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1 Einleitung

Es ist fast ein Jahrhundert her, dass Viktor Franz Hess in seinen Heilluftballonfliigen
eine mit zunehmender Hohe in ihrer Intensitét ansteigende ionisierende Strahlung fest-
stellte [Hes12]. Aus dieser Beobachtung folgerte er, dass die Strahlung nicht terres-
trischen Urspungs ist, sondern stattdessen von Quellen jenseits unserer Atmosphére
stammen muss, und gab dieser Strahlung den Namen kosmische Strahlung. Durch die-
se Entdeckung inspiriert, begannen immer mehr Wissenschaftler mit der Untersuchung
der kosmischen Strahlung. Dimitry Skobelzyn gelang im Jahr 1927 in einer Nebel-
kammer die Photographie von Sekundérteilchen der kosmischen Strahlung. Im Jahr
1939 gelang Pierre Auger mit einer Koinzidenzmessung der Nachweis ausgedehnter
Luftschauer. Seit 1950 konnen Teilchenbeschleuniger bereits Teilchen auf Energien im
GeV-Bereich beschleunigen, sodass sich das Forschungsinteresse mit der Zeit immer
weiter in Richtung der hochstenergetischen kosmischen Strahlung verschob.

Heute werden Teilchen der kosmischen Strahlung mit Energien von mehr als 10%° eV
gemessen. Teilchen mit Energien oberhalb von 1 EeV werden als ultrahochenergetische
kosmische Strahlung (UHECR) bezeichnet. Die Existenz der UHECR wirft Fragen nach
ihrem Ursprung, der Massenzusammensetzung und dem Energiespektrum auf. Fiir den
Teil der kosmischen Strahlung, der weitaus geringere Energien als die UHECR be-
sitzt, konnten bereits Ursprungsorte, wie unsere Sonne, identifiziert werden. Kosmische
Strahlung bis zu Energien von ca. 10'° eV kann direkt mit Satelliten oder an Wetter-
ballons befestigten Detektoren nachgewiesen werden. Dagegen werden aufgrund des
mit zunehmender Teilchenenergie abnehmenden Teilchenstroms fiir die Beobachtung
der UHECR grofle erdgebundene Experimente, wie das Pierre-Auger-Observatorium,
benotigt. Eine kiirzliche und sehr bedeutsame Entdeckung dieses Experiments ist die
Korrelation zwischen der UHECR iiber einer Energie von 55 EeV und der Position
von aktiven Galaxien [Abr07] aus dem Véron-Cetty-Katalog [VV06]. Eine signifikante
Anisotropie von UHECR wurde bisher lediglich vom Pierre-Auger-Observatorium fiir
die Stidhemisphére nachgewiesen, wobei ein signifikanter Teil der UHECR aus einem
Raumwinkel von 18° in Richtung Centaurus A zu stammen scheint [Abri0b]. Bislang
konnte jedoch keine solche Anisotropie fiir die Nordhemisphére nachgewiesen werden
[AbbO8D|. Neue Ergebnisse des Pierre-Auger-Observatoriums lassen vermuten, dass
sich die chemische Zusammensetzung der UHECR bis zu einer Energie von ungeféihr
4-10" eV von iiberwiegend Protonen zu schwereren Elementen verschiebt [Abr11]. Auf-
grund zu weniger Messdaten konnten bislang noch keine Aussagen fiir die chemische Zu-
sammensetzung der UHECR bei noch hoheren Energien getroffen werden [Abr10al. Die
Erkenntnisse der letzten Jahre fithrten dazu, dass sich Lemoine und Waxman [LW09)
mit einem Szenario beschéftigten, in dem Teilchen von einer nahen Quelle, wie z. B.
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Centaurus A, rigiditéitsbeschrinkt! beschleunigt werden, sodass der von einem Beob-
achter auf der Erde detektierte Teilchenfluss bei hohen Energien von schweren Kernen
und bei niedrigeren Energien in der Gréfenordnung von wenigen EeV von Protonen
dominiert wird. In ihrem Artikel [LW09] nahmen Lemoine und Waxman vereinfachend
an, dass signifikante Energieverluste durch Wechselwirkungen (z. B. mit den Photonen
der kosmischen Hintergrundstrahlung) vernachléassigt werden kénnen und Teilchen mit
der selben Rigiditéit in extragalaktischen Mangetfeldern auch der selben Trajektorie
folgen. Daraus folgerten sie unter der Annahme eines rigiditétsbeschréankten Teilchen-
beschleunigungsszenarios, dass falls man fiir Kerne mit der Kernladungszahl Z und
der Energie Z-FE eine Anisotropie entdeckt, diese auch bei Protonen mit der Ener-
gie E zu beobachten sein sollte [LW09]. Falls Wechselwirkungen der UHECR, die aus
einer geringen Entfernung von weniger als 4 Mpc stammt, keinen nennenswerten Ein-
fluss auf die Schlussfolgerungen von Lemoine und Waxman haben, dann sollte man aus
den Beobachtungen von Anisotropien bei schweren Kernen eine obere Grenze fiir den
von der Teilchenquelle emittierten Protonenanteil gewinnen kénnen [SMKT11]. Diese
Information iiber den Anteil der von der Teilchenquelle emittierten Protonen ist von
grofler Bedeutung, weil man bislang die Haufigkeitsverteilung der von Teilchenquellen
emittierten Atomkerne nicht kennt.

Erst vor wenigen Monaten haben Giinter Sigl etal. in dem Artikel [SMKT11] mit
dreidimensionalen Simulationen die Frage untersucht, welchen Einfluss Wechselwirkun-
gen auf die Schlussfolgerungen von Lemoine und Waxman haben. Dazu verwendeten
sie das Programm CRPropa 2.0 und als Modell fiir das extragalaktische Magnetfeld das
Miniati-Magnetfeld [Min02, SMEO4]. Die Wahl eines moglichst realistischen Magnet-
feldes ist sehr wichtig, weil von dem Magnetfeld der von den Teilchen zuriickgelegte
Weg und damit auch die Héufigkeit von Wechselwirkungen abhéngen. Der Frage, wie
sich die Ergebnisse von Sigl et al. [SMK™11] bei Verwendung des realistischeren Dolag-
Magnetfeldes [DGST05] dndern, gehe ich in dieser Arbeit nach.

Die vorliegende Arbeit ist wie folgt aufgebaut: In Kapitel [2| werden zunéchst bis-
herige Erkenntnisse zum Energiespektrum und zur chemischen Zusammensetzung der
kosmischen Strahlung aufgefiihrt. Im darauf folgenden Kapitel |3| wird auf Modelle fiir
das extragalaktische Magnetfeld eingegangen. In Kapitel 4] wird das fiir die Simulatio-
nen der Propagation ultrahochenergetischer kosmischer Strahlung in extragalaktischen
Magnetfeldern verwendete Programm CRPropa vorgestellt. Anschliefend werden in
Kapitel 5| die Ergebnisse der Simulationen fiir das Dolag-Magnetfeld diskutiert und
mit denen fiir das Miniati-Magnetfeld verglichen. AbschlieBend fasst Kapitel [6] die in
dieser Arbeit erzielten Erkenntnisse zusammen.

LAls (magnetische) Rigiditéit wird hier das Verhiltnis E/Z der Energie E zur Kernladungszahl Z
eines Teilchens bezeichnet [LW09).



2 Kosmische Strahlung

In diesem Kapitel werden kurz die wichtigsten bisher erzielten Erkenntnisse zum Ener-
giespektrum und der chemischen Zusammensetzung der kosmischen Strahlung vorge-
stellt.

