonen und den H-Atomen iibriggeblieben ist (z.B.

( )), die dominante Form der elektromagnetischen Energie,
die beobachtet wird ( , ).

Das EHL stellt das gesamte Licht dar, das iiber die ganze Geschichte des
Universums von den Galaxien emittiert wurde. Die ersten Sterne haben bei ei-
ner Rotverschiebung z ~ 25 (oder als das Universum um einen Faktor von ca.
26 kleiner war, als es heute ist) geziindet ( : ). Seitdem erfiillt
die frei gewordene und je nach Emissionszeitpunkt rotverschobene Strahlung das
Universum und bildet das heute zu erwartende EHL. Alle erloschenen und leuch-
tenden Sterne tragen zum EHL bei. Auch die Supernovae strahlen aufgrund der
Nukleosynthese Energie ab. Wegen Ausdiinnung des Strahlungsfeldes durch die
Expansion des Universums wird jedoch der Anteil des EHL, der von den Quellen

25
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Abbildung 4.1: Extragalaktische Hintergrundstrahlung. Die Energiedichte fiir ver-
schiedene Energiebénder ist schematisch dargestellt (basierend auf

( )). CRB — Hintergrund im Radiobereich, CMB — kosmische Mikrowellen-
strahlung, EHL — Sammelbegriff fiir CIB (cosmic infrared background) und CU-
VOB (cosmic UV-optical background), CXB — Rontgen-Hintergrund, CGB — Hin-
tergrund der y-Strahlung.

mit z § 2 emittiert wurde ( , ), vermindert.

Nicht nur die Nukleosynthese reichert das EHL an. Ein weiterer Teil der Strah-
lung stammt aus den Aktiven Galaktischen Kernen durch eine Umwandlung der
Gravitationsenergie in die elektromagnetische Strahlung. Es wird angenommen,
dass bestimmte Spektrallinien aus der Nédhe der Schwarzen Locher einen Bei-
trag zum gesamten EHL liefern konnen. Eine einfache Rechnung macht jedoch
deutlich, dass diese Energieform nicht die dominante Kompomente des EHL sein
kann. Der Anteil der Gravitationsenergie, die bei der Akkretion der Materie vom
Schwarzen Loch des AGN frei wird, ist zwar grofler als der Anteil bei der Nukleo-
synthese (10 % in Vergleich zu 0.7 %), allerdings betréigt der Anteil der Materie in
den zentralen Schwarzen Lochern nur ca. 0.6 % von der Gesamtmasse der stella-
ren Objekte. Also belduft sich der gesamte Energiebetrag der AGN auf 10-20 %.
Ein geringer Teil des EHL kann auch aus dem Zerfall primordialer (kurz nach
dem Urknall erzeugter) Teilchen stammen.
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Da die Sterne den grofiten Anteil des EHL liefern, werden sie auch die spektra-
le Form der Hintergrundstrahlung dominieren. Thre gesammelte und rotverscho-
bene Energieverteilung weist nach den Beobachtungen (Kapitel 4.2) das erste
verbreitetes Maximum bei ca. 1 ym auf. Ein Teil der Galaxienstrahlung (von den
Sternen, die die Galaxien ausmachen) wird jedoch vom interstellaren Staub ab-
sorbiert und dann bei grofleren Wellenldngen reemittiert. Das beobachtete zweite
Maximum in der Energiedichte des EHL zwischen Wellenléngen 100 und 140 pm
stammt offensichtlich aus der vom Staub reemittierten Strahlung. Die resultie-
rende Energieverteilung ist sowohl von der Dichte als auch von der chemischen
Zusammensetzung des Staubes stark abhingig (Kapitel 4.3). Fiir Modellrechnun-
gen der Stern- und Galaxienbildung (Kapitel 4.3) ist es ein wichtiger Priifstein,
die Energieverteilung des EHL wiederzugeben. In Abbildung 4.2 sind sowohl die
Messergebnisse verschiedener Experimente zu sehen, auf die im néchsten Ab-
schnitt eingegangen wird, als auch ein an die Messungen angepasstes Modell von

( ). Die beiden Maxima der Energieverteilung um 1 pm und
100 pm sind deutlich zu erkennen.

Die spektrale Energieverteilung des EHL hat vielféltige kosmologische Folgen,

die detailliert von verschiedenen Autoren erértert wurden (z.B.
( )). Vor allem konnen Riickschliisse auf die Entstehungsepoche der Galaxi-
en, ihre Zusammensetzung und Entwicklung mit der Zeit gezogen werden. Eine
genaue Kenntnis des EHL-Spektrums, das eine aufintegrierte Uberlagerung des
Lichtes aus allen universalen Epochen darstellt, kann diese komplizierten Prozesse
zwar nicht eindeutig aufschliisseln, vermag jedoch wichtige Einschrankungen auf
unterschiedliche Evolutionsszenarien zu setzen. Durch die Absorption der TeV-
Gamma-Strahlung der extragalaktischen Objekte von den Photonen des EHL
wird der spektralen Energieverteilung des EHL eine weitere Bedeutung verlie-
hen. Einerseits kann aus der Kenntnis des EHL-Spektrums und aus der Messung
der Energiespektren der extragalaktischen TeV-Gamma-Emitter auf die Quell-
spektren dieser Objekte geschlossen werden. Da aber das EHL-Spektrum in den
bestimmten Wellenléngen bislang wenig bekannt ist (Abschnitt 4.2), kann ande-
rerseits aus der Messung der Energiespektren der extragalaktischen TeV-Gamma-
Emitter und aus bestimmten physikalischen Annahmen iiber das Aussehen der
Quellspektren Einschrankungen auf die EHL-Dichte berechnet werden. Die {ibli-
che Vorgehensweise bei solchen Einschréinkungen wird in Abschnitt 4.4 beschrie-
ben. Die im Rahmen dieser Arbeit entwickelten und verwendeten Methoden der
Einschrankungen der EHL-Dichte im mittel-infraroten Energiebereich werden in
Kapitel 6 vorgestellt und diskutiert.

4.2 Messungen des EHL

Es gibt verschiedene Forderungen, auf denen eine Messung des EHL basiert:

e Es wird erwartet, dass die Strahlung isotrop auf grofien Skalen ist, denn
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Abbildung 4.2: Eine Auswahl aus den Messungen der Energiedichte des extra-
galaktischen Hintergrundlichts (EHL) aus den letzten 10 Jahren. Auf die einzel-
nen Messungen wird im Text eingegangen. Zusétzlich ist ein skaliertes Modell aus

( ) eingezeichnet. Bei hohen Wellenléngen ist die kosmische 2.7 K
Mikrowellenstrahlung zu sehen. Die Messpunkte von ( ) sowie
von ( ) werden als untere Grenzen des EHL interpretiert.



4.2. Messungen des EHL 29

ihr Ursprung ist extragalaktisch und ihre Quellen sind auf grofien Skalen
homogen und isotrop im Universum verteilt.

e Es gibt keine ausgeprigten spektralen Signaturen, denn das Spektrum héngt
in komplexer Weise von der Luminositéit der Quellen, von ihrer kosmischen
Entwicklung und Verteilung, und von der Entwicklung und Verteilung des
Staubes im Universum ab ( , ).

e Auf kleinen Skalen werden Fluktuationen im isotropen Signal erwartet, da
diskrete Quellen mindestens ein Teil des EHL ausmachen.

Die Erdatmosphére schirmt die meiste Infrarotstrahlung ab, weshalb Satelli-
ten eingesetzt werden, von denen aus die Messungen durchgefiihrt werden. Di-
rekte Messungen des EHL sind mit Satelliten aus zweierlei Griinden schwierig:
technisch und astrophysikalisch. Die technische Herausforderung ist die korrekte
Ermittlung des Null-Signals. Die Emission in den zu messenden Wellenléngen-
bereichen von Teleskopen und Instrumenten sowie der Erdatmosphére muss gut
bestimmt sein, um abgezogen werden zu konnen. Auch reflektiertes Licht von hel-
len lokalen Quellen der Umgebung (Sonne, Erde, Mond) muss eliminiert werden.

Die astrophysikalischen Herausforderungen liegen vor allem in der Bestim-
mung und im Aussortieren der galaktischen Strahlungsquellen. Das beinhaltet
sowohl diskrete Quellen wie Sterne als auch diffuse Quellen wie das Licht, das
von interplanetarem Staub gestreut und emittiert wird. Dabei bereitet das Zodia-
kallicht (Sonnenlicht, das vom interplanetaren Staub gestreut wird) die grofiten
Schwierigkeiten. Bei den Wellenléngen grofler als etwa 400 pm wird die kosmi-
sche 2.7 K Mikrowellenstrahlung dominant und muss zur Bestimmung des EHL
abgezogen werden.

Direkte Messungen: In Abbildung 4.2 sind die Messungen der EHL-Dichte
zusammengefasst. Der bislang stirkste Nachweis des EHL ist aus der COBE (Cos-
mic Background Explorer) Mission entstanden. Der COBE-Satellit hatte zwei In-
strumente an Bord, die die absolute Himmelshelligkeit vermessen haben (

, ): das DIRBE-Instrument (Diffuse Infrared Background Explorer) zur
Messung des EHL von 1.25 bis 240 pm und das FIRAS-Instrument (Far Infrared
Absolute Spectrophotometer) zur Messung des Energiespektrums der 2.7 K Mi-
krowellenstrahlung, aber auch des EHL von 125 um an aufwirts. Uber die ersten

Ergebnisse der Messung des EHL ist bei ( ) berichtet worden.
Eine komplette Analyse aller 10 Wellenldngen-Kanéle des DIRBE-Instruments
ist kurze Zeit spater bei ( ) durchgefiihrt worden. Systematische

Unsicherheiten der Bestimmung von Vordergrund-Emissionen dominierten die Er-
gebnisse des DIRBE-Teams. Dennoch konnte gezeigt werden, dass die Messungen
bei 140 und 240 gm nicht durch Ungewissheiten in den Modellen des interstel-
laren Mediums (ISM), die diesen Wellenldngenbereich dominieren ( :

), erklart werden koénnen. Somit waren dies die ersten Messwerte des EHL.
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Dariiber hinaus wurde ein unterer Grenzwert bei 100 ym erzielt. In den ande-
ren Wellenldngen-Kanélen konnte das DIRBE-Team lediglich obere Grenzwerte
ermitteln. ( ) unternahmen einen Versuch, durch zwei ver-
schiedene Methoden die Unsicherheiten in den Modellen des interplanetarischen
Staubes (IPD) zu umgehen. Den konstanten Hintergrund bei 60 und 100 gm ha-
ben ( ) dann als das EHL identifiziert. Weitere Untersuchun-
gen ergaben allerdings, dass der angegebene Fluss bei 60 um nicht nur extraga-
laktischer Natur sein kann und deswegen zu hoch fiir das EHL ist ( ,
; , ; , ; : ).

Die FIRAS-Daten im fern-infraroten Bereich sind erstmals in
( ) erschienen. Der Anteil der kosmischen Mikrowellenstrahlung sowie derje-
nige des IPD wurde ermittelt und von den Daten abgezogen. Verschiedene Au-
toren haben alternative Methoden bei der Analyse der FIRAS-Daten angewandt
( , : , : , ). Die Ergebnisse
sind konsistent miteinander innerhalb des 2 o-Niveaus, wobei eine Eichung mit
den DIRBE-Daten in dem gemeinsamen Energiebereich moglich war.

Vor allem das Zodiakallicht-Modell und der Beitrag der Nachbar-Sterne tragt
zu den Unsicherheiten bei der Bestimmung des EHL im nah-infraroten Bereich
bei. ( ) haben angenommen, dass das EHL bei 2.2 ym gleich
dem Licht ist, das man aus den Galaxienzdhlungen erhélt. Dariiberhinaus ha-
ben sie das Zodiakallicht-Modell von ( ) verwendet.

( ) haben die DIRBE-Daten auf 2.2 um geeicht und ein signifikantes
positives Residium bei 3.5 ym ermittelt. Die Methode hat bei 1.25 und 4.9 pum
lediglich zu oberen Grenzen des EHL gefiihrt. ( ) haben ein
anderes Zodiakallicht-Modell berechnet, bei dem sie verlangt haben, dass nach
dem Abziehen des Modells von den Daten kein Residuum bei 25 pum iibrigbleibt.
Ein signifikantes positives Residuum wurde bei 2.2 und 3.5 pm bestimmt, das als
EHL identifiziert wurde. ( ) haben #hnliche Ergebnisse bei
2.2 und 3.5 pm erzielt, obwohl ihr Verfahren sich wesentlich von demjenigen von

( ) unterscheidet.

Eine bessere Berechnung des Anteils von Sternen zur Vordergrund-Emission
bei 2.2 um ist seit dem Erscheinen des 2MASS-Katalogs moglich (Two Micron
All Sky Survey), das sich auf die erdgebundenen Messungen mit zwei identischen
Teleskopen, eines auf der Nord- und das zweite auf der Stidhalbkugel, stiitzt (

) ). Eine Kombination der DIRBE-Daten mit dem 2MASS-Katalog
ist bei ( ) und ( ) vorgestellt worden. Wahrend
die beiden Untersuchungen bei 2.2 ym &hnliche Ergebnisse zeigen, gehen sie bei
1.25 um stark auseinander. ( ) hat bis jetzt den stérksten oberen
Grenzwert fiir das EHL bei 1.25 ym gesetzt. ( ) geben dagegen
einen deutlich héheren Fluss an, den sie als EHL identifiziert haben.

Ein anderes Instrument zur Bestimmung des EHL ist NIRS (Near Infrared
Spectrometer) ( , ), das 30 Tage an Board des IRT'S-Satelliten (/n-
frared Telescope in Space) ( , ) operiert hat. Uber eine vorliufi-
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ge Analyse der Daten wurde von ( ) berichtet. Demnach ist
eine Messung des isotropen EHL bei den Wellenlédngen von 1.4 bis 4 um gelun-
gen. In Abbildung 4.2 sind nur vier Messpunkte aus ( )
eingezeichnet, um die Ubersicht zu wahren. Wihrend die EHL-Messungen von
( ) im Bereich von 2 bis 4 um mit ( )
( ) und ( ) gut tibereinstimmen, weisen die Fliisse
bei kleineren Wellenldngen deutlich hohere Werte auf. Da die Ergebnisse von
( ) wegen technischer Schwierigkeiten auf Messdaten aus nur 3
Tagen basieren, und aufgrund der Tatsache, dass weder bei
( ) noch in spéteren Publikationen die Details systematischer Unsicherheiten
erlautert wurden, miissen diese Daten noch kritisch betrachtet werden. Allerdings
stehen die Ergebnisse sowohl in Ubereinstimmung mit den Werten aus
( ) als auch mit theoretischen Vorhersagen aus der Behandlung der
ersten Sterne ( : ).

Der UV-optische Bereich des EHL wird von dem starken Zodiakallicht und
dem atmospherischen Leuchten dominiert. Frithere Publikationen (siche Referen-
zen in ( )) haben nur oberen Grenzwerte angeben kénnen.

( ) haben eine kombinierte Analyse aus den gleichzeitig ge-
nommenen Daten des Hubble Space Teleskopes und des duPont Teleskopes am
LCO (Las Campanas Observatory) durchgefiithrt. Der Nachweis des EHL ist hier
wegen beachtlicher systematischer Unsicherheiten nur vorlaufig (

, 2001).

Y )

Fluktuationsmessungen: Da ein Teil der Hintergrundstrahlung von diskreten
Quellen kommt, werden Fluktuationen auf kleinen Skalen in den Beobachtungs-
feldern erwartet. Die Fluktuationen beinhalten Informationen iiber die Anzahl
und Verteilungen ihrer Quellen. Sowohl die DIRBE- als auch die FIRAS- und die
NIRS-Daten wurden auf Fluktuationen hin untersucht (

, ; , ). Nach dem Modellieren
des Fluktuationsanteils in einem isotropen Signal der Hintergrundstrahlung, was
zusétzliche systematische Unsicherheiten mit sich bringt, wird die Hohe des ge-
samten EHL berechnet. Die Methode liefert niedrigere obere Grenzen im Mittel-

Infrarot als die Suche nach einem isotropen Signal bei ( ). Eine
Ubersicht der Ergebnisse der Fluktuationsanalysen ist bei ( )
zu finden.

Galaxienzidhlungen: Die Galaxienzidhlungen liefern weitere wichtige Einschrankun-
gen auf die Hintergrundstrahlung. Die gesamte beobachtete Galaxien-Helligkeit
ist eine strikte untere Grenze des EHL. ( ) haben fiir den
Wellenldngenbereich zwischen 0.3 um < A < 2um die tiefen Galaxienzéhlun-
gen des Hubble Space Teleskopes durch wenige bodengestiitzte Beobachtungen
ergéinzt und zusammengefasst. Eine Analyse der ISOCAM- und ISOPHOT-Instrumente
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an Bord des ISO-Satelliten von ( ) fithrt zu einem Nachweis ei-
ner extragalaktischen Komponente in den Daten bei 15 pum. Abgesehen von re-
lativ unsicheren Fluktuationsanalysen der DIRBE-Daten und sehr hohen oberen
Grenzwerten von ( ) ist die Messung von ( ) bei
15 pm die einzige Information iiber das EHL im Mittel-Infrarot zwischen 4 und
60 pm.