2.1 Energiespektrum

Das Energiespektrum der kosmischen Strahlung ist nicht thermisch, sondern folgt néa-
herungsweise einem Potenzgesetz

dN
— x BT 2.1
in der Energie E/, wobei v als Spektralindex bezeichnet wird. Das gemessene Energie-

spektrum ist in Abbildung dargestellt. Bis zu einer Energie von ca. 10! eV (dem

Abbildung 2.1: Das gemessene Energiespektrum der kosmischen Strahlung nach Ko-
tera und Olinto [KOT11]
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sogenannten , Knie“ des Spektrums) ist der Spektralindex v = 2.7. Als Erklarung fiir
das Energiespektrum bis zum , Knie“, wird meist die Fermibeschleunigung 1. und 2.
Art angegeben [KZ97]. Danach éndert sich der Spektralindex zu v & 3.1. Der Spektra-
lindex behélt diesen Wert bis zum sogenannten ,, Knéchel* bei. Der ,Knochel“ befindet
sich bei einer Energie von ca. 5 - 10'®eV im Energiespektrum [Abb08al. Hinter dem
,Knochel“ flacht das Spektrum wieder ab. Der Spektralindex ist nach dem ,,Knochel®
v & 2.7. Es wird vermutet, dass der , Knochel“ durch den Ubergang von galaktischer zu
extragalaktischer kosmischer Strahlung erklért werden kann [BEH09]. Ab einer Energie
von ungefihr 5 - 10" eV wird das Energiespektrum wieder steiler. Der Spektralindex
wird oberhalb einer Energie von 5-10'% eV mit v ~ 4.2 angegeben [Abr(8]. Als Ursache
wird die Greisen-Zatsepin-Kuzmin-Grenze (GZK-Grenze) [Gre66, ZK66] vermutet, des-
sen Existenz durch das HiRes-Experiment [Abb08a] und durch das Auger-Experiment
[Abr0g| bestétigt wurde.

2.2 Chemische Zusammensetzung

Zu ndherungsweise 99% besteht die auf der Erde detektierte kosmische Strahlung aus
Protonen und Heliumkernen. Alle schwereren Kerne machen zusammen nur ca. 1% der
bei uns detektierten kosmischen Strahlung aus. Wird die Elementhéufigkeit in einem
bestimmten Energiebereich der kosmischen Strahlung betrachtet, dann kann sich die
gemessene chemische Zusammensetzung von diesen Werten unterscheiden. Wie in Ab-
bildung zu sehen ist, entspricht die Elementhéufigkeit der niederenergetischen kos-
mischen Strahlung iiberwiegend der solaren Elementhéufigkeit. Gegeniiber der solaren

Abbildung 2.2: Elementhéufigkeiten in der kosmischen Strahlung bei einer Energie
von ca. 1 GeV pro Nukleon nach Bliimer et al. [BEHQ9]

Elementhéufigkeit sind allerdings die Haufigkeiten einiger leichter Kerne wie Lithium,
Beryllium und Bor in der niederenergetischen kosmischen Strahlung erhéht. Als Ursa-
che fiir die erhohte Héaufigkeit dieser Elemente werden Spallationsreaktionen schwerer
Elemente in der kosmischen Strahlung bei der Propagation durch unsere Galaxie ange-
nommen [Sar10]. Uber einer Energie von 10'° eV kann die chemische Zusammensetzung
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der kosmischen Strahlung nur noch indirekt nachgewiesen werden. Trifft hochenerge-
tische kosmische Strahlung auf die Erdatmosphére, dann entstehen Teilchenkaskaden,
die meist auch als Luftschauer bezeichnet werden. Erdgebundene Detektoren beobach-
ten diese Luftschauer und nutzen das Verhéltnis zwischen detektierter Elektronen- und
Myonenanzahl oder auch die Tiefe des Luftschauermaximums X,,.., um indirekt auf
das Element zuriickzuschlieen, das den Luftschauer beim Eintritt in die Erdatmo-
sphére ausgelost hat [Sarl0]. Neue Ergebnisse des Pierre-Auger-Observatoriums lassen
vermuten, dass sich die chemische Zusammensetzung der UHECR bis zu einer Energie
von ungefihr 4-10% eV von iiberwiegend Protonen zu schwereren Elementen verschiebt
[Abr11].






3 Modell fiir das extragalaktische
Magnetfeld

Es ist schwierig, das extragalaktische Magnetfeld realitdtsnah zu modellieren, da es
bislang noch keine zufriedenstellenden Messwerte fiir das tatsdchliche extragalaktische
Magnetfeld gibt. Bisher wurden zwar mittels Faraday-Rotation die Magnetfelder einiger
Cluster bestimmt, jedoch gibt es noch keine ausgedehnten Messungen des gesamten
extragalaktischen Magnetfeldes. Auch Messungen des Magnetfeldes in Richtung der
fiir die Astroteilchenphysik interessanten aktiven Galaxien wie z. B. Centaurus A oder
Fornax A fehlen bisher. Aufgrund des Mangels an geeigneten Messdaten muss man
auf Simulationen extragalaktischer Magnetfelder zuriickgreifen. Derartige Simulationen
haben das Miniati-Magnetfeld [Min02] und das Dolag-Magnetfeld [DGST05| geliefert.
Wihrend Sigl et al. in dem Artikel [SMK™11] auf das Miniati-Magnetfeld zuriickgreifen,
habe ich mich dafiir entschieden das Magnetfeld von Dolag [DGST05] zu verwenden.

3.1 Dolag-Magnetfeld

Die Daten zum Dolag-Magnetfeld wurden mit Hilfe von GADGET-2 erzeugt [DGST05].
GADGET-2 ist ein frei verfiigharer Quellcode fiir kosmologische SPH-Simulationen.
Detaillierte Informationen zu GADGET-2 und den Verbesserungen gegeniiber GAD-
GET konnen dem Artikel [Spr05] entnommen werden. Der Grund fiir die Wahl des
Dolag-Magnetfeldes war, dass die Positionen und Massen einiger realer Cluster, wie
z.B. Virgo, Hydra und Centaurus, ndherungsweise mit den Positionen und Massen
von Clustern in der Dolag-Simulation iibereinstimmen. Zudem zeigt auch die simu-
lierte magnetische Flussdichte der Galaxiecluster eine hervorragende Ubereinstimmung
mit Faraday-Rotationsmessungen [DGST05]. Andere Magnetfeldmodelle, wie das recht
hiufig verwendete Miniati-Magnetfeld [Min02], haben dagegen keinen so guten Bezug
zur Realitdt und kénnen meist nur als strukturierte Magnetfelder angesehen werden.

Dem Dolag-Magnetfeld liegt eine sogenannte Smoothed-Particle-Hydrodynamics-Si-
mulation (SPH-Simulation) zugrunde. Die Auflésung des Dolag-Magnetfeldes nimmt
daher mit steigender Dichte zu. Um die Teilchenpropagation im Dolag-Magnetfeld mit
dem Programm CRPropa simulieren zu kénnen, muss dieses Magnetfeld zunéchst auf
ein kubisches Gitter abgebildet werden. Zudem liegen die Simulationsdaten in superga-
laktischen Koordinaten vor. Da galaktische Koordinaten aber weitaus haufiger in der
Literatur verwendet werden, sollte vorher eine Koordinatentransformation von super-
galaktischen zu galaktischen Koordinaten durchgefiihrt werden.
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3.2 SPH-Methode

Die SPH-Methode ist eine gitterfreie Lagrange-Methode, die 1977 von Lucy [Luc77]
und Gingold & Monaghan [GMT7] fiir astrophysikalische Fluid-Simulationen im drei-
dimensionalen offenen Raum entwickelt wurde. Grundidee der SPH-Methode ist es,
das kontinuierliche Fluid mittels N rdumlich ausgedehnten Teilchen zu beschreiben,
denen alle relevanten physikalischen Feldgroflen, wie z. B. die Dichte p, der Druck p
und die magnetische Flussdichte g, zugeordnet werden. Diese Teilchen kénnen als
die beweglichen Stiitzstellen des Verfahrens angesehen werden. Deswegen wird diese
Methode im Gegensatz zu z. B. Finite-Elemente-Verfahren, bei denen alle Feldgrofien
auf einem festen Gitter diskretisiert werden, als gitterfrei bezeichnet. Mochte man
eine physikalische Feldgrofle A(7) bei der SPH-Methode an einem beliebigen Punkt
7 = (x1,29,23) = (x,y,2) bestimmen, dann kann man die SPH-Basisgleichung zur
Interpolation verwenden:

N

A
A(7) = Zmip—?ww— 7, hi). (3.1)
i=1 v

Hierbei sind N die Gesamtzahl der SPH-Teilchen, denen die Feldgrofie A; mit ¢ =
1, ..., N zugeordnet ist, m; die Masse, p; die Dichte, r; der Ort, h; die Glattungslédnge und
W (7 — 73, h;) die Glattungsfunktion des i-ten SPH-Teilchens. Die Glattungsldnge be-
stimmt die Auflésung der Methode. Meist wird in SPH-Simulationen die Masse als kon-
stant betrachtet und die Dichte in der Simulation variiert. Eine nennenswerte Verbesse-
rung der urspriinglichen SPH-Methode von 1977 mit einer konstanten Glattungsléinge
h wurde u.a. im Jahr 1989 mit der Einfiihrung einer adaptiven Glattungslinge h;
durch Hernquist & Katz in [HK89] erzielt, die bereits in obige SPH-Basisgleichung
eingeflossen ist. Damit kann eine variable rdumliche Auflésung erzielt werden.

3.3 Transformation in galaktische Koordinaten

Supergalaktische Koordinaten unterscheiden sich von galaktischen Koordinaten durch
die Lage des Ursprungs und die Ausrichtung des Aquators. Wihrend der Ursprung bei
galaktischen Koordinaten im Zentrum unserer Sonne liegt [Sch10], ist er bei supergalak-
tischen Koordinaten im galaktischen Zentrum, dem Massenzentrum unserer Milchstra-
Be [Schi0)]. Bei galaktischen Koordinaten liegt der Aquator in der galaktischen Ebene
und bei supergalaktischen Koordinaten in der supergalaktischen Ebene. In der eng-
lischen Literatur finden sich jedoch auch Definitionen von galaktischen Koordinaten,
deren Ursprung ebenfalls in unserem galaktischen Zentrum sitzt [TEF88|. Der Abstand
zwischen der Erde und unserem galaktischen Zentrum betrdgt nur ungefdhr 8.5 kpc.
Dagegen betriagt die minimale Unsicherheit in der Position reproduzierbarer Struktu-
ren beim Dolag-Magnetfeld 5 Mpc, weil aufgrund der schwachen Beschrénkungen die
Anfangsdaten fiir die Simulation mit einem 5 Mpc-Filter bearbeitet wurden. Zudem
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werden in den spéteren Simulationen die Teilchenquellen weit aulerhalb der Milchstra-
Be liegen. Deshalb wéhlte ich auf Empfehlung von Herrn Dr. Dolag in beiden Koor-
dinatensystemen die Erdposition als Ursprung, sodass sich die Umrechnung von ga-
laktischen zu supergalaktischen Koordinaten auf eine Drehung reduzierte. Galaktische
und supergalaktische Koordinaten werden normalerweise in Kugelkoordinaten ange-
geben. Werden sie stattdessen in kartesischen Koordinaten angegeben, dann spricht
man von galaktischen kartesischen bzw. supergalaktischen kartesischen Koordinaten.
Die Magnetfelddaten der Dolag-Simulation waren in superagalaktischen kartesischen
Koordinaten angegeben. Da CRPropa kartesische Koordinaten benotigt, musste von
supergalaktischen kartesischen Koordinaten zu galaktischen kartesischen Koordinaten
umgerechnet werden.

Im dreidimensionalen Raum R3 kénnen Rotationen nach dem Rotationstheorem von
Euler durch die folgenden drei Rotationsmatrizen [GPS06] beschrieben werden:

)], (3.2)

R,()=| 0 1 0 : (3.3)

cos(¢) sin(¢) O
R.(()= | —sin(¢) cos(¢) 0]. (3.4)
0 0 1

Der supergalaktische Nordpol (SGB = 90°) hat die galaktischen Koordinaten [ =
47.37° und b = 6.32° [Sch10]. Um eine Rotationsmatrix R, zum Umrechnen von ga-
laktischen zu supergalaktischen Koordinaten zu erhalten, kann man die obigen Rota-
tionsmatrizen |[GPS06] verwenden:

Ry = R.(90°)R,(90° — 6.32°) R, (47.37°) . (3.5)

Die inverse Matrix

Ry = R, = Ry,. (3.6)

konnte dann zur Abbildung der Magnetfelddaten von supergalaktischen kartesischen
Koordinaten auf galaktische kartesische Koordinaten verwendet werden.

3.4 Abbildung auf ein kubisches Gitter

Um die Teilchenpropagation in einem Magnetfeld mit dem Programm CRPropa simu-
lieren zu konnen, miissen die Magnetfelddaten in Form eines regelméfligen Gitters mit
kubischen Gitterzellen (kubisches Gitter) vorliegen.
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3.4.1 Ubersicht iiber Methoden zur SPH-Interpolation

Zum Abbilden der Simulationsdaten auf ein kubisches Gitter gibt es zahlreiche Glét-
tungsmethoden, die unterschiedliche Vorteile und Nachteile besitzen. Beispiele fiir sol-
che Glattungsmethoden sind [Pak06]

1. die SPH-Methode, die auf der SPH-Basisgleichung basiert und Teilchen mit zu
geringer Gléattungslange unberiicksichtigt lassen kann,

2. die gemittelte SPH-Methode, bei der die SPH-Basisgleichung zusétzlich zum Git-
terzellenmittelpunkt auch auf 8 benachbarte Punkte angewandt und iiber das
Ergebnis gemittelt wird,

3. die verbreiterte SPH-Methode, bei der zur Glattungsliange die Grofle einer Git-
terzelle hinzu addiert wird, damit sichergestellt ist, dass auch alle Teilchen mit
geringer Glattungsldnge beriicksichtigt werden,

4. eine Methode, die die rdumliche Ausdehnung der SPH-Teilchen vernachléssigt
und nur genau die Teilchen beriicksichtigt, deren Position in der betrachteten
Gitterzelle liegt,

5. die héufig verwendete T'SC-Methode (Triangular-Shaped-Cloud-Methode), bei
der iiber eine einfache Glattungsfunktion integriert wird und Teilchen mit grofier
Glattungslange zu Fehlern fiithren, und

6. die modifizierte TSC-Methode, die im Vergleich zur normalen TSC-Methode die
Gléattungsldnge der Teilchen beriicksichtigt, um bei groien Glattungslangen nicht
zu Fehlern zu fiithren, aber rechnerisch viel aufwéndiger sein kann.