Aktueller Stand: Der aktuelle Stand der EHL-Messungen kann wie folgt zu-
sammengefasst werden: In den beiden spektralen Fenstern, in denen die Atmo-
sphére fiir die Strahlung durchléssig ist (im Bereich von 3.5 um und grofler als
100 pm), sind iiberzeugende Messungen des EHL gelungen. Dagegen sind die
Nachweise im UV-optischen Bereich aufgrund der starken Emission und Streuung
von nahen (irdischen und galaktischen) Quellen eher vage. Dasselbe gilt bis in den
nah-infraroten Bereich (1 bis 2.2 ym). Die Messungen sind vorldufig und weisen
eine Diskrepanz bis zu einem Faktor 2 auf. Im mittel-infraroten Bereich (4 bis
60 pm) gibt es vor allem wegen des starken Zodiakallichtes noch keine Messun-
gen des EHL. Die oberen und unteren Grenzen liegen hier um einen Faktor 100
auseinander.

4.3 Modelle zur Berechnung von EHL

Wenn das Universum staubfrei wére, dann wiirde sich die spektrale Intensitét des
EHL aus dem Integral iiber alle Quellen ergeben. Dafiir brauchte man lediglich
die Spektren von allen Quellen, ihre Verteilung im Raum und ihre Anderung mit
der Zeit. Mit dem Staub bleibt die totale Intensitét unverdndert, aber die Energie
wird anders iiber das Spektrum verteilt, und zwar wird ein Teil zu den grofieren
Wellenléngen hin verschoben. Dabei ist aber die Kenntnis des Energiespektrums
des Staubs notwendig, auch seine Verteilung im Raum und die zeitliche Entwick-
lung.

Wie in Kapitel 4.1 erlautert wurde, sind die Quellen des EHL die Nukleosyn-
these in den Sternen und in den Sternentstehungsregionen, die Gravitationsener-
gie der Schwarzen Locher und der Braunen Zwerge und der Zerfall primordialer
Teilchen. Nach dem aktuellen Stand der Forschung stammt der grofite Beitrag
(80-90 %) aus der Nukleosynthese. Im Folgenden wird eine Ubersicht nur iiber
giangige Modelle gegeben, die Nukleosynthese als Quelle der Hintergrundstrahlung
behandeln. Fiir weitere Details sei auf ( ) und Referenzen
darin verwiesen.

Es gibt diverse Modelle, die die Evolution der kosmischen spektralen Lumi-
nositét als Funktion der Rotverschiebung berechnen und deshalb auch das EHL
ermitteln. Da die Modelle teilweise einen ganz unterschiedlichen Zugang zur Pro-
blemstellung haben, werden sie im Allgemeinen in vier Kategorien unterteilt. Eine
geringfiigig andere Einteilung ist bei ( ) zu finden.
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Riickwiartsevolutionsmodelle: Riickwértsevolutionsmodelle — extrapolieren
spektrale Eigenschaften der lokalen Galaxien zu den héheren Rotverschiebungen.
In der einfachsten Form nehmen sie an, dass es keine Evolution der spektralen
Energieverteilung gab. Die spektrale Luminositatsdichte ist deswegen unabhéngig
von der Rotverschiebung. Die Komposition des Staubs in den Galaxien wird im
Allgemeinen in drei Komponenten eingeteilt: (1) heifler Staub aus ionisiertem
Waserstoff HII; (2) warmer Staub aus diffusem Wasserstoff HI; (3) kalter Staub
aus Molekiilwolken, die unter anderem aus PAH-Molekiilen (polycyclic aroma-
tic hydrocarbon) verschiedener Grofie bestehen. Die Riickwértsevolutionsmodelle
liefern in der Regel deutlich kleinere Galaxienzahlen und niedrigere Werte der
EHL-Dichte als die Beobachtungen. Um den Beobachtungen gerecht werden zu
konnen, fithren andere Modelle eine Evolution der spektralen Eigenschaften der
Galaxien ein, die im einfachsten Fall mit (1 + 2)? charakterisiert werden. Dabei
steht z fiir die Rotverschiebung und ~ fiir einen empirischen Exponenten. In den
neusten Modellen wird eine Mischung eingefiihrt, wo nur ein Teil der Galaxien
eine Evolution durchmacht oder, alternativ, ein Teil der nichtevolutionierenden
Galaxien eine kurze Starburst-Phase durchlebt. Die Anzahl der freien Parame-
ter erlaubt diesen Modellen eine gute Ubereinstimmung mit den beobachteten
Galaxienzdhlungen im Fern-Infrarot-Bereich. Die kalkulierten Verlaufe der unter-
schiedlichen Modelle im Mittel-Infrarot-Bereich, wo die Detektion des EHL noch
nicht moglich ist, variieren dagegen erheblich.

Vorwirtsevolutionsmodelle: In den Vorwértsevolutionsmodellen wird eine
Anzahl von Parametern verwendet, die die Galaxien- und Sternentwickungen cha-
rakterisieren, anfangend mit der Epoche der Entstehung der ersten Sterne. Die
kosmologischen Parameter wie die Hubble-Kostante Hy, der Anteil der Dunklen
Materie €2p,s und die kosmologische Konstante A werden als Eingangsparameter
benotigt. Die Evolutionsparameter sind &dhnlich denen in den Riickwértsevolu-
tionsmodellen. Die Eingangsparameter der Vorwértsevolutionsmodelle und de-
ren Abhéangigkeit von der Zeit werden an die beobachteten Galaxienzidhlungen,
spektralen Energieverteilungen und Metallizitdt angepasst. Auch hier ist der in-
terstellare Staub im Universum, seine Zusammensetzung, rdumliche Verteilung
und Evolution eine grofle Unbekannte. Eine Annahme, dass der Staub auch in
fritheren Zeiten dhnliche Charakteristika hatte wie im lokalen Universum, fiihrt
im Fern-Infrarot-Bereich zu um einen Faktor 5 kleineren Fliissen des EHL als von
FIRAS beobachtet (UVO-Spektrum in ( )). Im Allgemeinen ist
es gelungen, die iiblichen Grenzen des EHL im Rahmen der Vorwértsevolutions-
modelle zu reproduzieren. Die Losungen, d.h. die Werte der Ausgangsparameter
und deren zeitliche Entwicklung, sind jedoch nicht eindeutig.

Semianalytische Modelle: Die Weiterentwicklung der Vorwirtsevolutions-
modelle fithrt zu den sogenannten semianalytischen Modellen, wenn die Aus-
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Abbildung 4.3: Verschiedene semianalytische Modellverldufe des extragalaktischen
Hintergrundlichts (adaptiert von ( )). Das resultierende EHL fiir zwei
verschiedene Evolutionsszenarien ist dargestellt. Das eine Szenario beinhaltet eine
konstante Sternentstehungsrate (CEQ), ein zweites implementiert dagegen eine kur-
ze intensive Star Burst Phase (CSB) in jeder Galaxie. Fiir jedes Szenario sind drei
verschiedene stellar Initial Mass Functions angenommen. Wihrend fiir das CSB-
Szenario alle drei dargestellt sind, ist fiir das CEQ-Szenario nur der Kennicutt-Fall
zu sehen. Zusétzlich ist ein fritheres Modell aus ( ) eingezeichnet.
Auch einige Messpunkte des EHL sind dargestellt.

gangsparameter nicht nur eine phénomenologische Entwicklung durchmachen,
sondern eine Anzahl der physikalischen Prozesse angenommen wird, die diese
Entwicklung vorantreiben. Die Annahmen in diesen Modellen werden im Folgen-
den anhand des Primack-Modells ( , : , ) kurz
erlautert. Eine é&ltere Version dieses Modells aus ( ) wurde in
mehreren Publikationen der HEGRA-Kollaboration verwendet, um die Absorp-
tion von TeV-Gamma-Strahlung durch das EHL zu ermitteln ( , ;
, 2002a, 2003a).

Das Modell basiert auf einem hierarchischen Entstehungsszenario der Gala-
xien, das von CDM (cold dark matter) dominiert wird. Das Ziel des Modells ist,
das EHL zwischen 0.1 und 1000 gm zu bestimmen. Die hinter dem Begriff CDM-
Kosmologie liegenden Parameter sind hier: ein flaches Universum, Dichteparame-
ter Qx = 0.7, 2y = 0.3 und eine Hubble-Konstante Hy = 65km/Mpc/s. Aus-
gangspunkt der Modellierung sind die sogenannten stellar Initial Mass Functions
(IMF), die die Anfangs-Massenverteilung der Sterne in den Galaxien beschreiben.
In diesen Szenarien werden folgende physikalische Prozesse beriicksichtigt: Gra-
vitationskollaps und Verschmelzen der Halos aus der Dunklen Materie, Kithlung
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und Herausschleudern des Gases, Sternentstehung, Wechselwirkung mit Super-
novae und Metallproduktion. Anschliessend werden zwei verschiedene Szenarien
der Galaxienentwicklung berechnet. Die Unterschiede liegen dabei in der Frage,
ob die Galaxiengeschichte monoton oder mit einer kurzen collisional star burst
Epoche verlaufen ist. Im zweiten und zur Zeit favorisierten Fall erreicht die Stern-
entstehungsrate frither (bei z ~ 2 — 2.5) ihr Maximum als bei dem Szenario mit
konstanter Sternentstehungsrate (z ~ 1.5).

In Abbildung 4.3 sind verschieden kalkulierte Verlaufe des EHL zu sehen.
Zusiétzlich sind einige Messpunkte des EHL, die in Kapitel 4.2 besprochen wur-
den, eingezeichnet. Alle Spektren des EHL haben eine deutliche Zwei-Maxima-
Struktur: das Intensitdtsmaximum bei kleinen Wellenlédngen aus dem Sternlicht
und bei groflen Wellenléingen aus der Reemission durch Staub. Im Vergleich zu
dem Modell aus ( ) ist das Minimum der Energieverteilung
geringfiigig zu den kleineren Wellenléingen gewandert. Dies ist auf das verbesser-
te Verstdndnis der Staubzusammensetzung, namentlich die Hinzunahme von den
PAH-Molekiilen, zuriickzufiihren.

Aus Abbildung 4.3 wird deutlich, dass eine Beriicksichtigung physikalischer
Prozesse das Bestimmen des EHL-Spektrums nicht eindeutiger macht. Die se-
mianalytischen Modelle sind sensitiv auf viele Parameter, insbesondere auf die
Zusammensetzung und rdumliche Verteilung des Staubes. Die Modellergebnis-
se liefern grundsétzlich kleinere EHL-Werte im fern-infraroten Bereich als die
Messungen. Andererseits bieten die Modelle einen physikalischen Zugang zu den
wichtigen Vorgéngen der Galaxienentstehung und Galaxienevolution. Es ist zu
erwarten, dass die semianalytischen Modelle in Zukunft ihre Ausgangsparameter
mehr einschrédnken konnen und dass ihre Voraussagen iiber das EHL konkreter
werden.

Kosmisch-chemische Modelle: Ein anderer Weg zur Bestimmung des EHL
ist durch die kosmisch-chemischen Modelle gegeben. Thr Ansatz betrachtet ge-
mittelte globale Parameter und deren Entwicklung in groflen mitbewegten Volu-
menelementen. Solche Parameter sind Anteil an neutralem und ionisiertem Was-
serstoff (HI und HII), Metallizitdt und chemische Zusammensetzung des inter-
stellaren Mediums. Die kosmisch-chemischen Modelle benotigen kein detailliertes
Wissen iiber physikalische Prozesse der Galaxienentstehung und ihrer Evolution.
Der globale Ansatz liefert jedoch keine Voraussagen iiber Galaxienzéhlungen. Mit
wachsender Verbesserung der Kenntnis iiber die Eingangsparameter ndhern sich
die Ergebnisse der verschiedenen kosmisch-chemischen Modelle an. Ob es zu einer
Konvergenz fithren wird, ist noch nicht abzusehen.

Hohere Energiedichte im Nah-Infrarot-Bereich: Die Tatsache, dass
( ) und ( ) eine hohere Energiedichte im
nah-infraroten Bereich des EHL berichtet haben als die von ( ) ge-
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setzte obere Grenze, regte eine wissenschaftliche Diskussion iiber einen physika-
lischen Grund einer solchen zusétzlichen Struktur an, die in iiblichen Modellen
des EHL (siehe oben) nicht vorhanden ist. Theoretische Untersuchungen (z.B.
( ) ( )) zeigten, dass es sich hierbei
um eine hochinteressante kosmologische Signatur der ersten Sterne (,,Populati-
on II1“) handeln kann. Dem liegt das folgende Szenario zugrunde (z.B.
( )): Die ,Population III“-Sterne ziinden bei einer Rotverschiebung von
z ~ 25 und existieren bis mindestens z ~ 7. Die sie umgebenden Wasserstoft-
wolken HI absorbieren das Licht dieser Sterne und emittieren anschlieffend die
Lyman a-Linie (Laborwellenldnge A = 121.6 nm). Die Uberlagerung dieser Emis-
sionslinie aus verschiedenen Epochen (entsprechend rotverschoben) liefert eine
zusétzliche Struktur im nah-infraroten Bereich des EHL. Da das Universum bei
z ~ T reionisiert wurde (kein neutraler Wasserstoff im interstellaren Medium
mehr), hat diese zusétzliche Struktur eine relativ scharfe Kante bei etwa
A = 1 um. Die Hohe und Form dieser Struktur hdngen von der Menge und Masse
der ,Population III“-Sterne sowie von der Menge an neutralem Wasserstoff in
ihrer Umgebung ab.

Fazit: Die Fiille der theoretischen Modelle zur Bestimmung des EHL unter-
streicht seine kosmologische Bedeutung. Die Messergebnisse des EHL schrianken
die Vielfalt der moglichen Losungen auf wenige Szenarien der Galaxienentstehung
und Galaxienevolution ein. Jedoch konnten zwei Fragen bislang nicht ausreichend
geklart werden:

e Sind die chemische Zusammensetzung des Staubes, seine Absorptions- und
Emessionseigenschaften sowie seine Evolution im Wesentlichen verstanden?

e Konnte die eventuell erhohte Energiedichte im Nah-Infrarot-Bereich des
EHL auf die ersten Sterne (,,Population I11“) zuriickgefiithrt werden?

Die Form des EHL-Spektrums im mittel-infraroten Bereich wird von dem ersten
der beiden obengenannten Punkte stark beeinflusst und variiert daher in verschie-
denen Modellen erheblich. Alle Modelle liefern jedoch ein ausgepragtes Minimum
in der EHL-Dichte im Bereich zwischen 6 und 50 pm. Die géngigen Modelle ha-
ben Schwierigkeiten, die Messergebnisse des EHL-Spektrums im nah-infraroten
Bereich zu reproduzieren, und liegen deutlich niedriger. Eine zusétzliche Signa-
tur der ersten Sterne in diesem Bereich kann nicht ausgeschlossen werden. Die
Modelle liefern tendenziell in allen Wellenldngenbereichen eine geringere Energie-
dichte als die vorhandenen Messungen. Dies kann auf einen Beitrag zum EHL aus
nicht-nukleosynthetischen Quellen (z.B. AGN) zuriickgefiihrt werden.
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4.4  Friihere Einschrinkungen der EHL-Dichte
durch die TeV-Gamma-Astronomie

Eine Einschrankung der EHL-Dichte ist mit Hilfe der TeV-Gamma-Astronomie
in einem bestimmten Wellenldngenbereich moglich. Ein Strahl von hochenergeti-
schen Photonen (7yr.) einer extragalaktischen Quelle wird durch die niederener-
getischen Photonen des EHL (ygy) im Prozess der Erzeugung eines Elektron-
Positron-Paares (Paarerzeugung) absorbiert. Wenn jede weitere Produktion der
TeV-Photonen aus der Richtung der Quelle vernachléssigt werden kann, ist der
beobachtete Energiefluss Fieon. (E,) einer TeV-Gamma-Quelle bei der Energie E,
gegeben durch:

Foeab (Ey) = Fo(E,) expl=7y(E,)], (4.1)

wobei die 7, die optische Tiefe fiir die Paarerzeugung und Fy(E,) der intrinsi-
sche Energiefluss der TeV-Quelle sind. Die optische Tiefe fiir die TeV-Gamma-
Photonen ist proportional zur Entfernung der TeV-Emission und kann aus dem
EHL-Energiespektrum berechnet werden (Kapitel 5), wobei die spektrale Form
des EHL eine entscheidende Rolle spielt. Erst seit der Messung eines Signals der
ersten extragalaktischen TeV-Gamma-Quelle Markarian 421 ( , )
und vor allem seit der Messung der Energiespektren der extragalaktischen BL Lac-
Objekte Markarian 501 ( , ) und Markarian 421 (

, ) konnte der Einfluss des EHL untersucht werden. Man spricht von
einem indirekten Nachweis des EHL, wenn es gezeigt werden kann, dass es zur
einer intergalaktischen Absorption der TeV-Quellspektren kommt.