Von diesen Methoden sind die ersten drei Methoden sehr &hnlich und naheliegend, weil
sie alle auf der SPH-Basisgleichung basieren. Die Methoden 4 und 5 sind ungeeignet,
wenn es Teilchen mit grofler Glattungslange gibt, und Methode 6 ist zu rechenintensiv.
Von den ersten drei Methoden beriicksichtigt nur Methode 3 alle Teilchen. Deswegen
habe ich mich fiir diese Methode entschieden.

Wie man nun mit Methode 3 das kubische Magnetfeldgitter fiir CRPropa berechnen
kann, wird im néchsten Abschnitt erlautert.

3.4.2 SPH-Interpolation mit der verbreiterten SPH-Methode

Mittels der SPH-Basisgleichung ({3.1)) kann man jede Feldgréofe an jedem beliebigen
Punkt interpolieren. Fiir die magnetische Flussdichte in einer Zelle (j, k,1) des Ma-
gnetfeldgitters folgt aus der SPH-Basisgleichung

i)
i)

N

ik t) = 3 m(i) 2L

— p(

l

<

W (7 — @00, hi + ). (3.7)

3l
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Hierbei sind B(j, k, 1) die gesuchte magnetische Flussdichte der Gitterzelle (5, k, 1) und
m(7;) die Masse, B(;) das Magnetfeld und p(7;) die Dichte des SPH-Teilchens am
Ort 7;. Die Glattungsfunktion W (7; — 5, h; + @) hingt von dem Ort 7; des gera-
de betrachteten SPH-Teilchens, der Position Z;;; des Mittelpunktes der Gitterzelle
(4,k,1), der Glattungsldnge h;, und der halben Raumdiagonalen & = §+v/3 einer ku-
bischen Gitterzelle der Kantenldnge a ab. Die Addition von a zur Glattungslange h;
stellt sicher, dass alle Teilchen aus der betrachteten Gitterzelle bei der Interpolati-
on beriicksichtigt werden. Diese vergréflerte Glattungsldange ist charakteristisch fiir die
verbreiterte SPH-Methode. Da alle betrachteten Teilchen Baryonen der gleichen Masse
m sind, vereinfacht sich Gleichung zu

N S =
Bl k1) = BUD wim — 2 hova 38
(]7 ) )_Zmp<7;») (rl LL’%k’l, Z+a’)' ( . )
i=1 v

Die Glattungsfunktion W (7, —Z; 1, h;+a) ist nicht eindeutig festgelegt. In der Literatur
werden viele unterschiedliche Glattungsfunktionen diskutiert und verwendet. Allgemein
werden die folgenden Bedingungen als Kriterien fiir eine geeignete Glattungsfunktion
genannt [LLO3]:

1. Normierung: Die Glattungsfunktion muss auf Eins normiert sein:
/W(F— PRV = 1. (3.9)

Dabei ist dV’ = d*r' = dzdzhdry das Volumendifferential.

2. Approximation der §-Distribution: Die Glattungsfunktion W (7 — i, h) soll
fiir verschwindende Glattungslange (h — 0) in die Diracsche Delta-Distribution
d(r — 7") tibergehen:

lim W (7 — 7, h) = 6(F — 7). (3.10)

h—0
Diese Bedingung und Bedingung 1 miissen von einer Glattungsfunktion notwen-
digerweise erfiillt werden. Die folgenden Bedingungen 3-7 sind héufig gewiinscht
und sinnvoll, aber nicht unbedingt notwendig.

3. Kompakter Triger: Die Glattungsfunktion sollte einen kompakten Triger G
haben:
W(F—h)=0 fir ¥ ¢Gg. (3.11)

Die Grofle des kompakten Triagers G ist durch das Produkt aus der Glattungsléange
h und einem Skalierungsfaktor s beschrankt:

G ={7|||F — 7| < hs}. (3.12)

In der ,historischen“ Definition der Glattungsfunktion, die heute seltener ver-
wendet wird, ist s = 2. Heute wird die Glattungsfunktion meist so gewéhlt, dass
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s = 1 ist. Der Tréager G sollte nicht zu grofl gewéhlt werden, da mit ihm der
rechnerische Aufwand erheblich zunimmt.

4. Positivitat: Die Glattungsfunktion darf keine negativen Werte annehmen:

W(F—h) >0 fir 7€ (3.13)

5. Monotonie: Die Glattungsfunktion soll mit zunehmendem Abstand vom Teil-
chen monoton fallen.

6. Glattheit: Die Glattungsfunktion soll hinreichend glatt sein. Meistens wird ge-
fordert, dass sie mindestens einmal stetig differenzierbar ist [LL0O3].

7. Symmetrie: Die Glattungsfunktion soll gerade sein:
W(r—7 h)=W( —7 h). (3.14)

Insbesondere sind alle Glattungsfunktionen W (||7— ||, k), die nur von || — 7|
abhéngen, gerade.

In der Praxis gibt es eine grofle Anzahl unterschiedlicher Glattungsfunktionen, von de-
nen der Anwender die fiir seine Bediirfnisse am besten geeignete auswéahlen muss. Einen
ausfiihrlichen Uberblick iiber gingige Glittungsfunktionen gibt das Buch [LL03]. Bei
der Glattungsfunktion habe ich mich fiir einen kubischen Spline [ML85|] entschieden,
der meist von GADGET-2 verwendet wird. Der kubische Spline gehort zu den in der
SPH-Literatur am héufigsten verwendeten Glattungsfunktionen, da er der Gaufifunkti-
on dhnelt und einen relativ schmalen kompakten Trager besitzt, der in der Praxis den
Rechenaufwand erheblich reduziert. Dieser Spline ist durch

3 .
1_6(7%;1191) _’_G(Tz]kl) ﬁirogri,}%,.k,l S%’
5 - 8 1 3 Z B K2
W (i g hi) = 7312 (1 — %) fiir 5 < "2 <1, (3.15)
0 fiir 1 < Dk

definiert [LLO3]. Zur Vereinfachung der Notation werden hier die Abkiirzungen

Fighkt = |7 = Zjeall; (3.16)
hi = hi+a (3.17)

verwendet. Das Magnetfeldgitter wurde mit Hilfe der Gleichungen und
fiir einen kubischen Ausschnitt der Kantenldnge 75 Mpc aus dem Dolag-Magnetfeld
berechnet. Dieses Gitter war in 250% kubische Zellen der Kantenlinge a = 0.3 Mpc
unterteilt. Weil mehr als 50 - 10° SPH-Teilchen beriicksichtigt werden mussten und
teilweise eine grofle Glattungslinge hatten, war der Aufwand zur Berechnung des Ma-
gnetfeldgitters sehr hoch. Die Berechnung war in akzeptabler Zeit nur deshalb moglich,
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weil die meisten SPH-Teilchen eine geringe Gléattungslange hatten. Die kumulative
Héaufigkeitsverteilung der Glattungslangen der SPH-Teilchen ist aus Abbildung er-
sichtlich. Die SPH-Teilchen der dunklen Materie brauchten nicht beriicksichtigt zu wer-

0.1

0.01

0.001

104

Relative kumulative Haufigkeit

1075

106

005 0.10 050 1.00 5.00 10.00
h/Mpc

Abbildung 3.1: Relative kumulative H&aufigkeit baryonischer SPH-Teilchen in
Abhéngigkeit der Glattungslinge h. Die meisten SPH-Teilchen haben eine kleine
Glattungslénge.

den, da diese keinen Beitrag zum Magnetfeld liefern. Um neben dem Magnetfeldgitter
auch ein Dichtegitter zu erzeugen, kann man analog zu dem fiir die Erzeugung des
Magnetfeldgitters beschriebenen Verfahren vorgehen, wobei jedoch in Gleichung ((3.8))

das Magnetfeld B gegen die Dichte p ausgetauscht werden muss.

3.5 Eigenschaften des kubischen Magnetfeldgitters

Nachdem aus den Magnetfelddaten von Dolag ein kubisches Magnetfeldgitter mit einer
Kantenldnge von 75 Mpc berechnet wurde, stellt sich die Frage nach der rdumlichen
Struktur dieses Magnetfeldes und nach seinen Eigenschaften im Vergleich zum Miniati-
Magnetfeld.

3.5.1 Die Struktur des Dolag-Magnetfeldes

Einen rdumlichen Eindruck von dem berechneten Magnetfeld kann man mit Hilfe von
Abbildung [3.2] gewinnen. Da nach [DGSTO05] die rdumlichen Verteilungen der Dichte
und des Magnetfeldes sehr dhnlich sein sollen, ist in Abbildung [3.3] zum Vergleich die
rdumliche Dichteverteilung dargestellt. Weitere fiir das Magnetfeld charakteristische
GrofBlen, wie z. B. der kumulative Fiillfaktor, werden im néchsten Abschnitt im direkten
Vergleich mit dem Miniati-Magnetfeld vorgestellt.
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Abbildung 3.2: Dreidimensionale Darstellung des Dolag-Magnetfeldes. Die Erde hat
hier die Koordinaten pr = (37.5 Mpc, 37.5 Mpc, 37.5 Mpc).

3.5.2 Vergleich mit dem Miniati-Magnetfeld

In diesem Abschnitt wird das kubische Dolag-Magnetfeld mit dem kubischen Miniati-
Magnetfeld verglichen. Beide Magnetfelder besitzen eine Kantenldnge von 75 Mpc und
eine Gitterauflosung von a ~ 0.3 Mpc. In Abbildung wird die rdumlichen Struk-
tur von Dolag- und Miniati-Magnetfeld verglichen. Die deutlichen Unterschiede in der
Struktur von Dolag- und Miniati-Magnetfeld sind in Abbildung gut zu erkennen.
Ein Vergleich der relativen || B||-Hiufigkeiten beim Dolag- und Miniati-Magnetfeld ist
in Abbildung[3.5dargestellt. In Abbildung[3.6]ist deutlich zu erkennen, dass das Dolag-
Magnetfeld, im Vergleich zum Miniati-Magnetfeld, mehr Gitterzellen mit betragsmafig
geringeren magnetischen Flussdichten aufweist.
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Abbildung 3.3: Dreidimensionale Darstellung der mit der mittleren Dichte (p)
skalierten Dichteverteilung p/(p). Die Erde hat hier die Koordinaten pr =
(37.5 Mpc, 37.5 Mpc, 37.5 Mpc). Im Vergleich mit Abbildung ist deutlich zu erken-
nen, dass die rdumlichen Verteilungen von Dichte und Magnetfeld sehr &hnlich sind.
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(a) Miniati-Magnetfeld

(b) Dolag-Magnetfeld

Abbildung 3.4: Vergleich der raumlichen Struktur von Dolag- und Miniati-
Magnetfeld. Zur besseren Vergleichbarkeit wurde in beiden Abbildungen die gleiche
Farbskala verwendet. Man erkennt gut die deutlichen Unterschiede in der Struktur der
Magnetfelder.
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(b) Dolag-Magnetfeld

Abbildung 3.5: Vergleich der relativen || B|-Haufigkeiten beim Dolag- und Miniati-
Magnetfeld. Man erkennt gut, dass das Miniati-Magnetfeld im Vergleich zum Dolag-
Magnetfeld viel mehr Gitterzellen besitzt, bei denen der Betrag der magnetischen Fluss-
dichte ungefihr 1077 Gs bis 107% Gs grof} ist. Die Hiufigkeitsverteilung reicht beim
Miniati-Magnetfeld im Vergleich zum Dolag-Magnetfeld auch zu betragsméfig kleine-
ren magnetischen Flussdichten.
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(a) Miniati-Magnetfeld (b) Dolag-Magnetfeld

Abbildung 3.6: Vergleich der inversen kumulativen Fiillfaktoren von Miniati- und
Dolag-Magnetfeld. Hier ist deutlich zu erkennen, dass das Dolag-Magnetfeld im Ver-
gleich zum Miniati-Magnetfeld mehr Gitterzellen mit betragsméflig geringere magne-
tische Flussdichten aufweist.



4 Propagation kosmischer Strahlung

Zur Simulation der Propagation ultrahochenergetischer kosmischer Strahlung im Dolag-
Magnetfeld wurde das Progamm CRPropa verwendet. Dieses Programm wird im Fol-
genden vorgestellt und getestet.

4.1 Das Programm CRPropa

Der Begriff CRPropa bezeichnet einen 6ffentlich frei verfiigharen Quellcode zur Simula-
tion der Propagation geladener hochenergetischer kosmischer Strahlung (HECR) in un-
serem lokalen Universum. Die Teilchen der kosmischen Strahlung reichen von Protonen
und schwereren Nukleonen bis hin zu Eisenkernen und umfassen auch ihre Sekundér-
teilchen (Neutrinos, Photonen, Elektronen, Positronen). Urspriinglich wurde CRPropa
von Eric Armengaud et al. [ASBMO07] entwickelt. Es gibt sowohl die Moglichkeit von
eindimensionalen als auch von dreidimensionalen Simulationen. Ein Magnetfeld kann
dem Programm im dreidimensionalen Modus als regelméfliges Gitter mit kubischen
Gitterzellen der Grofle a iibergeben werden, wobei die Grofle und Auflosung des Git-
ters durch die Grofle des eigenen Arbeitsspeichers begrenzt ist. Alternativ kann auch
im Programm ein Magnetfeld vom Typ Kolmogorov erzeugt werden. Es kénnen so-
wohl der Mikrowellen-Hintergrund (CMB), der Infrarot-Hintergrund (IRB), der Radio-
Hintergrund (RB), als auch als Folge der Wechselwirkungen der hochenergetischen Ker-
ne mit diesen Hintergriinden die Photo-Pion-Produktion, die Paarproduktion und die
Photodisintegration beriicksichtigt werden. Durch Photodisintegration, die neu in die
aktuelle Version 2.0 von CRPropa eingeflossen ist, konnen instabile Kerne entstehen,
deren weiterer Zerfall die chemische Zusammensetzung der UHECR gegeniiber der an
der Teilchenquelle emittierten UHECR veréndert. Da die Intensitdtsverteilungen des
IRB und des RB nicht exakt bekannt sind, wurden in CRPropa fiir beide Hintergriinde
je drei verschieden starke Versionen implementiert. Nahere Informationen zu den imple-
mentierten Hintergriinden und Wechselwirkungen finden sich z. B. in [KKN™09, [AB10].
Die Teilchenquellen kénnen sowohl kontinuierlich als auch mittels einer Liste diskreter
Quellen angegeben werden. Zudem gibt es zwei verschiedene Modi zur Teilchendetek-
tion. Im ,full trajectories“~-Modus werden die gesamten Trajektorien der Teilchen ge-
speichert und im ,,events“~-Modus werden nur die aktuellen Eigenschaften (Ort, Impuls,
Energie) der Teilchen gespeichert, die auf den Beobachter treffen. Der Beobachter kann
als Kugel eines bestimmten Radius R an einem beliebigen Ort im Simulationsgebiet
gewahlt werden. Auflerdem gibt es die Moglichkeit, den Beobachter als eine Kugel um
eine einzelne Teilchenquelle zu definieren. Der , events“-Modus wird etwas detaillierter
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Abbildung 4.1: Teilchendetektion in CRPropa: Teilchenquelle A, Beobachterkugel
B, Abstand Teilchenquelle-Beobachterkugel D, Radius der Beobachterkugel R, Win-
kelfehler A&

in Abschnitt erldutert, weil er bei meinen Simulationen verwendet wurde.