Wenn die Quellspektren im TeV-Bereich stark verédndert (sowohl in der spek-
tralen Form als auch im erwarteten Fluss) beobachtet werden, dann trégt diese
Verénderung eine Signatur des EHL. Ausgehend von folgenden drei Annahmen
konnen Einschrankungen auf das EHL gemacht werden ( ) E
(1) Kenntnis iiber das intrinsische Spektrum der TeV-Gamma-Quelle; (2) Kennt-
nis iiber die spektrale Form des EHL; und (3) Annahme, dass die Absorption im
intergalaktischen Medium stattfindet und nicht in der Quelle selbst. Die grofite
Schwierigkeit dabei ist die Kenntnis der intrinsischen Spektren im TeV-Bereich.
Mit Hilfe von Annahmen iiber das intrinsische Energiespektrum sind bereits meh-
rere Versuche unternommen worden, die Dichte des EHL einzuschrinken (siche

( ) fiir eine Ubersicht). Die Methoden unterscheiden sich in
Plausibilitdt und Komplexitdat der Annahmen und basieren bislang auf dem Ener-
giespektrum einer der beiden Markarian-Objekte. Aus dem Energiebereich der
beobachteten TeV-Spektren der extragalaktischen Quellen konnten bislang Ein-
schrankungen iiberwiegend im mittel-infraroten Bereich des EHL (5 bis 60 um)
ermittelt werden, in dem bis jetzt keine direkte Messungen des EHL gelangen. Die
Ergebnisse der Einschrankungen unterscheiden sich jedoch erheblich, was sowohl
am groflen Wellenldngenbereich des EHL liegt, der fiir die Absorption der TeV-
Gamma-Strahlung (etwa zwei Groflenordungen fiir Photonen im TeV-Bereich)
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verantwotlich ist, als auch von den Unterschieden in den angenommenen intrin-
sischen TeV-Gamma-Spektren stammt.

Die vorliegende Arbeit ist dabei die erste, in der die beobachteten Energie-
spektren aller vier bekannten und bestétigten extragalaktischen TeV-Objekte ver-
wendet werden, um die Energiedichte des EHL einzuschrénken (Kapitel 6).



Kapitel 5

Absorption der
TeV-Gamma-Strahlung

In diesem Kapitel wird die Absorption der extragalaktischen TeV-Photonen be-
handelt. Zunéchst wird in Abschnitt 5.1 die Wechselwirkung beschrieben, die zur
Absorption fiihrt, und der Wirkungsquerschnitt der Paarezeugung erlautert. Ab-
schnitt 5.2 beschéftigt sich mit der Berechnung der optischen Tiefe 7(FE) fiir die
TeV-Photonen und mit verschiedenen Groflen, die darauf einen Einfluss haben.
Der entscheidende Einfluss des spektralen Verlaufes der Dichte des extragalak-
tischen Hintergrundlichtes (EHL) (Unterabschnitt 5.2.1), unterschiedliche Werte
der kosmologischen Parameter (5.2.2) und eine Beriicksichtigung der Effekte der
Expansion des Universums (5.2.4) werden anhand der resultierenden Unterschie-
de der optischen Tiefen dargelegt. Alle Berechnungen der optischen Tiefe fiir die
TeV-Photonen sind mit Hilfe des im Rahmen dieser Arbeit erstellten Programms
attenuation berechnet worden.

5.1 Absorption durch den Prozess vv — eT e~

5.1.1 Paarerzeugung

Die TeV-Gamma-Strahlung der extragalaktischen Quellen durchquert grofie Ent-
fernungen bevor sie in die Erdatmosphére eintritt. Die von uns entfernteste bislang
gemessene TeV-Quelle ist das BL Lac-Objekt H 1426+428 mit der Rotverschie-
bung z = 0.129, was etwa 540 Mpc entspricht. Unter den Bedingungen, dass
ein Strahlungsfeld das Universum erfiillt und dass die Schwerpunktsenergie der
beteiligten Photonen ausreicht, kommt es zu einer Wechselwirkung zwischen den
v-Quanten und den Photonen der intergalaktischen Strahlungsfelder. So wird so-
wohl die Paarerzeugung als auch die y-v-Streuung erméglicht. Da das Universum
zusétzlich nicht ganz leer von Materie ist, konnen die TeV-Photonen auflerdem
mit dem intergalaktischen Medium wechselwirken (z.B. Compton-Streuung mit

39
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BL Lac-Objekt

Abbildung 5.1: Schematische Darstellung der Absorption der TeV-Gamma-
Strahlung durch das extragalaktische Hintegrundlicht.

den Elektronen). Bei einem genauen Studium der Zusammensetzung des inter-
galaktischen Mediums, der Energiedichten der Strahlungsfelder und der ener-
gieabhiingigen Wechselwirkungsquerschnitte stellt sich heraus, dass die Wech-
selwirkungen der TeV-Photonen von einem einzigen Prozess dominiert werden:
die Paarerzeugung mit den niederenergetischen Photonen der intergalaktischen
Strahlungsfelder (siehe Abbildungen 5.1 und 5.2). Die intergalaktischen Strah-
lungsfelder werden zwar von der 2.7 K Mikrowellenstrahlung dominiert, ihre Pho-
tonen haben jedoch nicht genug Energie, um zusammen mit TeV-Photonen der
Energien kleiner als etwa 50 TeV die Paarbildung zu machen. Das bedeutet, dass
fiir die TeV-Photonen im beobachteten Energiebereich (Energie kleiner 20 TeV)
das Strahlungsfeld der 2.7 K Mikrowellenstrahlung transparent ist. Die Photo-
nen des extragalaktischen Hintergrundlichtes (EHL, Kapitel 4) liefern dagegen
ein optimales Target-Strahlungsfeld, um durch das Effekt der Paarzeugung die
hochenergetischen Photonen im GeV-TeV-Energiebereich zu absorbieren. In Ab-
bildung 5.1 ist die Absorption der TeV-Gamma-Strahlung eines BL Lac-Objektes
durch das Strahlungsfeld des EHL skizziert, wobei die Maflstédbe nicht wahrheits-
getreu dargestellt sind.

Der Prozess der Paarerzeugung ist im Rahmen der Quantenelektrodynamik
gut verstanden und besteht aus der Reaktion von zwei Photonen (in diesem Fall
einem TeV-Photon v+, und einem Photon aus dem EHL 7gy,,), wobei die Pho-
tonen vernichtet werden und ein Elektron-Positron-Paar erzeugt wird (Abbil-
dung 5.2):

Yrev VEHL T ete” (5.1)

Die Energischwelle der Paarerzeugung betrégt 2-0.511 MeV im Schwerpunkt-
system, und der Impuls sowie die iibrige Energie werden zwischen den entstan-
denen Elektronen und Positronen iiberwiegend gleichverteilt. Die entstandenen
Leptonen koénnen ihre Energie an das umgebende und von der Energiedichte do-
minierende Strahlungsfeld der 2.7 K Mikrowellenstrahlung durch die Compton-
Streuung abgeben. Die gestreuten Photonen kénnen wiederum in + ~v-Streupro-
zessen et e”-Paare erzeugen. Auf diese Weise entstehen intergalaktische elektro-
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Abbildung 5.2: Feynman-Diagramm der Paarerzeugung. Die beiden Photonen bil-
den ein Elektron-Positron-Paar.

magnetische Teilchenkaskaden, die zu einem diffusen GeV-Hintergrund beitragen
( : ). Die Energie der auf dieser Weise entstehenden Pho-
tonen reicht jedoch nicht bis in den TeV-Bereich. Es ist also ein einziger Prozess,
der den Energiefluss einer TeV-Gamma-Quelle veréndert: die Paarbildung mit den
niederenergetischen Photonen des EHL. Die optische Tiefe fiir die TeV-Photonen
héngt demnach allein von der Energiedichte des EHL und der Entfernung der
TeV-Gamma-Quelle ab. Im folgenden Unterabschnitt wird auf den Wirkungs-
querschnitt der Paarerzeugung eingegangen.

5.1.2 Wirkungsquerschnitt der Paarerzeugung

Der Wirkungsquerschnitt der Paaproduktion o,, kann analytisch mit Hilfe der

Quantenelektrodynamik bestimmt werden ( : ):
30 1+
r(Eed) = 2T [25 -2 +E-sn L] 6
2m?2ct 1/2
it = (1- -
mit 5 < Ee(l—cos@))

Dabei ist F die Energie des TeV-Photons, € die Energie des EHL-Photons, o der
Thomson-Wirkungsquerschnitt! und 6 der Winkel zwischen den beiden Photonen
im Schwerpunktsystem. In Abbildung 5.3 ist der Wechselwirkungsquerschnitt der
Paarbildung in Einheiten von o1 dargestellt. Die X-Achse ist in Einheiten der
Schwelle der Paarbildung z aufgetragen: z = (E¢)/(m?c*). In Abbildung 5.3
links ist der Wechselwirkungsquerschnitt fiir einen Winkel 8 = 180° dargestellt
und rechts der totale iiber alle Winkel gemittelte Wechselwirkungsquerschnitt.
Der steile Anstieg des Wirkungsquerschnittes in der Ndhe der Schwelle ist deut-
lich zu erkennen. Das Maximum des Wirkungsquerschnittes wird bei 2., ~ 3.6
erreicht. Das bedeutet z.B. fiir Photonen mit £ = 10TeV, dass sie ihren ma-
ximalen Wirkungsquerschnitt der Absorption (abgesehen von den Effekten der

lor = 6.6524 - 1072° cm?
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Abbildung 5.3: Der Wirkungsquerschnitt fiir vy — et e~ in Einheiten von op
(nach Gleichung 5.2). Links: der differentielle Wirkungsquerschnitt bei einem Win-
kel # = 180° zwischen den beiden Photonen. Rechts: der totale, iiber die Winkel
zwischen den Photonenrichtungen gemittelte Wirkungsquerschnitt. Das Maximum
wird bei xmax & 3.6 erreicht. Die senkrechte punktierte Linie markiert die Stelle, an
der der Wirkungsquerschnitt maximal wird, wihrend die gestrichelte Linie die Stelle
zeigt, an der der Wirkungsquerschnitt auf 1/e? des maximalen Wertes abgefallen ist.

Expansion des Universums, Abschnitt 5.2.4) mit den EHL-Photonen A ~ 13 ym
erreichen. Die Schwelle der Paarerzeugung liegt fiir Photonen mit £ = 10TeV
bei den Photonen des EHL mit der Energie € ~ 0.026 eV oder der Wellenlénge
A & 47 pm. Allgemein lasst sich die Energie der EHL-Photonen, bei welcher der
Wirkungsquerschnitt der Paarerzeugung mit den TeV-Photonen maximal wird,
in folgender Weise ausdriicken:

1TeV Ertev
V od A ~1.24
Brey - 0CCh ABHL 1Tev ™

€EEHL ~

(5.3)

Da die Reaktionsschwelle fiir Photonen mit £ = 20 TeV bei A & 100 pum liegt, ist
die 2.7 K Mikrowellenstrahlung (A > 300 um) fiir die Absorption der beobachteten
Spektren von TeV-Quellen (bis ca. 20 TeV) ohne Bedeutung.

Man beachte ferner den Bereich der Energien der EHL-Photonen, der fiir eine
bestimmte Energie des TeV-Photons relevant ist: er erstreckt sich iiber ca. zwei
Groflenordnungen. Die gestrichelte Linie in Abbildung 5.3 rechts markiert die
Stelle, an der die Reaktionsrate auf 1 /e? abgefallen ist.
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5.2 Optische Tiefe fiir TeV-Photonen

5.2.1 Berechnung der optischen Tiefe

Die optische Tiefe 7 ist ein iibliches Maf3 der Absorption in der Astrophysik und
charakterisiert die Verédnderung des Energieflusses Fj(F) einer Quelle fiir eine
Energie F/ beim Durchqueren eines Mediums der Dicke d:

F(E, d) = Fy(F) exp|—T7(F, d)], (5.4)

Dabei ist 7 eine Funktion der Photonen-Energie £/, der Dicke des Mediums d und
der Art der Wechselwirkungen. Im Fall der Absorption der TeV-Photonen handelt
es sich, wie oben erlautert, ausschliesslich um die Paarerzeung, das absorbierende
Medium ist das EHL, und die Dicke des EHL ist die Entfernung der TeV-Gamma-
Quelle.

Die optische Tiefe 7(FE, d) fiir Photonen der Energie E von einer Quelle,
die sich im Abstand d vom Beobachter befindet, kann dann wie folgt bestimmt
werden:

1 o0
T(E,d) = d /d,ul_T'u/den(e) oy, (€, B, ) (5.5)
| 0
i = cosb
n(e) := FEnergiedichte des EHL

Dabei wird vorausgesetzt, dass die Energiedichte des EHL n (€) unveréndert iiber
die Entfernung d ist. Diese Annahme ist gerechtfertigt, solange die Entfernung d
eine Rotverschiebung von ca. z = 0.5 nicht {iberschreitet. Bei grofleren Entfer-
nungen konnen die Evolutionseffekte des EHL nicht mehr vernachléssigt werden
( : , ). Da aber die entfernteste bislang
gemessene TeV—Quelle das BL Lac-Objekt H 14264428 mit z = 0.129 ist, wird
im Folgenden eine homogene EHL-Dichte angenommen.

Eine Bestimmung der fiir die Berechnung der optischen Tiefe nétigen Ent-
fernung d ist im Allgemeinen nicht trivial. In der Regel liegt fiir die Objekte
der TeV-Gamma-Strahlung eine Rotverschiebung z vor. Mit der Kenntnis der
Kosmologie kann dann die Entfernung mit Hilfe eines Wegintegrals iiber mitbe-
wegte Volumen-Elemente berechnet werden. In dieser Arbeit wird von einem kos-
mologischen Modell ausgegangen, das ein flaches Universum mit kalter Dunkler
Materie und einer nicht verschwindenden kosmologischen Konstante A annimmt.
Der Anteil der kosmologischen Konstante an der optischen Tiefe wird in Ab-
schnitt 5.2.3 untersucht. Zunéchst finden folgende Parameter eine Anwendung

( , 1996):

e A : kosmologische Konstante
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e Hy : Wert der Hubble-Konstante heute

pm : Materiedichte im Universum (leuchtende und Dunkle Materie)

pe = 3 H?/ (87G) : kritische Dichte

e 2, = &2 : Dichteparameter der Materie (leuchtende und Dunkle Materie)

o Q) =

22 : Dichteparameter der kosmologischen Konstante

w

o () = : Dichteparameter der Kriimmung des Universums

TR R2
Es gilt ferner (Schurs-Theorem):

1=, + Q)+ (5.6)
Da ein flaches Universum angenommen wird (€2, = 0), folgt:
1=Q,+Q (5.7)

Zusétzlich ist zu beachten, dass die Expansion des Universums fiir die be-
teiligten Photonen am Ort der Paarbildung bei nicht verschwindend kleinen
Entfernungen zu beriicksichtigen ist. Findet die Wechselwirkung an einem Ort
statt, der zum Beobachter eine Rotverschiebung z aufweist, so sind die beteilig-
ten Photonen-Energien entsprechend verschoben. Ausserdem vergrofiert sich die
Dichte des Strahlungsfeldes aufgrund des mit z schrumpfenden Volumenelemen-
tes:

o £ — E(1+2)
o c—c(l+2)
o 1(e) — n() (1 + 2

Dementsprechend lautet 5 im Ausdruck 5.2 anders:

2 m2 ¢t 1/2
b= (1_Ee(1+z)2(1—0036’)> (5:8)

Die Formel 5.5 kann schliellich geschrieben werden als:

[e.e]

1
(1+2)? / 1—/,L/
T(E, z5) = d den(e, z) o (€, B, 1, z
Ho \/1+239m+QA s (€, 2) 0 ( 1, %)

(5.9)
Dabei ist z, die Rotverschiebung der TeV-Gamma-Quelle und ¢; die Schwellen-
energie der EHL-Photonen, die sich wie folgt berechnen lasst:

&= 2(me P/ (E(L— ) (1+2)?) (5.10)
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Abbildung 5.4: Die optische Tiefe fiir die TeV-Photonen unter der Annahme des
EHL Spektrums aus Abbildung 4.2. Gezeigt sind Kurven fiir vier verschiedene Ent-
fernungen entsprechend den vier BL Lac Objekten: Mrk421 (z=0.031), Mrk 501
(z=0.034), 1ES1959 (z=0.047) und H 1426 (z=0.129). Links: Die optische Tiefe
7(FE) in Abhéngigkeit der Energie der TeV-Photonen. Rechts: Die Absorptionskoef-
fizienten e~ 7(#),

Fiir die Berechnung der optischen Tiefe nach Gleichung 5.9 wurde im Rah-
men dieser Arbeit das Programm attenuation entwickelt, das eine numerische
Integration von 7(F, z;) bei bekannter EHL-Dichte n(e) ausfiihrt. Jedes einzel-
ne Integral der Gleichung 5.9 wurde mit Hilfe des Simpsonschen Regel (z.B. in

( )) berechnet. Die schwierigste Integration ist die iiber
den Wirkungsquerschnitt o.,, wegen des sehr steilen Anstieges im Wirkungsquer-
schnitt mit der wachsenden Schwerpunktsenergie in der Ndhe der Schwelle (vgl.
Abbildung 5.3). Diese Schwierigkeit wurde durch den Ubergang zu einer logarith-
mischen Integration iiber logarithmisch dquidistante Intervalle gelost. Auflerdem
ist zu beachten, dass der Ausdruck 5.9 bei einem Winkel § = 0° eine Singula-
ritdt aufweist und an dieser Stelle nicht definiert ist. Hierbei und in der gesamten
Arbeit (bis auf Abschnitt 5.2.3) werden folgende Werte der kosmologischen Pa-
rameter verwendet:

e Hy="72km/s/Mpc
e O,=023
e O\ =0.7

In Abbildung 5.4 links sind die mit attenuation berechneten optischen Tiefen
der TeV-Photonen im Bereich zwischen 0.1 und 30 TeV dargestellt. Fiir den Ver-
lauf des EHL-Spektrums wurde ein skaliertes Modell aus ( )
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verwendet (siche Abbildung 4.2 auf Seite 28). Die Kurven in Abbildung 5.4 ent-
sprechen den Entfernungen von vier extragalaktischen BL Lac-Objekten: Mar-
karian 421 (z=0.031), Markarian 501 (z=0.034), 1ES 19594650 (z=0.047) und
H1426+428 (z=0.129). In Abbildung 5.4 rechts sind die zugehorigen Absorp-
tionskoeffizienten e~"®) fiir die Energiefliisse der Quellspektren zu sehen. Die
optische Tiefe {iberschreitet den Wert 1 fiir die beiden Markarian Objekte ab ca.
3TeV. Fiir den um einen Faktor 4 weiter entfernten H 14264428 wird 7(E) > 1
bereits ab £ > 400 GeV iiberschritten. Die Stiarke der Absorption lidsst darauf
schliessen, dass besonders das beobachtete Energiespektrum von H 14264428 eine
deutliche Signatur des EHL triagt. Wegen eines steilen Anstieges der optischen
Tiefe fiir Energien ab 10 TeV sind Nachweise eines Multi-TeV-Signals von einer
extragalaktischen Quelle aufgrund eines entsprechend niedrigen Flusses unwahr-
scheinlich.