4.2 Teilchendetektion in CRPropa

Zur Teilchendetektion in CRPropa wird in dieser Arbeit im ,,events“-Modus eine Be-
obachterkugel mit Radius R verwendet (vgl. Abb. [4.1)). Sobald ein von der Quelle A
emittiertes Teilchen auf die Beobachterkugel B trifft, werden seine aktuellen Eigen-
schaften (Ort, Impuls, Energie) gespeichert. Mit diesem Detektionsverfahren ist ein
Winkelfehler Aa verbunden. Dies ist der maximale Winkelabstand eines auf die Be-
obachterkugel auftreffenden Teilchens von der geraden Verbindungslinie zwischen der
Teilchenquelle und dem Mittelpunkt der Beobachterkugel. Der Winkelabstand kann
als radialer Winkelabstand Aa und in Kugelkoordinaten als polarer Winkelabstand
A oder azimutaler Winkelabstand A¢ gemessen werden (siche Abb. [4.2)). Aus Abbil-
dung ist sofort ersichtlich, dass der Winkelfehler A& durch

AGiheo = arctan (%) (4.1)

gegeben ist. Um zu Uberpriifen, ob die Teilchendetektion von CRPropa mit diesem
einfachen Modell gut iibereinstimmt, wurde in Abwesenheit von Magnetfeld und Wech-
selwirkungen in CRPropa eine Punktquelle als Teilchenquelle im Abstand D von der
Beobachterkugel mit dem Radius R platziert. Wegen der Abwesenheit von Magnet-
feld und Wechselwirkungen war es moglich, sich in dieser Simulation auf Protonen zu
beschrinken. Den Simulationsergebnissen wurden die Orte entnommen, an denen die
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Teilchen auf die Beobachterkugel treffen. Dann wurde die Anzahl der auf der Beob-
achterkugel eingetroffenen Teilchen in Abhéngigkeit von den Winkelabstianden Aa, Af
und A¢ bestimmt (vgl. Abb. . Die maximalen Winkelabsténde, d. h. die Winkel-
fehler A@, Af und AQAS, stimmen aufgrund der Kugelsymmetrie iiberein. Der maximale
Winkelabstand kann am leichtesten in Abbildung 4.2/ (a) abgelesen werden, da die An-
zahl der von der Beobachterkugel detektierten Teilchen mit A« zunimmt, wahrend sie
bei Af und A¢ abnimmt. Aus diesem Grund wird zur Bestimmung des maximalen
Winkelabstands die Darstellung von Abbildung (a) verwendet.

Platziert man die Teilchenquelle in einem physikalisch interessanten Abstand D =
4 Mpc von der Beobachterkugel (der Abstand Erde-Centaurus A betrigt ndherungsweise
4 Mpc) und variiert den Radius der Beobachterkugel leicht, dann erhélt man bei kon-
stanter Anzahl injizierter Teilchen Abbildung [£.3] Man kann an Abbildung zum
einen gut erkennen, dass der nach Gleichung berechnete maximale Winkelfehler
Adipeo gut mit den Ergebnissen der CRPropa-Testsimulationen iibereinstimmt, zum
anderen erkennt man auch, dass die Anzahl der detektierten Teilchen und somit auch
die Statistik erwartungsgeméafl mit steigendem Radius R der Beobachterkugel zuneh-
men. Aus diesem Grund muss man bei Simulationen abschéitzen, wie groff der Winkel-
fehler maximal sein darf und ausgehend vom Abstand D zur néchsten Teilchenquelle
den Radius R der Beobachterkugel anpassen.
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(a) Anzahl der auf der Beobachterkugel ein-
getroffenen Teilchen in Abhéngigkeit vom ra-
dialen Winkelabstand A«

(b) Anzahl der detektierten Teilchen in (c) Anzahl der detektierten Teilchen in
Abhéngigkeit vom polaren Winkelabstand Abhéngigkeit vom azimutalen Winkelab-
A6 stand A¢

Abbildung 4.2: Anzahl der Teilchen, die in einem bestimmten Winkelabstand von der
Verbindungslinie zwischen Teilchenquelle und dem Mittelpunkt der Beobachterkugel
auf der Beobachterkugel eintreffen. Es wird zwischen dem (a) radialen Winkelabstand
Aa, (b) polaren Winkelabstand A# und (c) azimutalen Winkelabstand A¢ unterschie-
den. Als Parameter wurden D = 75 Mpc und R = 10 Mpc gewdhlt. Die maximalen
Winkelabstinde, d.h. die Winkelfehler Ad, Af und Ag, stimmen iiberein und betra-
gen in Ubereinstimmung mit Gleichung Ad = Af = Agg A 7.6° &~ Alipe,. Weil
die Anzahl der vom Beobachter detektierten Teilchen mit A« zunimmt, wihrend sie bei
A6 und A¢ abnimmt, kann der maximale Winkelabstand am leichtesten in Darstellung
(a) abgelesen werden.
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(a) Adheo ~ 0.72°

(b) Abineo ~ 1.43°

(C) Adtheo ~ 2.86°

Abbildung 4.3: Wie Abbildung[4.2] (a), aber jetzt fiir die Parameter D = 4 Mpc und
R =0.05Mpc, R = 0.10 Mpc bzw. R = 0.20 Mpc.






5 Energieabhangige Anisotropien von
UHECR

In diesem Kapitel werden die von Sigl etal. mit dem Miniati-Magnetfeld erzielten
und in dem Artikel [SMKT11] vorgestellten Erkenntnisse mit den Ergebnisse eigener
Simulationen mit dem realistischeren Dolag-Magnetfeld verglichen, um den Einfluss

unterschiedlicher Magnetfeldmodelle auf die Ergebnisse aus [SMK™11] und [LWQ9] be-
urteilen zu kénnen.