5.2.2 Einfluss der spektralen EHL-Dichte

Der spektrale Verlauf der EHL-Energiedichte ist fiir die optische Tiefe der TeV-
Photonen von entscheidender Bedeutung. Um dies zu illustrieren, ist in Abbil-
dung 5.5 links eine Auswahl von vier moéglichen Energiespektren des EHL dar-
gestellt. Die gestrichelte Kurve ist das ,fast evolution“-Modell aus

( ) basierend auf einer Rechnung des diffusen infraroten Hintergrunds
von ( ). Der diinne strich-punktierte Verlauf ist ein nach
oben skaliertes Modell von ( ). Diese Skalierung liefert ei-

ne EHL-Dichte, die tendenziell hohere Energiedichten bei A > 200 ym als die
direkten Messungen aufweist, stimmt jedoch im UV-optischen und nah-mittel-
infraroten Bereich mit den Messungen gut iiberein. Der dick-gestrichelte Verlauf
ist im Bereich A < 30 um identisch mit dem ,model of choice“ in
( ), berticksichtigt allerdings den hohen Messwert bei 60 pm von

( ). Die durchgezogene Kurve wird einer moglichen hoheren Energie-
dichte des EHL im nah-infraroten Bereich um 1pum gerecht. Alle vier Verlaufe
der EHL-Energiedichte sind mit den direkten und indirekten Messungen (Kapi-
tel 4.2) im Rahmen des 2-0 Fehlerbereichs vertriaglich. Ausgehend von den vier
unterschiedlichen EHL-Spektren wurden optische Tiefen 7 fiir ein TeV-Gamma-
Objekt, das eine Rotverschiebung z = 0.034 aufweist, berechnet (Abbildung 5.5
rechts). Der starke Einfluss verschiedener Formen der EHL-Verldufe ist deut-
lich zu erkennen. Da ein ca. 2 Gréflenordnungen umfasssender EHIL-Bereich fiir
die Absorption einer bestimmten TeV-Energie verantwortlich ist, entsteht der in
Abbildung 5.5 rechts gezeigte Verlauf der Absorptionskoeffizienten. Nicht nur die
Hohe, sondern vor allem die Form der Energieabhéngigkeit der Absorption ist sehr
unterschiedlich. Wahrend sich aus Modellen von ( ) eher
ein monotoner Verlauf der Absorptionskoeffizienten ergibt, weisen EHL-Verlaufe,
die eine groflere Energiedichte im UV-optischen Bereich haben, eine Art ,,S“-
Form auf. Trotz der Unterschiede ist eine expotentiell zunehmende Absorption
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Abbildung 5.5: Einfluss des EHL-Spektrums auf die optische Tiefe der TeV-
Photonen. Links sind vier verschiedene mit den Datenpunkten vertragliche EHL-
Modelle (siehe Text) eingezeichnet. In hell-grau sind die Messungen der EHL-Dichte
ohne zugehorige Fehler dargestellt. Die entsprechenden Verldufe der Absorptionsko-
effizienten e~ "(¥) sind rechts zu sehen.

bei Energien ab 10 TeV fiir alle vier EHL-Verlaufe zu erkennen.

5.2.3 Einfluss der Kosmologie

Die in der Berechnung der optischen Tiefe fiir die TeV-Photonen benétigten kos-
mologischen Parameter, wie die Hubble-Konstante Hy, die Dichteparameter der
Materie €2, und der kosmologischen Konstante €25, haben einen Einfluss auf die
Ausdehnung und die Form des Universums. Das fiithrt dazu, dass die Rotverschie-
bung der extragalaktischen Quellen (meistens der einzige Zugang zu ihrer Ent-
fernung) je nach diesen Parametern unterschiedlichen Entfernungen entspricht,
folglich auch zu einer unterschiedlich starken Absorption der Strahlung fiihrt.
Nach dem Stand der modernen Astrophysik ist das Universum entweder flach,
oder seine Kriimmung ist sehr gering, was bereits in Gleichung 5.7 beriicksich-
tigt wurde. Die Dichteparameter 2, und €2,, nehmen je nach kosmologischem
Modell die Werte zwischen 0.0 < Q4 < 0.7 bzw. 0.3 < ,, < 1.0 an. Im Laufe
der letzten 5 Jahre haben sich die Werte 2, = 0.7 und €2,, = 0.3 etabliert. Die
Grofe fiir die aktuelle Hubble-Konstante variiert je nach Bestimmungsmethode
zwischen 55 km /s / Mpec ( , ) und 85 km /s / Mpc (
, ). Die Ergebnisse des Hubble Space Telescope Key Projektes liefern
einen Wert Hy = 72 + 8 km /s / Mpc ( , ).
Der Einfluss der kosmologischen Parameter Hy, (24 und €2, auf die optische
Tiefe fiir die TeV-Photonen ist fiir die in Tabelle 5.1 aufgefiihrten Parametersétze
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Abbildung 5.6: Einfluss der kosmologischen Parameter auf die optische Tiefe fiir
die TeV-Photonen. Links: fiir vier verschiedene Parametersétze fiir z=0.034 sind Ab-
sorptionskoeffizienten aufgetragen. Rechts: Quotienten Q(7;, 7;) nach Gleichnug 5.11
sind dargestellt. Die zugehorigen Parameterséitze sind in Tabelle 5.1 zu finden.

Bezeichnung .

in Abbildung 5.6 Rotverschiebung z | Hubble-Konstante Hy | Qp | Qp,

Einfluss 1 72 km/s/Mpc
von Ta 0.034 60 km/s/Mpc 0.7 | 0.3

Hy T3 80 km/s/Mpc
T4 . 0.0 | 1.0
Einfluss T 0-034 72 km /s/Mpe 0.5 | 0.5
der Te 0.7 1] 0.3
Dichte- Tr 0.129 72 km/s/Mpc 0.0 | 1.0
parameter TS 0.5 | 0.5

Tabelle 5.1: Sitze der kosmologischen Parameter, die in Abbildung 5.6 verwendet
wurden.

in Abbildung 5.6 dargestellt. Fiir die Untersuchung ist der EHL-Verlauf gew&hlt,
der in Abbildung 4.2 auf Seite 28 dargestellt ist. In der linken Abbildung sind die
Absorptionskoeffizienten fiir den Fall einer Rotverschiebung z = 0.034 und z =
0.129 entsprechend den TeV-Gamma-Quellen Markarian 501 und H 14264428 zu
sehen. Rechts ist der Verlauf der Quotienten aus verschiedenen Parametersétzen
dargestellt, wobei die Quotienten auf folgende Weise bestimmt worden sind:

_ () = (B

Qri 7)) = ) (5.11)

Die optische Tiefe 7(F) ist umgekehrt proportional zur Hubble-Konstante
Hy (vgl. Gleichung 5.9). Daher ist die Abhéngigkeit der Absorptionskoeffizenten
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exp(—7(E)) von Hy trivial. Die Abhéngigkeit der Absorptionskoeffizenten von
den Dichteparametern €2, und €2, ist komplizierter (vgl. Gleichung 5.9). Wie in
Abbildung 5.6 rechts dargestellt ist, verhalten sich die Quotienten fiir verschie-
dene Wertepaare der Dichteparameter als anndhernd konstant als Funktion der
Energie, wobei deren Einfluss fiir eine Quelle mit 2 = 0.034 hochstens 1% in
der optischen Tiefe ausmacht. Fiir z = 0.129 steigt dieser Einfluss auf ca.7 %
an. Da die Abhéngigkeit der optischen Tiefe sowohl von der Hubble-Konstante
als auch von den Parametern €, und 2, zu den relativ konstanten Quotienten
fithrt, bewirkt sie eine einfache Skalierung in der Hohe der Quellspektren der
extragalaktischen TeV-Emitter, ohne einen Einfluss auf die Form der Quellspek-
tren zu haben. Dies ist von entscheidender Bedeutung, denn die im Kapitel 6
folgende Untersuchung der moglichen Einschrinkung der EHL-Dichte aufgrund
der physikalischen Annahmen iiber die Quellspektren der BL Lac-Objekte nutzt
lediglich Uberlegungen iiber die Form der Quellspektren und nicht {iber deren ab-
solutes Flussniveau. Deswegen ist eine Festlegung auf einen Satz kosmologischer
Parameter gerechtfertigt. Im Rahmen der vorliegenden Arbeit sind es:

e Hy=72km/s/Mpc
e O,=03
e Oy =0.7

5.2.4 Vernachlassigung der Expansion des Universums un-
ter Annahme von py =0

Die Berechnung der optischen Tiefe vereinfacht sich erheblich, wenn angenommen
werden kann, dass die Expansion des Universums (d.h. eine damit verbundene
Energieverschiebung der beteiligten Photonen und eine Verkleinerung des mitbe-
wegten Volumenelements) eine vernachlédssighare Auswirkung hat. Dies ist auch
bei z < 1 der Fall. Bei einer zusétzlichen Annahme, dass der Anteil der kosmo-
logischen Konstante gleich Null ist (24 = 0), ldsst sich Gleichung 5.9 umformen

zu:
1

T(E) = €% /d,ul_TM/den(e) o4y (€, E, 1) (5.12)

=

t

Dieser Ausdruck kann viel schneller numerisch berechnet werden als der Aus-
druck 5.9. Ausserdem kann Gleichung 5.12 analytisch berechnet werden, was
zusétzliche Rechenzeit spart. Die analytische Losung ist jedoch nur in dem Fall
moglich, wenn der Verlauf der EHL-Energiedichte durch eine Stufenfunktion an-
genédhert wird ( : ; , ). Um den Einfluss der Rotverschiebungs-
effekte auf die optische Tiefe zu studieren, wurde die folgende Untersuchung
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Abbildung 5.7: Einfluss der Vernachléssigung der Expansion des Universums unter
Annahme eines flachen Universums mit py = 0. Links sind die Absorptionskoeffi-
zienten fiir vier Entfernungen dargestellt: z = 0.031,0.034,0.047und 0.129. Dicke
Kurven wurden mit einer Beriicksichtigung der Rotverschiebungseffekte und diinne

ohne eine solche Beriicksichtigung berechnet. Rechts sind die Quotienten aus den
beiden Methoden fiir die jeweiligen Entfernung dargestellt.

durchgefiihrt: Ausgehend von demselben EHL-Spektrum aus Abbildung 4.2 wur-
den mit beiden Methoden (Gleichungen 5.9 und 5.12) Absorptionskoeffizienten
fiir Entfernungen der vier extragalaktischen TeV-Gamma-Quellen berechnet. Die
Ergebnisse sind in Abbildung 5.7 présentiert. Die dicken Kurven im linken Bild
wurden mit Beriicksichtigung der Rotverschiebungseffekte und die diinnen Kur-
ven ohne Beriicksichtigung der Rotverschiebungseffekte berechnet. Um die Un-
terschiede deutlich darzustellen, sind in Abbildung 5.7 rechts die Quotienten @)
der beiden Methoden fiir die jeweilige Entfernung eingezeichnet. Die Quotienten
sind analog zu Gleichung 5.11 nach der folgenden Vorschrift bestimmt worden:

T (E)

— T E
Q(Tmit K2 Tohne Z) = ohne z( ) |

TmitZ<E) ,

(5.13)

wobel T, .(F) und To..(F) die jeweiligen Absorptionskoeffizienten sind. Die
Unterschiede bei z = 0.031, 0.034 und 0.047 schwanken zwischen 1 und 5 %. Bei
2z = 0.129 sind die Unterschiede weit deutlicher, die 10 %—Marke wird iiberschrit-
ten. Das bedeutet, dass die Expansion des Universums nicht mehr vernachléssigt
werden darf. Im Rahmen dieser Arbeit wurde daher fiir sinnvoll erachtet, die
Néherungen nicht zu verwenden und allgemein fiir jede Entfernung einer TeV-
Gamma-Quelle die Absorption der Strahlung nach Gleichung 5.9 zu berechnen,
um die systematischen Fehler moglichst klein zu halten.



Kapitel 6

Einschriankungen der spektralen
Energiedichte des
extragalaktischen
Hintergrundlichtes

6.1 Mogliche Strategien

In diesem Kapitel werden Methoden zur Einschriankung der Energiedichte des
extragalaktischen Hintergrundlichtes (EHL, Kapitel 4) mit Hilfe der gemessenen
TeV-Energiespektren von verschiedenen BL Lac-Objekten erldutert. Grundsatz-
lich sind zwei Strategien zur Herleitung von Einschrankungen auf die EHL-Dichte
aus der Absorption der TeV-Gamma-Strahlung moglich.

Strategie A: Diese Strategie besteht im Wesentlichen aus fiinf Schritten:

1. Es wird vom gemessenen Energiespektrum einer extragalaktischen Gamma-
Quelle im TeV-Bereich ausgegangen.

2. Fiir verschiedene mit den Messungen der EHL-Dichte vertrigliche Verlaufe
des EHL-Spektrums werden die optischen Tiefen (bzw. Absorptionskoeffi-
zienten) fiir TeV-Photonen fiir die Entfernung der jeweiligen TeV-Gamma-
Quelle berechnet.

3. Das gemessene Energiespektrum wird mit Hilfe der berechneten Absorp-
tionskoeffizienten auf das Quellspektrum korrigiert.

4. Das resultierende Quellspektrum wird auf seine physikalische Plausibilitét
hin untersucht.

5. Im Falle einer nicht ausreichenden Plausibilitdt des ermittelten Quellspek-
trums wird der verwendete Verlauf des EHL-Energiespektrums verworfen.

o1
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Gesucht wird die Menge der Verldufe des EHL-Spektrums, fiir die sich fiir alle
vier bislang gemessenen TeV-Spektren von BL Lac-Objekten solche Quellspek-
tren berechnen lassen, welche den verschiedenen Modellen der Erzeugung von
TeV-Gamma-Strahlung nicht widersprechen wiirden. Eine dhnliche Vorgehens-
weise, jedoch unter Verwendung des gemessenen Energiespektrums nur einer TeV-
Gamma-Quelle, Markarian 501, ist bei ( ) und ( )
basierend auf den Daten der CAT-Kollaboration realisiert worden.

Strategie B: Eine andere Strategie kann wie folgt beschrieben werden:

1. Es wird ein Quellspektrum eines extragalaktischen TeV-Gamma-Emitters
angenommen.

2. Der Verlauf der EHL-Dichte wird parametrisiert.

3. Fiir jeden mit den Messungen kompatiblen EHL-Verlauf werden die Ab-
sorptionskoeffizienten fiir TeV-Photonen der jeweiligen TeV-Gamma-Quelle
berechnet.

4. Das angenommene Quellspektrum wird mit Hilfe der berechneten Absorp-
tionskoeffizienten auf das durch die Absorption modulierte Spektrum kor-
rigiert.

5. Dieses Spektrum wird mit dem tatséchlich gemessenen Spektrum vergli-
chen.

6. Die Parameter des EHL-Verlaufes werden solange variiert, bis eine gute
Ubereinstimmung der beiden Spektren erreicht wird.

Um bei dem Schritt (1.) plausible Annahmen iiber den Verlauf des Quellspek-
trums eines extragalaktischen TeV-Gamma-Emitters machen zu kénnen, werden
Messungen bei niedrigeren Energien, so weit vorhanden, herangezogen (z.B. Be-
obachtungen mit Rontgen-Satelliten). Die theoretischen Modelle der Erzeugung
eines TeV-Gamma-Signals werden an die niederenergetischen Daten angepasst,
um so die Menge der theoretisch moglichen TeV-Gamma-Quellspektren fiir das
konkrete Objekt einzuschranken. Bei dem Schritt (2.) wird in der Regel eine kleine
Anzahl von Parametern verwendet, da mit Hilfe der gemessenen TeV-Gamma-
Spektren nur eine grobe Struktur des EHL aufgelést werden kann.

Eine vom Prinzip her dhnliche Strategie wurde von verschiedenen Autoren
anhand der Daten von Markarian 501 (z.B. ( )) und Mar-
karian 421 (z.B. ( )) verfolgt'. Der Nachweis eines TeV-Signals
von dem bislang enferntesten gemessenen TeV-Blazar H 14264428 mit z = 0.129

! fiir eine Ubersicht siehe ( )
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Abbildung 6.1: Die Entfernungen der vier BL Lac-Objekte: Markarian 421, Mar-
karian 501, 1ES 19594650 und H 14264428 ausgedriickt in ihren Rotverschiebungen.

hat ebenfalls zu einer Suche nach moglichen EHL-Verlaufen gefiihrt, die ein an-
genommenes Quellspektrum zu dem gemessenen transformieren wiirden (

, ; , ). Die Ergebnisse hidngen jedoch entscheidend
davon ab, von welchem Verlauf fiir das Quellspektrum einer TeV-Gamma-Quelle
ausgegangen wird. Des weiteren konnen unterschiedliche EHL-Verlaufe gefunden
werden, um eine bestimmte optische Tiefe fiir die TeV-Photonen zu liefern. Im
Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden mehrere Versuche unternommen, um
aus einer Hypothese fiir das Quellspektrum der TeV-Gamma-Quellen das passen-
de EHL-Spektrum zu bestimmen. Die Losungen waren jedoch mehrdeutig und
konnten nicht als Einschrankung der Energiedichte des EHL interpretiert wer-
den. Deshalb wird im Folgenden ausschlielich die Strategie A verfolgt.

Im néchsten Abschnitt werden die fiir die Analyse verwendeten Energiespek-
tren vorgestellt. In Abschnitt 6.3 werden die Kriterien fiir eine physikalische Plau-
sibilitdt der ermittelten Quellspektren sowie eine Methode, um diese zu quanti-
fizieren, in Abschnitt 6.4 erldutert. Die Ergebnisse der Analyse werden in Ab-
schnitt 6.5 zusammengefasst und in Abschnitt 6.6 diskutiert.

6.2 Verwendete TeV-Gamma—Spektren

Fiir die vorliegende Arbeit standen differentielle Energiespektren der vier BL Lac-
Objekte Markarian421 (z = 0.030), Markarian 501 (z = 0.034), 1ES 19594650
(z = 0.047) und H 1426+428 (z = 0.129) zur Verfiigung. Alle vier Quellen zeigen
ein variables Verhalten der Strahlungsemission, sodass je nach relativer Stérke des
Signals von , high state® oder ,low state“ gesprochen wird. Wegen der besseren
statistischen Basis wurden hier ausschliellich die , high state“-Energiespektren
verwendet.

Markarian 421: Die Daten von Markarian 421 stammen aus den HEGRA-
Messungen in den Jahren 2000/2001, in denen das Objekt in einem hohen Fluss-
zustand war ( , ). Das Energiespektrum erstreckt sich von
etwa 0.7 TeV bis 18 TeV und ist mit guter Statistik gemessen. Der Verlauf des
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Spektrums kann mit einem Potenzgesetz mit einer Cutoff-Energie
Eeutors = 3.6103 TeV gut beschrieben werden ( , ).

Markarian 501: Das Energiespektrum von Markarian 501 ist der Publikation

( ) entnommen worden, in der die Messungen des prominen-
ten Ausbruchs von Markarian 501 im Jahre 1997 neu analysiert wurden (vgl. auch
Abbildung 3.6 auf Seite 23). Die hohe Statistik und niedrige Schwellenenergie der
Messung (0.56 TeV) fithrt zu einem Spektrum, das sich von etwa 0.5 TeV bis
20 TeV erstreckt. Der Verlauf des Spektrums kann mit einem Potenzgesetz mit
einer Cutoff-Energie E.uiorp = (6.2 & 0.4) TeV gut beschrieben werden (

, ). Das von den HEGRA-Teleskopen gemessene TeV-Spektrum
von Markarian 501 bleibt bislang das Energiespektrum einer extragalaktischen
Quelle in der TeV-Gamma-Astronomie, das sich iiber den grofiten Energiebereich
erstreckt und (wegen der hohen Statistik) am genauesten bestimmt ist.

H 1426+4428: Das Energiespektrum der bislang entferntesten gemessenen TeV-
Gamma-Quelle, des BL Lac-Objektes H 1426+428, stammt aus

( ) und beinhaltet die Daten, die mit den HEGRA-Teleskopen in den Jah-
ren 1999-2000 gemessen wurden. Das Energiespektrum erstreckt sich im Bereich
zwischen 0.7 und 10 TeV, wobei die einzelnen Energie-Bins wegen der geringen
Statistik relativ hohe Fehler aufweisen. Die um einen Faktor 4 grolere Entfernung
von H 1426+428 als die der beiden Markarian-Objekte macht die Messung eines
TeV-Gamma-Signals im Hinblick auf die Absorption der Strahlung durch das EHL
besonders interessant. Insbesondere wird eine deutliche Signatur des spektralen
Energieverlaufes des EHL im gemessenen Spektrum von H 14264428 erwartet.
Eine Erweiterung des gemessenen Energiespektrums zu den niedrigeren Energien
ist von besonderem Interesse, da die TeV-Photonen mit Energien kleiner 0.7 TeV
wesentlich weniger stark absorbiert werden als die mit den HEGRA-Teleskopen
zuganglichen TeV-Photonen (vgl. Abbildung 5.4 auf der Seite 45) und somit das
gemessene Spektrum in diesem Bereich mehr Informationen iiber das Quellspek-
trum beinhaltet. Dies hat eine Kombination der HEGRA-Daten mit den veroffent-
lichten Energiespektren von H 1426+428 der CAT-Kollaboration (

, ) und des Whipple-Teleskopes ( , ) motiviert. Obwohl
eine Kombination der Messungen von den drei Experimenten zu einem gemeinsa-
men Datensatz zusétzliche Unsicherheiten zur Folge hat — die Messungen fanden
teilweise in verschiedenen Zeitriumen statt — kann aufgrund einer guten Uberein-
stimmung der Daten im Uberlappbereich zwischen 0.7 und 1.7 TeV geschlossen
werden, dass eine solche Kombination berechtigt ist. Das kombinierte Spektrum
erstreckt sich damit insgesamt iiber einen Energiebereich von 250 GeV (Energie-
schwelle des CAT-Teleskopes) bis zu 10 TeV.
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Abbildung 6.2: Die gemessenen spektralen Energieverteilungen der vier BL Lac-
Objekte Markarian421 (z = 0.030), Markarian501 (z = 0.034), 1ES 19594650
(z =0.047) und H 14264428 (z = 0.129). Die HEGRA-Messdaten sind durch schwar-
ze Kreise dargestellt. Im Energiespektrum von H 1426+428 sind zusétzlich die CAT-
(gefiillte graue Quadrate) und Whipple-Messungen (offene graue Quadrate) darge-
stellt. Das Energiespektrum von H 14264428 zeigt eine deutliche Abflachung zwi-
schen etwa 1.5 und 6 TeV.

1ES 1959+4-650: Der sich in etwa zwischen den beiden Markarian-Objekten und
dem H 1426+428 befindende AGN 1ES 19594650 ist die vierte extragalaktische
TeV-Gamma-Quelle im Nordhimmel. Eine starke Flusszunahme im Mai und im
Juli 2002 fithrte zu einer hohen Uberschuss-Ereigniszahl in den HEGRA-Daten,
auf deren Basis ein Energiespektrum erstellt werden konnte ( ,

). Durch einen relativ hohen mittleren Zenitwinkel der Beobachtung (38.8°)
liegt die Energieschwelle der HEGRA-Teleskope bei 1.4 TeV. Die beiden anderen
Experimente (CAT und Whipple) haben zwar den Ausbruch von 1ES 19594650
von Mitte Mai bis Anfang Juni beobachtet, die Qualitdt der Daten reichte zur
Messung eines Spektrums jedoch nicht aus (Dieter Horns, private Kommunikati-
on bzw. ( )). Somit konnte bislang nur das HEGRA-Spektrum
von 1ES1959+650 veroffentlicht werden, das im Vergleich zu den Markarian-
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Objekten einen kleineren Energiebereich abdeckt, ndmlich von 1.4 bis 11 TeV,
wobei die statistischen Fehler wegen der kurzen Zeit des beobachteten Ausbruchs
des Objektes auf die einzelnen Energieflusswerte 20 bis 40 % betragen.

In Abbilding 6.2 sind die oben beschriebenen Energiespektren der vier extra-
galaktischen TeV-Gamma-Quellen dargestellt. Die gefiillten Kreise sind die Mes-
sungen der HEGRA-Teleskope. Im Spektrum des BL Lac-Objektes H 14264428
sind zusétzlich die CAT- und Whipple-Messungen zu sehen. Alle vier Objekte
zeigen ein zu hoheren Energien abfallendes Spektrum. Sowohl der Verlauf des ge-
messenen Energiespektrums von Markarian 501 als auch von Markarian 421 kann
gut durch ein Potenzgesetz mit einer Cutoff-Energie beschrieben werden (sie-
he oben), wobei das Energiespektrum von Markarian 501 einen deutlich hérte-
ren Verlauf aufweist. Fiir die Unterschiede in der Spektralform in den gemes-
senen Spektren dieser beiden Objekte kann das EHL nicht verantwortlich sein,
da die beiden sehr dhnliche Entfernung haben und demnach eine fast gleiche
Abschwichung des Flusses durch die Absorption mit Photonen des EHL erfah-
ren. Der Unterschied in den Werten der Cutoff-Energie fiir die beiden Verlaufe
betrigt AE = (2.6 £ 0.65¢ £ 0.65y5) TeV. Dadurch kann auch der Cutoff in
den gemessenen Spektren nicht allein auf die Absorbtion durch das EHL zuriick-
gefiihrt werden ( ) ). Es ist folglich zu vermuten, dass die
Unterschiede intrinsische Griinde haben miissen.

Das aus drei verschiedenen Experimenten kombinierte Energiespektrum von
H 14264428 fillt zu hoheren Energien insgesamt ab und zeigt eine Abflachung in
der Spektralform im Bereich zwischen etwa 1.5 und 6 TeV. Ob diese Abflachung
auf die Absorption durch das EHL zuriickgefiihrt werden kann oder ob es dafiir
intrinsische Griinde geben muss, wird im Verlauf der vorliegenden Arbeit néher
untersucht. Das Energiespektrum von 1ES 19594650 zeigt eine Art Stufe bei der
Energie um 3 TeV. Eine statistische Fluktuation als Grund fiir diesen Verlauf
kann nicht ausgeschlossen werden. Es ist gleichwohl moglich, dass diese Stufe
auf die Absorption durch das EHL zuriickgefiihrt werden kann, was ebenfalls im
Laufe dieser Arbeit untersucht wird.

6.3 Annahmen iiber das EHL-Spektrum

Eine Uberpriifung der Energiedichte des extragalaktischen Hintergrundlichtes
(EHL) kann in dem Wellenléngenbereich stattfinden, der fiir die Absorption der
TeV-Gamma-Strahlung , zustéandig® ist (Abschnitt 5.1.2). Da sich die gemessene
TeV-Gamma-Strahlung der extragalaktischen Objekte im Wesentlichen im Ener-
giebereich zwischen 1 und 20 TeV befindet, ist die Sensitivitiit der Uberpriifung
in dem Wellenldngenbereich des EHL am grofiten, in welchem das Maximum des
Wechselwikungsquerschnittes fiir die Paarerzeugung liegt (siehe Gleichung 5.3):
also von 1 bis etwa 25 um. Wegen des groflen Bereiches der Energien der EHL-
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Photonen, der fiir eine bestimmte Energie eines TeV-Photons relevant ist, erhoht
sich die Spanne der weniger sensitiven EHL-Wellenléngen auf 0.5 < A < 50 pm.

Der spektrale Verlauf des EHL kann durch die vorhandenen Messungen bislang
lediglich zwischen 2 und 4 ym sowie bei den Wellenléngen grofler als 140 ym als
gut bestimmt betrachtet werden (Abschnitt 4.2, Abbildung 4.2). Die vorhandenen
Messungen zeichnen einen Verlauf ab, der zwei ausgeprigte Maxima aufweist: das
erste bei den Wellenldngen zwischen 1 und 2 um und das zweite zwischen 100
und 140 gm. Im mittel-infraroten Bereich wird ein Minimum der Energiedichte
zwischen 6 und 50 ym erwartet, seine Lage und Héhe konnten bislang jedoch nicht
bestimmt werden. Ein wichtiger und, abgesehen von den oberen Grenzen aus
den DIRBE-Daten ( , ), einziger Hinweis auf die Energiedichte
in diesem Bereich ist das Ergebnis der Galaxienzéhlungen aus den Daten des

ISOCAM-Instrumentes bei 15 pum ( , ), das als eine strikte untere
Grenze des EHL bei dieser Wellenlénge interpretiert wird.
Die EHL-Modelle von ( ) liegen sowohl im UV-optischen

als auch im fern-infraroten Bereichen 1 bis 3 o unterhalb der vorhandenen Mess-
werte der EHL-Dichte (vgl. Abbildung 5.5 auf Seite 47). Deswegen wird im Folgen-
den von der Anwendung dieser Modelle abgesehen. Ein spektraler EHL-Verlauf,
der den Messpunkt bei 60 #m von ( ) berticksichtigen wiirde,
erscheint zwar unrealistisch hoch und wird allgemein angezweifelt (siche z.B.
( ) ( )), wird jedoch der Vollstandigkeit halber in
Abschnitt 6.5.3 untersucht. Die Messpunkte der EHL-Dichte werden gut von ei-
ner nach oben skalierten Modellkurve aus ( ) (das ,model of
choice® in ( ), die durchgezogene Kurve in Abbildung 6.3) beschrie-
ben. Hier und im Folgenden wird dieses Modell bei den Wellenléingen A < 4 um
und A > 80 um verwendet und mit dem Begriff SAM, fiir Semi Analytical Mo-
del, bezeichnet. Dieser Verlauf beriicksichtigt insbesondere die obere Grenze bei
1.25 pum aus ( ). Eine von ( ) und
( ) berichtete hohere Energiedichte des EHL im Bereich von 1 bis 2.2 ym wird
durch einen anderen Verlauf (gestrichelte Linie in Abbildung 6.3) beriicksichtigt.
Fiir diesen hoheren Verlauf der EHL-Dichte im Bereich 0.7 < A < 2.5 ym wird
im Folgenden der Begriff ,Hut“ verwendet. Der ,Hut“ hat die Form von zwei
Parabelédsten in doppelt-logarithmischer Darstellung, die sich im Maximum bei
A= 13um und ANF) = 70nWm2sr! treffen und an das SAM bei 0.7 und
2.5 pm angeschlossen sind.