5.1 Uberlegungen von Lemoine und Waxman

Wie in der Einleitung dieser Arbeit bereits erwahnt, sollten nach Lemoine und Waxman
[LW09] in Abwesenheit von Wechselwirkungen Protonen mit der Energie E/Z den
gleichen Weg zuriicklegen, wie Teilchen mit der Kernladungszahl Z und der Energie
[SMK™11]. Zudem verkniipften Lemoine und Waxman die Signifikanz einer in einem
Raumwinkel A beobachteten Anisotropie von Protonen mit der Energie F/Z mit der
Anisotropiesignifikanz von Teilchen mit der Kernladungszahl Z und der Energie E.
Diese kann nach [LWO09] bei Vernachlédssigung von Wechselwirkungen und unter der
Annahme einer rigiditédtsbeschréinkten Teilchenbeschleunigung und einer nahen Quelle
in einem Abstand von wenigen Mpc durch den Ausdruck

~ W(E/Z) s (y11)2
(> E/7) = Y, (> E)WZ (+1)/ (5.1)

beschrieben werden. Hierbei sind ¥,(> E/Z) die Signifikanz der Protonen mit einer
Energie > F/Z, ¥,(> FE) die Signifikanz der Teilchen mit der Kernladungszahl Z
und einer Energie > FE, s der Spektralindex des an der Teilchenquelle emittierten
Energiespektrums, v der vom Beobachter gemessene Spektralindex, Z die Ladungs-
zahl, F die Energie, qz(FE) die von der Teilchenquelle bei der Energie E emittierte
Elementhaufigkeit von Kernen mit der Kernladungszahl Z und ¢,(£/Z) die von der
Teilchenquelle bei der Energie F/Z emittierte Elementhaufigkeit von Protonen. Eine
Herleitung dieser Gleichung findet sich in [LW09] und [SMK™11]. Man unterscheidet
verschiedene Elementhéufigkeiten. Mit x; 4 wird die relative Haufigkeit eines Teilchens
mit der Kernladungszahl Z und der Massenzahl A im nichtrelativistischen Plasma in-
nerhalb der Quelle angegeben. Die relative Elementhéufigkeit eines von der Quelle
emittierten Teilchens mit der Energie F, der Landungszahl Z und der Massenzahl A
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wird mit gz 4(E) bezeichnet. Ferner gilt nach [SMK™11] der Zusammenhang

qz,4 X xszAS_l. (5.2)

5.2 Simulation der Teilchenpropagation

Fiir den direkten Vergleich mit den in [SMK™11] fir das Miniati-Magnetfeld erzielten
Ergebnissen miissen moglichst alle Parameter in den Simulationen gleich grof gewéhlt
werden. Da in [SMK™11] ein Magnetfeld mit einer Kantenldnge von 75 Mpc und einer
Gitterauflosung von ndherungsweise 0.3 Mpc gew#hlt wurde, wihlte ich einen Aus-
schnitt aus dem Dolag-Magnetfeld mit der gleichen Kantenlinge und ebenfalls eine
Gitterauflssung® von ungefihr 0.3 Mpc. Die Beobachterkugel hatte in allen Simulatio-
nen die Grole R = 1 Mpc. Das verwendete Dolag-Magnetfeld wurde bereits in Ab-
bildung [3.2 aut Seite 14] dargestellt. Der Beobachter wurde im Dolag-Magnetfeld an
die Erdposition gesetzt. Als Hintergrundquellen wéhlte ich zuféllig 10 Quellen aus, wie
es auch in [SMKT11] getan wurde. Die Zufallsauswahl erfolgte analog zu [SMK™T11]
gewichtet nach der Baryonendichte. Um den Einfluss unterschiedlicher Zufallsquell-
konfigurationen auf die Simulationsergebnisse abschéitzen zu konnen, wurden zweimal
zufillig 10 Quellpositionen ausgewéhlt. Im Weiteren werden diese Quellkonfiguratio-
nen als Quellkonfiguration I bzw. als Quellkonfiguration II bezeichnet. In Abbildung
[b.1]ist in einem Schnitt durch das Dolag-Magnetfeld Quellkonfiguration I mit Dreiecken
und Quellkonfiguration II durch Vierspitze markiert. Zusétzlich sind die Position des
Beobachters (Erdposition) sternférmig und die Position einer nahen Quelle mit einem
Kreis markiert. Neben den Simulationen mit den Hintergrund-Teilchenquellen wird in
den iibrigen Simulationen eine erdnahe Quelle an die reale Position von Centaurus A
gesetzt (vgl. Abb. [5.1)). Analog zu [SMK*11] wurden fiir das (75Mpc)® Volumen peri-
odische Randbedingungen angenommen, sodass auch ein Beitrag von weit entfernten
Teilchenquellen simuliert werden konnte. Die Teilchen liel ich iiber einen maximalen
Weg von 3 Gpc propagieren.

In den Simulationen der Hintergrund-Teilchenquellen wurden nur Protonen und
Eisen-Kerne emittiert. In den iibrigen Simulationen wurde eine galaktische Kompo-
sition simuliert. Unter der galaktischen Komposition soll im Folgenden analog zu
[SMK™11] eine Elementmischung mit den Elementhaufigkeiten z;; = 0.95 und 94 =
0.04 verstanden werden, wobei der restliche Anteil von 1% mit einer Massenzahl A > 4
der galaktischen Haufigkeitsverteilung aus [DT96] folgt.

Um geniigend schwere Teilchen der kosmischen Strahlung zu simulieren, wurde in
CRPropa zunéchst fiir A > 4 eine 100-fache galaktische Komposition [DT96] simuliert
und diese spéter auf eine einfache galaktische Komposition heruntergewichtet. Es wur-
den so viele Teilchen emittiert, dass vom Beobachter ungefihr 2-10° Teilchen detektiert
wurden. Ferner wurde in den Simulationen ein E~!-Energiespektrum von der Quelle

'Eine wesentlich hohere Gitterauflosung konnte vor allem wegen des beschriankten Arbeitsspeichers
fiir die CRPropa-Simulationen nicht gew#hlt werden.
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Abbildung 5.1: Zweidimensionaler Schnitt durch das Dolag-Magnetfeld. Die Beob-
achterposition ist durch einen Stern markiert. Die Position der erdnahen Quelle (Cen-
taurus A) ist mit einem Kreis markiert. Dreiecke markieren die 10 Hintergrundquellen
der Quellkonfiguration I. Eine alternative Quellkonfiguration II ist durch Vierspitze
markiert. Der minimale Abstand zwischen einer Hintergrundquelle und dem Beobach-
ter betrigt fiir Quellkonfiguration I ndherungsweise 34 Mpc und fiir Quellkonfiguration
IT ndherungsweise 29 Mpc.
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emittiert. Die Emissionsenergien wurden spéter so umgewichtet, dass das in der Simu-
lation vom Beobachter detektierte Energiespektrum moglichst gut zu den derzeitigen
Messdaten passt. Dieses Vorgehen ist iiblich, weil man derzeit nur das auf der Erde
gemessene Energiespektrum der kosmischen Stahlung kennt, aber keine Informationen
iiber das von moglichen Teilchenquellen emittierte Energiespektrum hat.

5.3 Ergebnisse und Diskussion

In diesem Abschnitt sind fiir die unterschiedlichen Simulationen die wichtigsten Para-
meter in einer Tabelle zusammengefasst. Zudem wird ein direkter Vergleich mit den
Ergebnissen aus [SMK™T11] durchgefiihrt.

5.3.1 Hintergrundquellen

Zur Simulation der Hintergrundquellen wurden in zwei verschiedenen Quellkonfigura-
tionen je 10 Zufallsquellen verwendet. Diese waren sowohl in den eigenen Simulationen
als auch in [SMK™11] weiter als 20 Mpc vom Beobachter entfernt. Die Positionen der
Hintergrundquellen sind in Abbildung skizziert. Die wichtigsten Parameter der Si-
mulation sind in Tabelle [5.1] aufgefithrt. Die eigenen Simulationsergebnisse sind fiir
Quellkonfiguration I in Abbildung und fiir Quellkonfiguration II in Abbildung
dargestellt. Die von Sigl et al. [SMK™11] fiir dieses Szenario erzielten Ergebnisse sind
zum Vergleich in Abbildung gezeigt.

Tabelle 5.1: Eigenschaften des Szenarios der Hintergrund-Teilchenquellen in einer
Entfernung d > 20 Mpc. Erdnahe Quellen, wie z. B. Centaurus A, werden nicht be-
trachtet.