Das Hauptaugenmerk der vorliegenden Arbeit gilt der absoluten Position
des Minimums und dem Verlauf der EHL-Dichte im Tal-Bereich. Einerseits be-
einflusst der Verlauf des Tales entscheidend die Absorption der extragalakti-
schen TeV-Gamma-Strahlung. Andererseits ist der Verlauf der EHL-Dichte im
Mittel-Infrarot-Bereich bislang wenig bestimmt. Im Rahmen der vorliegenden
Arbeit wird versucht, durch eine Variation des Verlaufes der EHL-Dichte im
Mittel-Infrarot-Bereich mit Hilfe der weiter oben erlduterten Strategie A Fin-
schriankungen auf die Lage des Minimums herzuleiten. Eine plausible Annah-
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Abbildung 6.3: Die Lage der Messwerte und oberen bzw. unteren Grenzen des
extragalaktischen Hintergrundlichtes (Symbole wie in Abbildung 4.2 auf Seite 28)
erlaubt mehrere Verldufe der Energiedichte. Hier sind die Verldufe dargestellt, die
in der vorliegenden Arbeit angenommen wurden. Das besondere Interesse gilt dem
Mittel-Infrarot-Bereich zwischen 4 und 80 gm. In diesem Bereich wird der Verlauf
durch zwei Parabeléiste angenéhert, wobei das Minimum im Bereich zwischen 6 und
50 pm gelegt wird (markiert durch die graue Box). Bei 4 und 80 um schlieflen die
Parabelidste an das SAM (siehe Text) an. Als Beispiel sind drei unterschiedliche
Taler im Mittel-Infrarot-Bereich entsprechend drei unterschiedlichen Minimas ein-
gezeichnet. Zusétzlich erlaubt die Lage der Messwerte im Nah-Infrarot-Bereich zwei
verschiedene Verlaufe. Eine hohere Energiedichte zwischen 0.7 und 2.5 pm wird durch
den ,Hut“ (gestrichelte Linie, siehe Text) beriicksichtigt.

me iiber die Form des Tal-Verlaufes ist, dass dieser durch zwei Parabeldste (in
doppelt-logarithmischer Darstellung) angenéhert werden kann ( ,

). Das Minimum wird im Bereich zwischen 6 und 50 um gewahlt. Es wird
weiterhin ein glatter, stetiger Verlauf gefordert, sodass Parabelverlaufe in der
ersten Ableitung ihre Nullstelle an der Stelle des Minimums aufweisen. Ferner
werden die Parabeldste eindeutig bestimmt, indem sie bei 4 und 80 pm an das
SAM angeschlossen werden.

In Abbildung 6.3 sind die Annahmen {iber die Verlaufe der EHL-Dichte fiir die
folgende Analyse der differenziellen Energiespektren der BL Lac-Objekte zusam-
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mengefasst. Bei den Wellenldngen kleiner als 4 um werden zwei Verldufe verwen-
det: entweder das SAM (durchgezogene Kurve) oder SAM mit ,,Hut* (gestrichelte
Linie). Im fern-infraroten Bereich (A > 80 pum) wird ausschlieBlich das SAM ver-
wendet. Im mittel-infraroten Bereich des EHL 4 ym < A < 80 um werden die
Werte fiir das Minimum der EHL-Dichte variiert (skizziert durch die graue Box
in Abbildung 6.3). Als Minimum des Tales im Mittel-Infrarot-Bereich wurde ei-
ne der vier Wellenldngen gewihlt: \y = 6um, Ay = 15um, A3 = 30 um oder
Ay = B0 pum. Bei jedem gewédhlten A-Wert des Minimums wird der zugehérige
Wert der Energiedichte des EHL zu einem der 50 logarithmisch dquidistanten
Werten zwischen 0.1 und 10 nWm~2sr~! bestimmt. Nach der Wahl des Mini-
mums wird es, wie oben beschrieben, bei 4 und 80 um durch zwei Parabel-Aste
mit dem SAM-Verlauf verbunden. Drei solche Verlaufe sind dargestellt, wobei die
eine durch eine gestrichelte Linie (Minimum bei Ay und A Fy, = 5nWm 2sr ™)
und die zwei anderen durch strich-punktierte Linien (A, A Fy; = 3nWm 2 sr™!
und A3, A Fyz = 2.3nWm~2sr!) dargestellt sind.

Fiir jeden ausgewahlten Verlauf des EHL-Spektrums werden in einem weiteren
Schritt die Absorptionkoeffizienten exp(—7(£)) numerisch nach Gleichung 5.9 fiir
die TeV-Gamma-Strahlung einer Quelle mit Rotverschiebung z berechnet.

6.4 Herleitung von Einschrinkungen der EHL-
Dichte im mittel-infraroten Bereich

Nachdem die ersten zwei Schritte der Strategie A vollzogen sind (Festlegung auf
beobachtetes TeV-Gamma-Energiespektrum der extragalaktischen Quellen und
Berechnung der Absorptionskoeffizienten nach der Wahl eines EHL-Spektrums),
kénnen die beobachteten TeV-Gamma-Spektren auf die Quellspektren korrigiert
werden. In Abbildung 6.4 sind als Beispiel das gemessene und das so berechnete
Spektrum von Markarian 501 dargestellt, wobei der EHL-Verlauf nach dem SAM
mit Minimum bei Ay = 15 ym und A Fy, = 5nWm2sr~! gewiihlt wurde (Abbil-
dung 6.3). Bei den Energien ab 10 TeV ist ein deutlicher Anstieg der Energiedichte
im Quellspektrum zu sehen.

Die resultierenden Quellspektren werden nun auf ihre physikalische Plausibi-
litdt hin untersucht. Es wird angenommen, dass die Quellspektren der extraga-
laktischen TeV-Gamma-Quellen im Multi-TeV-Bereich eine konvexe Form haben
( , : , ). Diese konservative Annahme basiert
auf der Vorstellung, dass es keinen naheliegenden physikalischen Prozess gibt,
der nach dem Maximum der Invers-Compton-Streuung zum Anstieg der Energie-
dichte beitragen kann. Analog dazu wird bei den Modellen mit einem hadroni-
schen Ursprung der TeV-Photonen vorhergesagt, dass die Energiedichte der TeV-
Gamma-Strahlung spétestens ab einigen TeV konvex wird und abféllt. Obwohl
ein Anstieg der Energiedichte in den Quellspektren ab einigen TeV bislang nicht
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Abbildung 6.4: Das gemessene und korrigierte Energiespektrum von Markari-
an 501. Das EHL-Spektrum ist zum SAM-Verlauf (ohne ,Hut*) mit dem Minimum
bei Ao = 15um und A Fyy = 5nWm2sr~! gewihlt (Abbildung 6.3). Das resultie-
rende Quellspektrum von Markarian 501 zeigt ab 10 TeV einen Anstieg der Energie-
dichte.

ganzlich ausgeschlossen werden kann, wie in ( ) gezeigt wurde,
bleibt dieses Szenario sehr unwahrscheinlich.

Um die konvexe Form des Quellspektrums zu quantifizieren, wird eine Parabel
in der doppelt-logarithmischen Darstellung an das Quellspektrum angepasst:

dN 2
logyo (E2 5 ) = Const + A - (10g,(E) — og o Epear) (6.1)
Dabei ist Epeqr die Energie, bei der das Maximum der Energiedichte erreicht wird.
Die Parabel stellt die einfachste Parametrisierung eines gekriimmten Verlaufes
dar. Aus der Forderung nach der konvexen Form folgt, dass die zweite Ableitung
des spektralen Verlaufes an jeder Stelle negativ ist:

d*log,(E? AN/dE)
d(logyo(E))?

Da nicht vorausgesetzt werden kann, dass der Hochstwert der spektralen Ener-
giedichte bereits im gemessenen Energiebereich liegt, wird der Wert des Schei-

=A<0 (6.2)
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EHL-Minimum bei A =15 pumund AF, =5nW/ m?/ sr
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Abbildung 6.5: Das gemessene und korrigierte Energiespektrum von Markari-
an 501 wie in Abb 6.4. Das Quellspektrum wird im Bereich von 1.3 bis 20 TeV durch
eine Parabel angepasst. Der Anstieg der Energiedichte bei den Energien ab 10 TeV
spiegelt sich im hohen x?-Wert der Anpassung wider.

telpunktes der Anpassung freigehalten. Ferner soll vermieden werden, dass das
Spektrum eine symmetrische Form zu kleineren wie zu grofleren Energien vom
Maximum aus aufweist. Deswegen werden die niederenergetischen Daten (in der
Regel kleiner als 1 TeV) von der Anpassung ausgeschlossen, wodurch der Anpas-
sungsbereich etwa zwischen 1 und 20 TeV liegt.

Die Giite der Anpassung spiegelt sich im y?-Wert pro Anzahl der Freiheits-
grade wider. In Abbildung 6.5 ist ein Beispiel der Methode dargestellt. Das dabei
verwendete EHL-Spektrum ist identisch mit dem aus Abbildung 6.4. Der bereits
in der letzteren Abbildung notierte Anstieg der Energiedichte bei den Energi-
en ab 10 TeV wird nun durch den hohen y2Wert der Anpassung quantifiziert.
Ein x2-Wert in Abhéngigkeit von der Anzahl der Freiheitsgrade entspricht ei-
ner Wahrscheinlichkeit, dass die Datenpunkte durch die Funktion (in diesem Fall
eine Parabel) beschrieben werden (siehe z.B. ( )). Im Beispiel in Ab-
bildung 6.5 betrigt der y2-Wert 41.8 bei 17 Freiheitsgraden, was einer Wahr-
scheinlichkeit von mehr als 99.9% entspricht, dass die Parabel-Anpassung bei der
Datenlage nicht zutrifft. Somit kann geschlossen werden, dass der angenommene
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EHL-Verlauf (SAM mit Minimum bei A = 15um und A Fy = 5nWm?sr!)
wegen eines unphysikalischen Anstieges in der Energiedichte des Quellspektrums
unrealistisch ist.

6.5 Ergebnisse

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden drei verschiedene Untersuchungen
durchgefiihrt. Die Ergebnisse der Ermittlung von oberen Grenzen auf die EHL-
Dichte im Mittel-Infrarot-Bereich werden im folgenden Abschnitt vorgestellt. Die
dabei hergeleiteten Einschrankungen auf die Hohe des Minimums sind in Ta-
belle 6.1 zusammengefasst. Eine mogliche Einschriankung der EHL-Dichte im
Nah-Infrarot-Bereich durch einen zu steilen Anstieg in den Quellspektren wird
in Abschnitt 6.5.2 erldutert. Schliefllich wird der Einfluss einer Beriicksichtigung
des Messwertes bei 60 um aus ( ) in einem EHL-Verlauf auf
die Quellspektren der BL Lac-Objekte in Abschnitt 6.5.3 erldutert.

6.5.1 Obere Grenzen auf das Minimum im Mittel-Infrarot-
Bereich

Alle im folgenden Abschnitt angegebenen oberen Grenzen auf die Lage des Mini-
mums im Tal des EHL-Verlaufes entsprechen einem Vertrauensniveau von 99%.
Das bedeutet, dass das Minimum im Tal der EHL-Dichte mit einer Wahrschein-
lichkeit von 99% unterhalb des angegebenen Energieflusswertes liegt. Im Folgen-
den werden die Ergebnisse der einzelnen BL Lac-Objekte vorgestellt.

Markarian 421: Die Analyse des Energiespektrums des BL Lac-Objektes Mar-
karian 421 liefert Einschriankungen auf die Energiedichte des EHL. In Abbil-
dung 6.6 sind die oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-Energiedichte in
Abhéngigkeit von der Lage des Minimums auf der Wellenléingenachse dargestellt.
Im Falle eines reinen SAM-Verlaufes kann die EHL-Dichte nur eingeschréinkt wer-
den, wenn sich das Minimum des Tales bei kiirzeren Wellenldngen befindet als
A =~ 10 pm. Bei der Lage des Minimums bei A\; = 6 ym liegt die Energiedichte
an der Stelle des Minimums mit einer Wahrscheinlichkeit von 99% bei Werten
kleiner als AFy; = 3.31nWm2sr~'. Im Falle eines SAM+, Hut“-Modelles (Ab-
bildung 6.6, unten) kann die EHL-Dichte sowohl bei A; als auch bei Ay einge-
schriinkt werden. Die zugehérigen oberen Grenzen sind AFy; = 1.58 n'Wm ™2 sr~!
bzw. AFyy = 6.92nWm~2sr~!. Wenn sich das Minimum jedoch bei den Wel-
lenldngen A3 oder A4 befindet, kann anhand der Methode keine Einschrankung
auf die EHL-Dichte im mittel-infraroten Bereich unterhalb von 10 nWm™2sr~!
hergeleitet werden, da in diesem Fall das rekonstruierte Quellspektrum von Mar-
karian 421 keinen unphysikalischen Anstieg zu hoheren Energien zeigt.
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Abbildung 6.6: Die oberen Grenzen (durch dicke Pfeile dargestellt) auf das Mi-
nimum der EHL-Dichte aus der Analyse des Energiespektrums von Markarian 421.
Oben: Der SAM-Verlauf beschreibt die Verteilung der EHL-Dichte. Wenn das Mi-
nimum der EHL-Dichte bei A; = 6 ym liegt, kann eine obere Grenze auf die EHL-
Dichte bestimmt werden. Bei einem Minimum bei den Werten Ay, A3 oder A4 konnten
keine oberen Grenzen unterhalb von 10 nWm™2sr~! bestimmt werden. Unten: Der
SAM+, Hut“-Verlauf beschreibt die Verteilung der EHL-Dichte. Wenn das Minimum
der EHL-Dichte bei A1 oder bei A9 liegt, kann eine obere Grenze auf die EHL-Dichte
bestimmt werden.

Markarian 501: Das BL Lac-Objekt Markarian 501 liefert die stéirksten Ein-
schrankungen der Energiedichte des EHL im Mittel-Infrarot-Bereich. Wie der
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Abbildung 6.7 entnommen werden kann, werden bei allen vier angenommenen
Werten fiir ein Minimum A;_4 obere Grenzen erhalten. Hinzu kommt, dass einige
obere Grenzen (in Tabelle 6.1 mit einem Kreuz gekennzeichnet) mit der Mes-
sung bei 15 um aus den tiefen Galaxienzdhlungen von ( ), die
mit (2.4 £ 0.5) nWm™2sr™! eine strikte untere Grenze auf das EHL in diesem
Wellenléingenbereich setzt, im Widerspruch stehen. So wiirden bei einem Mini-
mum A; = 6 um die durch die vorliegende Analyse erlaubte Téler sowohl beim
SAM- als auch beim SAM+, Hut“-Verlauf unterhalb der Messung von

( ) bei 15 um verlaufen.

Bei der Lage des EHL-Minimums bei Ay = 15 um liegt die untere Grenze
von ( ) unter Annahme des SAM-Verlaufes auf dem gleichen
Niveau wie die hier hergeleitete obere Grenze von 2.51 nWm™2sr~!, withrend
unter Annahme des SAM+, Hut“-Verlaufes die hergeleitete obere Grenze bei Ay =
15pum mit 1.45 nWm 2sr~! deutlich unterhalb der Messung von
( ) liegt.

Ein EHL-Minimum, das sich bei den Wellenldangen A3 oder A4 befindet, liefert
deutliche Einschrénkungen auf die Hohe des Minimums (Abbildung 6.7) und steht
nicht im Widerspruch mit der Messung von ( ). Somit kann auch
die Wellenlénge des Minimums eingeschrénkt werden.

1ES 1959+4-650: Bei der Analyse des Energiespektrums des BL Lac-Objektes
1ES 1959+650 liefert die Methode keine Einschrankungen auf das Minimum des
EHL-Verlaufes im Bereich von 0.1 bis 10nW m2sr~!. Dieses Ergebnis gilt so-
wohl fiir den SAM- als auch fiir den SAM+,, Hut“-Verlauf und war zu erwarten,
da die Absorptionskoeffizienten im Bereich von 2 bis 8 TeV (fast der gesamte
Energiebereich des 1ES1959-Spektrums) nahezu konstant sind, wenn der Verlauf
der EHL-Dichte die angenommene Struktur mit zwei Maxima und einem Mini-
mum dazwischen hat ( ( ), siehe Abbildungen 5.4 und 5.5).
Dies fithrt dazu, dass sich die Form des rekonstruierten Quellspektrums von der
Form des gemessenen Spektrums nicht wesentlich unterscheidet, weswegen Ein-
schrankungen auf das Minimum im Tal der EHL-Dichte nicht méglich sind. Die
groflen statistischen Fehler im Energiespektrum von 1ES 19594650 stellen einen
weiteren Grund dafiir dar, dass keine oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-
Dichte abgeleitet werden.

H 1426+4-428: Das Energiespektrum von H 14264428 reicht bis 10 TeV und lie-
fert deutliche Einschriankungen auf die Hohe des Minimums der EHL-Dichte bei
allen vier Wellenldngen \; 4, ohne im Widerspruch mit dem Ergebnis von

( ) zu stehen. In Abbildung 6.8 sind die oberen Grenzen in Abhéngig-
keit der Wellenldinge des Minimums dargestellt. Die Einschréankungen sind bei
dem SAM-Verlauf stiarker als bei dem SAM+, Hut“-Verlauf, denn der ,Hut* sorgt
fiir hohere rekonstruierte Fliisse im niederenergetischen Teil des Spektrums, was
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Abbildung 6.7: Die oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-Dichte aus der
Analyse des Energiespektrums von Markarian 501. Fiir alle gewéhlten Mo6glichkei-
ten A1, A9, A3und A4 kann eine obere Grenze auf die EHL-Dichte bestimmt werden.
Oben: Der EHL-Verlauf im Nah-Infrarot-Bereich ist das SAM. Die errechnete obere
Grenze im Falle eines Minimums bei A; ist im Konflikt mit der unteren Grenze bei

15 pm von ( ). Unten: Der EHL-Verlauf im Nah-Infrarot-Bereich
ist das SAM+,,Hut“. Die errechneten oberen Grenzen im Falle eines Minimums bei
A1 oder A2 stehen ebenfalls im Widerspruch zum Ergebnis von ( ).

ebenfalls hohere Energiefliisse im hochenergetischen Bereich des Spektrums er-
laubt.
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Abbildung 6.8: Die oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-Dichte aus der
Analyse des Energiespektrums von H 1426+428. Oben: Der EHL-Verlauf im Nah-
Infrarot-Bereich ist das SAM. Unten: Der EHL-Verlauf im Nah-Infrarot-Bereich ist
das SAM + ,Hut“. Fiir alle vier Wellenldngen A1, A2, A3und A4 kann eine obere
Grenze auf die EHL-Dichte unterhalb von 10nW m™2sr~! bestimmt werden.

Zusammenfassung der oberen Grenzen im Mittel-Infrarot-Bereich: Die
Ergebnisse der Einschriankung der Energiedichte des EHL im Mittel-Infrarot-
Bereich sind in Tabelle 6.1 zusammengefasst. Die Wellenlénge des Minimums im
Tal in der Energiedichte des EHL, wurde, wie beschrieben in vier Schritten, zwi-
schen 6 und 50 ym und die Héhe des Minimums zwischen 0.1 und 10nW m=2sr!
variiert. Fiir die verschiedenen EHL-Verldufe wurden die Absorptionskoeffizien-
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Obere Grenzen (99% cl) auf die EHL-Dichte
SAM+, HUT“-Verlauf [nWm2sr~]

Minimum bei | Mrk 421 [ Mrk 501 [ 1IES1959 | H 1426
6 pm 1.58* 0.367 — 8.8
15 pm 6.92 1.457 — 8.8
30 pm — 6.31 — 8.3
50 pm — 6.31 — 7.8

Obere Grenzen (99% cl) auf die EHL-Dichte
SAM-Verlauf [nWm ?sr ]

Minimum bei | Mrk 421 [ Mrk 501 [ 1IES1959 | H 1426
6 pm 3.31 0.697 — 7.3
15 pm — 2.51* — 7.3
30 pm — 5.75 — 6.3
50 pm — 5.25 — 5.8

Tabelle 6.1: Zusammenfassung der oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-
Energiedichte im Mittel-Infrarot-Bereich. Die Quellspektren von vier verschiedenen
BL Lac-Objekten wurden unter Annahme eines Minimums in der EHL-Dichte bei
vier verschiedenen Wellenlédngen untersucht. Fett sind die stérksten oberen Grenzen
gekennzeichnet. Mit einem Kreuz sind die Ergebnisse gekennzeichnet, die im Wider-
spruch mit der unteren Grenze aus ( ) stehen. Die oberen Grenzen,
die solche EHL-Verldufe erlauben, welche auf dem Niveau der unteren Grenze aus

( ) bei 15 um verlaufen oder tiefer liegen, sind mit einem Sternchen
gekennzeichnet und als unwahrscheinlich einzustufen.

ten der vier BL Lac-Objekte berechnet und die gemessenen Energiespektren auf
die Quellspektren korrigiert. Mit der Annahme, dass die Quellspektren bis zu den
hochsten gemessenen Energien konvex bleiben sollen, konnten obere Grenzen auf
die Lage des Minimums in der EHL-Dichte bestimmt werden. Dank der hohen
Statistik und groflen Reichweite (bis 20 TeV) im Energiespektrum von Marka-
rian 501 konnten die grofiten Einschrinkungen anhand dieser Daten hergeleitet
werden (fette Zahlen in Tabelle 6.1), die weit unter den oberen Grenzen aus
den direkten Messungen liegen. Die Ergebnisse von Markarian 421 bestéatigen im
Wesentlichen diese oberen Grenzen, wobei die niedrige Statistik bei den hohen
Energien und insgesamt ein weicheres Spektrum als das von Markarian 501 es
nicht erlauben, striktere obere Grenzen zu bestimmen. Das bislang entfernteste
gemessene BL Lac-Objekt H 14264428 schriankt die Lage des Minimums der EHL-
Dichte ebenfalls ein. Die oberen Grenzen aus der Analyse dieses TeV-Spektrums
liegen jedoch oberhalb derer von Markarian 501. Anhand des Energiespektrums
von 1ES 19594650 konnten keine Einschréinkungen bestimmt werden. Bei einem
genauer gemessenen Spektrum, das sich iiber einen grofleren Energiebereich er-
streckt, sind prézise Einschriankungen der EHL-Dichte zu erwarten. Die beiden
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Experimente in der nordlichen Hemisphéare — MAGIC und VERITAS — werden in
einer nahen Zukunft in der Lage sein, H 1426+428 sowie 1ES 19594650 ausgiebig
ZU vermessen.

Ein weiteres Ergebnis ist, dass sich eine Lage des Minimums bei den Wel-
lenlangen A < 15 pum als sehr unwahrscheinlich erwiesen hat. Die oberen Gren-
zen, die vor allem aus dem rekonstruierten Quellspektrum von Markarian 501
abgeleitet wurden, stehen zum Teil im Widerspruch mit der unteren Grenze bei
A = 15 pum aus ( ) (in Tabelle 6.1 mit einem Kreuz gekennzeichnet)
oder kénnen zum Teil als unwahrscheinlich (mit einem Sternchen gekennzeichnet)
interpretiert werden. Der Grund dafiir ist, dass die abgeleiteten oberen Grenzen
bei den Wellenldngen A < 15 pm nur solche EHL-Verlaufe erlauben, die unterhalb
oder auf demselben Niveau verlaufen wie die strikte untere Grenze des EHL bei
15 pm.

Anhand der vorgestellten Methode war es nicht moglich, eine Entscheidung
dariiber zu treffen, ob der ,,Hut“ im EHL-Verlauf favorisiert werden sollte oder
sich als unwahrscheinlich erweist. Dies ist nicht weiter iiberraschend, denn die
oben beschriebene Methode konzentrierte sich auf das hochenergetische Ende der
TeV-Gamma-Spektren, der ,,Hut* jedoch beeinflusst die Absorption vor allem bei
Energien um 1 TeV. Eine weitere Moglichkeit, die Existenz des ,,Hutes* zu testen,
wird im néchsten Abschnitt diskutiert.

6.5.2 Mogliche Einschrinkung durch den niederenergeti-
schen Teil der TeV-Gamma-Spektren

Ein weiteres mogliches Kriterium der Einschriankung der EHL-Dichte kann aus
dem niederenergetischen Teil der gemessenen TeV-Gamma-Spektren hergeleitet
werden. Der Anstieg der Energiedichte in den Quellspektren bis zu einem Maxi-
mum kann sowohl in den Modellen der leptonischen als auch der hadronischen
Erzeugung der TeV-Photonen nicht beliebig steil werden. Wihrend in den SSC-
Modellen ein Verlauf des Spektrums mit

2 dN -

E 15 & E (6.3)
mit dem Spektralindex a ~ —0.5 erwartet wird? (L. Costamante, private Kommu-
nikation), betrégt der Spektralindex fiir ein Photonspektrum aus dem Pionzerfall
in der Ndahe des Maximums den Wert o ~ —1 ( , ).

Eine Moglichkeit, die korrigierten Quellspektren im Hinblick auf den Anstieg
im niederenergetischen Teil zu untersuchen, wird im Folgenden beschrieben. Die
Untersuchung erfolgt in zwei Schritten. Zunéchst werden die Quellspektren mit
einer geeigneten Form der analytischen Anpassung parametrisiert, sodass im nie-
derenergetischen Bereich die Datenpunkte durch die Gleichung 6.3 beschrieben

2 unter Annahme eines Elektronspektrums F, o v~ mit einem Spektralindex a.; =~ 2,
wobei es gilt o = %_1 -1
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Abbildung 6.9: Die korrigierten Quellspektren von Markarian 501 (runde Punkte)
werden analytisch mit Gleichung 6.4 angepasst (durchgezogene Linie). Links liegt
der Absorption der TeV-Photonen der SAM-Verlauf des EHL zu Grunde, rechts
der SAM+,, Hut“-Verlauf. Zusétzlich ist das gemessene Energiespektrum (Quadrate)
eingezeichnet.

werden. Aus der Anpassung wird dann im zweiten Schritt der Spektralindex der
Anpassung mit den theoretisch erwarteten Werten (s.o.) verglichen.
Die Parametrisierung des gekriimmten Verlaufes der Quellspektren erfolgt im

Rahmen dieser Arbeit in der Form (siche z.B. ( )):
dN E | p\(e1-a2)/f
EP— =KE™™(1+ (= 4
dE (1+ (%) ) (6.4)

Ein Spektrum dieser Form éndert seinen Spektralindex von a4 zu as, wiahrend die
Energie durch eine kritische Energie Ep erhoht wird. Der Parameter f beschreibt
die ,,Schnelligkeit* der Anderung des Spektralindex mit der Energie und K ist
eine Normierungskonstante. Somit findet ein , weicher Ubergang aus einem Po-
tenzgesetz mit einem Spektralindex a; zu einem Potenzgesetz mit einem Index
i statt.

Die Quellspektren aller vier Blazare wurden daraufhin untersucht, wobei eine
besondere Bedeutung dem ,,Hut“ im EHL-Verlauf zugewiesen werden muss, denn
eine hohere Energiedichte zwischen 0.7 und 2.5 pm sorgt fiir eine Art ,, Anhebung*
der rekonstruierten Quellspektren im niederenergetischen Bereich hauptséchlich
zwischen 1 und 3TeV. Da der Verlauf der EHL-Dichte im mittel- und fern-
infraroten Bereich keinen nennenswerten Einfluss auf die Absorption in diesem
TeV-Energiebereich hat, wurde das Minimum auf favorisierte Werte A = 30 um
und A Fy = 2.3nWm2sr™! gesetzt.

Die Energiespektren von Markarian 421 und 1ES 19594650 wurden erst ab
ca. 1 TeV gemessen, und die rekonstruierten Quellspektren scheinen sich auf dem
abfallenden Ast der spektralen Energieverteilung zu befinden. Somit fiihrt die
,2Anhebung“ durch den ,Hut® lediglich zu einem steiler abfallenden Verlauf im
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Abbildung 6.10: Die korrigierten Quellspektren von H 14264428 (runde Punkte)
werden analytisch mit Gleichung 6.4 angepasst (durchgezogene Linie). Links liegt
der Absorption der TeV-Photonen der SAM-Verlauf des EHL zu Grunde, rechts
der SAM+,, Hut“-Verlauf. Zusétzlich ist das gemessene Energiespektrum (Quadrate)
eingezeichnet.

hochenergetischen Bereich dieser Objekte, wodurch sich keine kritischen Spektra-
lindizes ergeben.

Markarian 501: Das gemessene Energiespektrum von Markarian 501 beginnt
bereits bei etwa 0.5 TeV, sodass die ,,Anhebung* durch den ,,Hut“ die niedrigsten
Energiebins des Spektrums nicht beeinflusst. In Abbildung 6.9 sind die korrigier-
ten und nach Gleichung 6.4 angepassten Quellspektren fiir zwei unterschiedliche
EHL-Verlaufe (links: SAM, rechts: SAM+, Hut“) zusammen mit dem gemesse-
nen Spektrum von Markarian 501 dargestellt. Im Falle des SAM+, Hut“-Verlaufes
resultiert ein Spektralindex fiir die Steigung des Spektrums im niederenergeti-
schen Bereich a; = —0.80 £ 0.26. Dieser Wert ist kleiner als der theoretisch
vorhergesagte (al*r ~ —0.5), befindet sich jedoch im 20-Fehlerbereich. Unter
der Annahme des SAM-Verlaufes der EHL-Dichte erhédlt man den Spektralindex
a; = —0.45 4+ 0.08, was innerhalb des zugelassenen Bereiches der theoretischen
Werte liegt.

H 1426+428: Aufgrund der niedrigen Statistik wurden bei der Analyse des
Quellspektrums von H 14264428 zwei Parameter der Gleichung 6.4 auf verniinf-
tigen Werten festgehalten: f = 10.0 und Ep = 0.8. Die Ergebnisse der Untersu-
chung des Quellspektrums von H 14264428 zeigen einen starken Unterschied in
den rekonstruierten Quellspektren zwischen den gewéhlten EHL-Verldufen SAM
und SAM+,, Hut*. Der Grund dafiir ist einerseits das aus HEGRA-, Whipple- und
CAT-Daten kombinierte Energiespektrum, das bereits bei 0.25 TeV beginnt, und
andererseits die grofle Entfernung von H 1426+428. Die rekonstruierten Verlaufe
der Quellspektren, ausgehend von dem zugehorigen EHL-Verlauf (links: SAM,
rechts: SAM+, Hut“), sind in Abbildung 6.10 zu sehen. Eine Anpassung der ana-
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Abbildung 6.11: Ein Verlauf der Energiedichte des EHL, der die Messung von
( ) bei 60 und 100 um (schwarze Kreuze) beriicksichtigt.

lytischen Form aus Gleichung 6.4 liefert bei dem SAM+, Hut“-Verlauf einen Spek-
tralindex a; = —2.48 £ 0.32, wihrend bei einem SAM-Verlauf a; = —0.43 £0.32
resultiert. Demnach ist der Anstieg im Quellspektrum von H 14264428 unter An-
nahme des SAM+,, Hut“-Verlaufes der EHL-Dichte deutlich zu steil im Vergleich
mit den theoretischen Vorhersagen. Zusétzlich ist eine Abflachung im Quellspek-
trum ab Energien von etwa 0.9 TeV zu erkennen, was sich auch im Spektralindex
fiir den hochenergetischen Bereich widerspiegelt: ay = 0.30 4+ 0.19. Die Statistik
ist jedoch zu gering, um eine Art Maximum im Quellspektrum (zwischen 0.8 und
2 TeV) zu behaupten. Die Annahme des SAM-Verlaufes des EHL fithrt dage-
gen nicht zum Widerspruch mit den theoretischen Vorhersagen und liefert einen
kontinuierlichen Anstieg des Energiespektrums bis zu den héchsten gemessenen
Energien von 10 TeV, sodass ein Maximum der Energieverteilung erst bei hoheren
Energien als 10 TeV wahrscheinlich ist.

6.5.3 EHL-Verlauf mit Beriicksichtigung der 60 pm-Messung

Die Verdffentlichung der Analyse der DIRBE-Daten von ( )
fiihrte zu der sogenannten ,, TeV-Krise“. Was wird darunter verstanden? Aus der
relativ hohen Energiedichte des EHL bei 60 yum, die ( ) zu

(28.1 + 7)nWm2sr! bestimmt haben, ergeben sich grofie optische Tiefen fiir
die extragalaktischen TeV-Photonen mit Energien gréfier als 10 TeV. Ein EHL-
Verlauf, der die Messungen von ( ) beriicksichtigt, ist in
Abbildung 6.11 dargestellt. Es wurde ein steiler Anstieg in dem EHL-Verlauf
zwischen den Wellenldngen 30 und 60 ym gewéhlt, um moglichst ausschlieBlich
den Einfluss der 60 pm-Messung zu untersuchen. Ausgehend von diesem Verlauf
konnen die optischen Tiefen fiir die TeV-Photonen der vier untersuchten BL Lac-
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Abbildung 6.12: Die gemessenen und die korrigierten spektralen Energieverteilun-
gen der vier untersuchten BL Lac-Objekte: Markarian 421 (z = 0.030), Markarian 501
(z=0.034), 1IES 19594650 (z = 0.047) und H 14264428 (z = 0.129). Der der Absorp-
tion zugrundeliegende EHL-Verlauf ist in Abbildung 6.11 gezeigt und beriicksichtigt
den Messwert bei 60 4pm von ( ). In den rekonstruierten Quell-
spektren der beiden Markarian-Objekte ist die ,,TeV-Krise“ deutlich zu sehen.

Objekte berechnet werden. Mit den so bestimmten Absorptionskoeffizienten wer-
den die gemessenen Energiefliisse nach oben korrigiert. Die erhaltenen Quell-
spektren zusammen mit den gemessenen Energiespektren der vier Blazare sind
in Abbildung 6.12 zu sehen. Die beiden Markarian-Objekte zeigen einen deutli-
chen konkaven Anstieg im Energiespektrum ab Energien von etwa 10 TeV. Dieser
Anstieg widerspricht den gewohnlichen Erzeugungsmodellen der TeV-Gamma-
Strahlung und wird mit dem Begriff ,, TeV-Krise* bezeichnet (siche z.B.

( ) ( )). Die Spektren der beiden weiter
von uns entfernten Objekten 1ES 1959+650 und H 14264428 wurden lediglich bis
10 TeV gemessen, sodass der schwer zu erklarende Anstieg in den Quellspektren
nur angedeutet wird.

Es wurden mehrere Versuche unternommen, den konkaven Anstieg im Quell-
spektrum von Markarian 501 zu erkldren ( , ;
, ; , ), jedoch wird inzwischen mehr der extragalaktische
Ursprung der 60 pm-Messung von ( ), unter anderem auch
von den Autoren selbst ( , ), angezweifelt. Die neusten Er-
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gebnisse der DIRBE-Daten von ( ) liefern bei 60 pm einen Wert von
(-8 £ 14)nWm2sr!, was mit dem in dieser Arbeit verwendeten SAM-Verlauf
des EHL gut iibereinstimmt und nicht zu einer ,, TeV-Krise“ fiihrt.

6.6 Diskussion

EHL-Minimum: Die im Rahmen dieser Arbeit entwickelte Methode zur Ein-
schrankung des Minimums im mittel-infraroten Bereich der EHL-Dichte liefert
obere Grenzen auf die Energiedichte an der Stelle des Minimums in Abhéngigkeit
seiner Wellenlénge. Die zugrundeliegende Annahme iiber einen konvexen Ver-
lauf der TeV-Gamma-Spektren der extragalaktischen Emitter sind konservativ
und plausibel. Die Ergebnisse sind in Tabelle 6.1 auf Seite 67 zusammengefasst.
Ein Vorteil dieser Methode ist die Moglichkeit, das Vertrauensniveau der obe-
ren Grenzen anzugeben, indem der y2-Wert der parabolischen Anpassung an die
Quellspektren der TeV-Gamma-Emitter betrachtet wird.

Die stérksten Einschrédnkungen (die niedrigsten oberen Grenzen) konnten aus
dem Energiespektrum des BL Lac-Objektes Markarian 501 (z = 0.034) gewonnen
werden. Die oberen Grenzen aus dieser Analyse sind niedriger als die stérks-
ten bislang verdffentlichen Grenzen von ( ), die auf &hnlichen
Annahmen beruhen. Die anderen drei untersuchten AGN-Objekte Markarian 421
(z = 0.030), 1ES 19594650 (z = 0.047) und H 14264428 (z = 0.129) liefern teil-
weise eigene obere Grenzen auf die EHL-Dichte im Mittel-Infrarot-Bereich und
sind dabei in einer guten Ubereinstimmung mit den oberen Grenzen, die aus den
Daten von Markarian 501 hergeleitet worden sind. Ausgehend von den hier be-
stimmten oberen Grenzen auf das Minimum der EHL-Dichte und dem Ergebnis
aus den Galaxienzdhlungen bei 15 ym von ( ) kann geschlossen
werden, dass sich das Minimum bei einer Wellenldnge A > 15 um befindet.

Einfluss des ,,Hutes* bei =~ 1 um : FEin Versuch, die Energiedichte des
EHL im Nah-Infrarot einzugrenzen, beschréankte sich auf der Betrachtung zweier
unterschiedlicher EHL-Verldufe: SAM und SAM+, Hut“. Die korrigierten Quell-
spektren der TeV-Gamma-Emitter wurden im Hinblick auf den Spektralindex
im niederenergetischen Bereich der Quellspektren analysiert. Wéhrend sich die
Quellspektren von Markarian 421 und 1ES 19594650 auf dem abfallenden Ast der
Energieverteilung zu befinden scheinen, zeigen Markarian 501 und H 1426+428
einen deutlichen Anstieg bei Energien unterhalb von 2 bzw. 1 TeV. Der Ver-
gleich der ermittelten Steigungen mit den theoretischen Vorhersagen fiir das SSC-
Modell zur Erzeugung von TeV-Gamma-Strahlung of*" ~ —0.5 liefert bei dem
Spektrum von Markarian 501 eine gute Ubereinstimmung bei dem SAM-Verlauf
der EHL-Dichte. Unter Annahme des SAM-+, Hut“-Verlaufes sinkt der ermittel-
te Spektralindex auf den Wert a; = —0.80 + 0.26, was etwa 1.5¢ unterhalb
des theoretisch moglichen Wertes liegt. Werden jedoch die systematischen Feh-
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ler im Energiespektrum von Markarian 501 beachtet ( ) ),
steigt die Unsicherheit bei der Bestimmung des Spektralindex a;, und somit ent-
kraftet sich der Widerspruch mit den theoretischen Vorhersagen. Der Fall von
H 14264428 zeigt viel groBere Unterschiede zwischen der Annahme des SAM- und
SAM+, Hut“-Verlaufes. Wahrend der SAM-Verlauf des EHL zu einem kontinu-
ierlich steigenden Quellspektrum fiihrt, und somit ein Maximum in der Energie-
verteilung bei Energien grofler als 10 TeV verursacht, erhélt man unter Annahme
des SAM+,, Hut“-Verlaufes ein bis etwa 1 TeV steil steigendes Quellspektrum,
das zu den hoheren Energien abflacht oder gar abfallt. Die hohe Steigung im Be-
reich 0.25 bis 1 TeV, die zu oy = -2.48 4+ 0.32 ermittelt wurde, widerspricht den
theoretischen Erwartungen fiir eine Erzeugung der TeV-Photonen. Bei einer ge-
naueren Betrachtung des Quellspektrums wird jedoch deutlich, dass die Steilheit
des Spektrums an nur zwei Spektralpunkten in der Ndhe von 4 TeV festgemacht
wird. Der eine Punkt stammt aus den Messungen des CAT-, der andere aus den
Messungen des Whipple-Teleskopes. Trotz einer hohen Signifikanz sind die syste-
matischen Unsicherheiten in der Analyse aller Cherenkov-Teleskope relativ hoch
(bis 20%). Ein weiterer Grund fiir den zu steilen Verlauf kann darin liegen, dass
die Daten aus verschiedenen Zeitrdumen stammen, sodass eine Schwankung im
Energiefluss wie bei jedem anderen bislang beobachteten BL Lac-Objekt einen
Faktor 2 betragen kann. Die grolen Unsicherheiten in der absoluten Energiebes-
timmung der gemessenen Daten sind das stéirkste Argument dafiir, wieso kombi-
nierte Energiespektren bisher so wenig untersucht wurden und Aussagen, die auf-
grund solcher Spektren getroffen werden, relativiert werden miissen. Schliellich
kann bislang nicht ausgeschlossen werden, dass bei einem besseren Versténdnis
der Erzeugungsmechanismen der TeV-Photonen auch so steile Anstiege in den
Quellspektren moglich sind. Die oben genannten Griinde sprechen dagegen, dass
der EHL-Verlauf mit ,Hut“ ausgeschlossen wird. Es ist jedoch wahrscheinlich,
dass sowohl die Grofle als auch die Form einer moglichen zusétzlichen Struktur
im Nah-Infrarot-Bereich von den hier verwendeten abweichen. Wenn der ,, Hut*
nicht vorhanden ist oder seine Grofle sehr gering ist, setzt dies Einschrankungen
auf Existenz und Emissionseigenschaften der ,,Population III1“—Sterne. Da diese
Sterne die kosmologischen Modelle der Galaxienentstehung und -entwicklung ein-
schrinken, bekommen weitere Untersuchungen der gemessenen TeV-Spektren im
Energiebereich von 0.3 bis 3 TeV eine wichtige kosmologische Bedeutung.

EHL-Messung bei 60 um: Eine Beriicksichtigung der 60 pm-Messung von

( ) fithrt zur , TeV-Krise“ in den Quellspektren der beiden
Markarian-Objekte. In den Quellspektren von 1ES 19594650 und H 1426-+428
wird die , TeV-Krise“ ebenfalls angedeutet. Eine neuere Analyse der DIRBE-
Daten von ( ), in der unter anderem ein verbessertes Modell fiir die
Emission des Zodiakallichtes verwendet wurde, untermauert die Vermutung, dass
die 60 pm-Messung von ( ) teilweise galaktischen Ursprung
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Abbildung 6.13: Ein moglicher Verlauf der Energiedichte des EHL, ohne , Hut“
und einem Minimum bei A = 30 yum und A F) = 2.3nWm2sr™!.

hat und somit nicht zu einer reinen EHL-Messung gehort.

Moglicher EHL-Verlauf: In Abbildung 6.13 ist ein moglicher Verlauf der
EHL-Dichte dargestellt. Das Minimum im Mittel-Infrarot-Bereich wurde auf
A =30pum und A\F\, = 23nWm 2sr! gesetzt. Im Nah-Infrarot-Bereich wur-
de der Verlauf ohne eine zusétzliche Struktur (,Hut*) gew&hlt. Die aus diesem
EHL-Verlauf resultierenden Quellspektren der vier BL Lac-Objekte sind in Abbil-
dung 6.14 zusammen mit den gemessenen Energiespektren zu sehen. Die durch-
gezogenen Linien zeigen die Anpassung der Datenpunke der Quellspektren nach
Gleichung 6.4. Abweichend davon wurde mangels Statistik das Quellspektrum von
1ES 19594650 durch eine Parabel angepasst (wie bei in Abschnitt 6.4 beschrie-
ben, jedoch mit freigehaltenen Parametern). Die punktierten Linien markieren
den Verlauf eines gemessenen Spektrums unter Annahme der analytisch beschrie-
benen Quellspektren und des EHL-Verlaufes aus Abbildung 6.13. Die Dichte des
EHL-Verlaufes ist als isotrop angenommen, d.h. moégliche geringe Evolutionsef-
fekte sind bis zu den betrachteten Entfernungen (z = 0.129) vernachléssigt wor-
den. Es ist deutlich zu erkennen, dass insbesondere das Spektrum von H 1426
eine Modulation zeigt. Die Abflachung im gemessenen Spektrum zwischen 1.5
und 6 TeV kann auf die Absorption durch das EHL zuriickgefiihrt werden. Das
resultierende Quellspektrum kann durch ein Potenzgesetz beschrieben werden:
E?*dN/dE = Const - E® mit Const = (9.5 4+ 1.0) - 107" TeVem™2s™! und dem
Spektralindex a = 0.36 4+ 0.12. Somit ist es wahrscheinlich, dass sich das Ma-
ximum der Energiedichte im Quellspektrum von H 1426+428 bei einer Energie
um 10 TeV herum oder bei noch grofleren Energien befindet. Die Stufe bei et-
wa 3 TeV im gemessenen Spektrum von 1ES 19594650 konnte dagegen durch
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Abbildung 6.14: Die gemessenen und die korrigierten spektralen Energieverteilun-
gen der vier BL Lac-Objekte: Markarian 421 (z = 0.030), Markarian 501 (z = 0.034),
1ES 19594650 (z = 0.047) und H 14264428 (z = 0.129). Der der Absorption zu-
grundeliegende EHL-Verlauf beinhaltet den SAM-Verlauf mit einem Minimum bei
A=30pum und A F)\ = 2.3nWm 2sr~! (siehe Abbildung 6.13).

die Absorption nicht erklirt werden, wodurch die Vermutung iiber ihren statisti-
schen Ursprung erhértet wird. Eine intrinsische Eigenschaft als Grund fiir diese
Stufe kann ebenfalls nicht ausgeschlossen werden. Das Quellspektrum von Mar-
karian 501 zeigt ein breites Maximum zwischen 1 und 4 TeV. Die genaue Lage
des Maximums ist von der Wellenldnge des Minimums im EHL abhéngig. Un-
ter Annahme des EHL-Verlaufes aus Abbildung 6.13 befindet sich das Maximum
bei (3.1 £ 0.3) TeV. Das im Vergleich zu Markarian 501 steilere Quellspektrum
von Markarian 421 zeigt kein deutliches Maximum. Es kann zwar ein Maximum
zwischen 1 und 2 TeV vermutet werden, zur Bestédtigung miissen jedoch Beob-
achtungen bei den niedriegeren Energien durchgefiihrt werden. Dies wird durch
die neue Generation der Cherenkov-Teleskope ermoglicht.



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

Zusammenfassung:

Diese Arbeit beschéftigte sich mit Einschrinkungen der Energiedichte des extra-
galaktischen Hintergrundlichtes (EHL) mit Hilfe von gemessenen TeV-+-Spektren
von extragalaktischen Objekten. Zum ersten Mal im Rahmen einer Untersuchung
wurden Spektren aller vier im TeV-Bereich etablierten BL Lac-Objekte Markari-
an 421, Markarian 501, 1ES 19594650 und H 14264428 einbezogen.

TeV-Photonen konnen iiber den Prozess der Paarerzeugung mit dem EHL
absorbiert werden. Fiir die Bestimmung der optischen Tiefe der TeV-Photonen ist
das Programm attenuation implementiert worden. Die numerische Berechnung
wurde fiir ein kosmologisches Modell eines expandierenden flachen Universums
mit einer nicht verschwindenden kosmologischen Konstante A durchgefiihrt. Eine
mogliche Evolution der Energiedichte des EHL wurde vernachléssigt.

Das Hauptaugenmerk der Untersuchung galt einer Einschrénkung der Ener-
giedichte des EHL im mittel-infraroten Bereich, wo die direkten Messungen be-
sonders erschwert sind. Theoretische Uberlegungen lassen vermuten, dass im Be-
reich zwischen 6 und 50 pm ein Minimum in der EHL-Dichte liegt. Es wurden
Annahmen iiber die EHL-Dichte im UV-optischen bis nah-infraroten und im
fern-infraroten Bereich sowie {iber die Form der EHL-Dichte im mittel-infraroten
Bereich gemacht. Mit Hilfe von konservativen Annahmen iiber die Form der re-
konstruierten Quellspektren der TeV-y-Quellen sind obere Grenzen auf die Lage
des Minimums im mittel-infraroten Bereich der EHL-Dichte hergeleitet worden.
Durch den Vergleich der hergeleiteten oberen Grenzen mit der unteren Grenze aus
den ISOCAM-Messungen auf die EHL-Dichte bei 15 pum ( : )! kann
geschlossen werden, dass das Minimum der EHL-Dichte bei einer Wellenlénge A >
15 pm liegen muss.

'Wihrend der Niederschrift dieser Arbeit ist eine neuere Analyse der ISOCAM-Messungen
erschienen ( , ). Die aktualisierte untere Grenze des EHL bei 15 um liegt
demnach bei (2.7 + 0.62) nWm~2sr~! und ist innerhalb der Fehler mit dem hier verwendeten
Wert kompatibel.

7
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Des weiteren wurde der Einfluss einer zusétzlichen Struktur im Bereich um
1 pm, hier ,Hut* genannt, auf die rekonstruierten Quellspektren untersucht, die
mit der Emission der ,Population III“-Sterne in Verbindung gebracht wird.
Ein EHL-Verlauf mit ,Hut* liefert ein zu steil ansteigendes Quellspektrum beim
BL Lac-Objekt H1426+428, das den iiblichen theoretischen Vorhersagen
fiir eine Produktion von TeV-y-Strahlung widerspricht. Zwar kann der ,Hut®
aufgrund des aus drei verschiedenen Experimenten kombinierten Spektrums von
H 1426+428 nicht ausgeschlossen werden; es ist jedoch wahrscheinlich, dass ei-
ne solche zusétzliche Struktur, wenn iiberhaupt vorhanden, von der Groéfie her
geringer ist als hier angenommen.

Eine Beriicksichtigung der 60 um-Messung von ( ) fithrt
zu einer ,, TeV-Krise® in den Quellspektren der BL Lac-Objekte Markarian 421 und
Markarian 501. In den Quellspektren von 1ES 19594650 und H 1426+428 wird die
», TeV-Krise“ ebenfalls angedeutet. Die im Rahmen dieser Arbeit durchgefiihrte
Untersuchung erhéirtet Zweifel am extragalaktischen Ursprung dieser Messung.

Insgesamt konnte hier gezeigt werden, dass die TeV-y-Astronomie (trotz ge-
ringer Statistik) bereits eine solide Basis liefert, um den Verlauf der EHL-Dichte
zu testen und besonders im mittel-infraroten Bereich obere Grenzen zu setzen,
die mehr als um eine Gréflenordnung tiefer liegen als die aus den direkten Beob-
achtungen.

Ausblick:

Es wird erwartet, dass durch die vielen mit dem EGRET-Satelliten nachgewiesen
Quellen, eine neue Generation von Experimenten mit Cherenkov-Teleskopen wie
H-E-S-S, MAGIC, CANGAROO und VERITAS viele weitere extragalaktische
Quellen der TeV-vy-Strahlung messen wird. Durch die niedrigere Energieschwelle
der Messungen, die voraussichtlich zwischen 10 und 100 GeV liegen wird, konnen
Quellen beobachtet werden, die gréflere Entfernungen besitzen als H 14264428,
da die niederenergetischen TeV-Photonen viel weniger absorbiert werden. Drei
Aspekte in den gemessenen TeV-y-Spektren spielen eine entscheidende Rolle bei
der Ermittlung der oberen Grenzen: viele Quellen (um Selektioneffekte auszu-
schlieflen), eine gute Statistik der Daten {iber einen groflen Energiebereich zwi-
schen 0.1 und 20 TeV sowie unterschiedliche Rotverschiebungen (Entfernungen)
der beobachteten Quellen. Mit gemessenen Spektren in diesem Energiebereich
kann nicht nur der mittel-infrarote Bereich der EHL-Dichte getestet werden, son-
dern auch der Verlauf der EHL-Dichte bei kleineren Wellenléngen iiber den Nah-
Infrarot-Bereich bis hin zum UV-Bereich. Dabei kann unter anderem die wichtige
Frage geklért werden, ob es eine zusétzliche Struktur (wie z.B. den ,,Hut“) im Be-
reich um 1 ym gibt. Bei einer Grofizahl von gutverstandenen Spektren extragalak-
tischer TeV-v-Quellen mit unterschiedlichen Entfernungen kénnen des weiteren
Evolutionseffekte in der EHL-Dichte getestet werden.
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