Entfernung d 20 Mpc < d < 40 Mpc 40 Mpc < d
Maximale Steifigkeit Epay/Z 10V eV 3.85-10%eV
Spektralindex 2.7 2.7

Relative Stéarke 1 1
Elementhiufigkeit 7 4 Tag56/T11 = 6.83-107%  @og56/711 = 6.83- 1074
Elementhéufigkeit gz 4 926,56/ 1,1 = 0.64 Q26,56/ 1,1 = 0.64

Betrachtet man das in der Simulation vom Beobachter gemessene Energiespektrum
(vgl. Abb. oben links), dann stellt man fest, dass dieses recht gut zu den Messungen
von HiRes [Abb08a] und Auger [Abr08] passt. In Abbildung oben rechts erkennt
man an der Linie zwei Maxima der mittleren Massenzahl (A) bei 10 EeV und 100 EeV.
Diese Darstellung wird im Weiteren als Massenspektrum bezeichnet. Die beiden Ma-
xima im Massenspektrum sind vor allem auf das gewihlte Szenario (vgl. Tab.
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zuriickzufiithren, bei dem nur Eisenkerne und Protonen rigiditdtsbeschrankt beschleu-
nigt werden. Die in Abbildung in der Mitte links dargestellte Sinusoidal-Projektion
der aus den Simulationsergebnissen vorhergesagten Himmelsverteilung weist im Ge-
gensatz zu Abbildung in der Mitte rechts keine markante Anisotropie auf. Dies ist
im Einklang mit den bisher beobachteten Anisotropien iiber einer Teilchenenergie von
55 EeV [Abr(7] und dem Fehlen einer solchen Anisotropie bei geringeren Energien. In
den Sinusoidal-Projektionen der aus den Simulationsergebnissen vorhergesagten Him-
melsverteilung ist durch einen Stern die Position der néchsten Teilchenquelle markiert.
Wenn man nun die kumulative Verteilung der Winkel, um die die UHECR mit ei-
ner Energie von mehr als 55 EeV beim Durchqueren des Dolag-Magnetfeldes abgelenkt
wird (kumulative Ablenkwinkelverteilung), betrachtet (vgl. Abb. [5.2 unten links), dann
stellt man fest, dass bei diesem Szenario nur ca. 20% der UHECR um mehr als 50° ab-
gelenkt werden. Erinnert man sich z. B. an den Vergleich der kumulativen Fiillfaktoren
des Dolag- und des Miniati-Magnetfeldes (vgl. Abb.[3.6), dann erwartet man fiir das
Miniati-Magnetfeld im Vergleich zum Dolag-Magnetfeld insgesamt deutlich mehr grofle
Ablenkwinkel. Die Anisotropiesignifikanz in einem Winkel von 18° in Richtung der
durch einen Stern in der Himmelsverteilung (vgl. Abb. Mitte) markierten Position
der néchsten Teilchenquelle ist in Abbildung unten rechts als Funktion der Energie
aufgetragen. Die von Lemoine und Waxman nach Gleichung vorhergesagte Aniso-
tropiesignifikanz ist als rote, gestrichelte Linie ebenfalls in Abbildung unten rechts
dargestellt. Es ist gut zu erkennen, dass von Lemoine und Waxman eine deutlich héhere
Anisotropie fiir Teilchenenergien im Bereich von wenigen EeV mit Gleichung vor-
hergesagt wurde. Diese deutliche Abweichung ist insofern nicht verwunderlich, als dass
Gleichung nur unter der Annahme von vernachléssigbaren Wechselwirkungen der
UHECR gilt. Fiir Quellen, die einen Abstand von mehr als 20 Mpc vom Beobachter
haben, scheinen die Wechselwirkungen der UHECR keinesfalls vernachlassigbar zu sein.

Betrachtet man nun Abbildung im Vergleich zu Abbildung [5.2] dann sollte
man den Einfluss unterschiedlicher Quellkonfigurationen auf die Simulationsergebnisse
abschéitzen konnen. Im direkten Vergleich féllt auf, dass sich lediglich die Anisotro-
piesignifikanz der néchsten Quelle deutlich geéndert hat. Da bei Quellkonfiguration
IT die néachste Quelle ndherungsweise 29 Mpc und bei Quellkonfiguration I ungeféhr
34 Mpc vom Beobachter entfernt ist, ist nachvollziehbar, dass die maximale Anisotro-
piesignifikanz fiir Quellkonfiguration II etwas grofer ist, als die Anisotropiesignifikanz
fiir Quellkonfiguration I. Dies kann man auch im direkten Vergleich von Abbildung
mit Abbildung gut erkennen. Die beiden Maxima im Massenspektrum haben
sich trotz einer vollig anderen Quellkonfiguration nicht verschoben. Deshalb scheint
Ihre Position im Massenspektrum auch nicht abhéngig von der Quellkonfiguration zu
sein. Unterschiede in der Hohe der Maxima im Massenspektrum sollten auf Quellen
zuriickgefithrt werden konnen, die dichter beim Beobachter liegen. Ist eine Teichen-
quelle sehr nah am Beobachter, dann sollten viel weniger der beschleunigten Eisenkerne
mit den Photonen der Hintergrundstahlung wechselwirken und die Héufigkeit von z. B.

Photodisintegrationen abnehmen. Dies hétte eine Erhéhung der mittleren Massenzahl
(A) zur Folge.
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Vergleicht man nun noch Abbildung fiir das Miniati-Magnetfeld mit den Ab-
bildungen 5.2 und fiir das Dolag-Magnetfeld, dann stellt man fest, dass das auf
Grundlage des Miniati-Magnetfeldes erzeuge Massenspektrum ebenfalls ein Maximum
bei 10 EeV aufweist. Dieses Maximum ist jedoch viel schwécher ausgeprégt, als es bei
den eigenen Simulationen mit dem Dolag-Magnetfeld der Fall ist. Wenn man die ku-
mulative Ablenkwinkelverteilung in Abbildung mit denen in den Abbildungen
und vergleicht, dann stellt man fest, dass bei Sigl et al. ca. 40% der Teilchen um
mehr als 50° abgelenkt werden, wihrend in den eigenen Simulationen nur ca. 20% der
UHECR um mehr als 50° abgelenkt werden. Diese viel stéarkeren Ablenkungen bei Sigl
et al. lassen sich auf das Miniati-Magnetfeld zuriickfithren. Wie bereits erwédhnt wurde,
stehen die beim Miniati-Magnetfeld beobachteten hoheren Ablenkwinkel im Einklang
mit den in Abbildung dargestellten Fiillfaktoren. Da das Miniati-Magnetfeld zu
héheren Ablenkwinkeln fiithrt, muss die geladene UHECR im Miniati-Magnetfeld im
Mittel einen gréfleren Weg bis zum Beobachter zuriicklegen, als im Dolag-Magnetfeld.
Dies erhdht u.a. die Wahrscheinlichkeit fiir Photodisintegration, die dann zu einer
Verringerung der mittleren Massenzahl (A) im Massenspektrum von Abbildung [5.4
fithrt. Die bei Sigl et al. beobachtete Anisotropiesignifikanz weicht auch deutlich von
der durch Lemoine und Waxman vorhergesagten Kurve ab. Da auch bei Sigl et al. im
gleichen Szenario die néchste Quelle mehr als 20 Mpc vom Beobachter entfernt ist,
stiitzen auch die Ergebnisse von Sigl etal. die aus meinen eigenen Simulationen ab-
geleitete Schlussfolgerung, dass fiir Quellen, die einen Abstand von mehr als 20 Mpc
vom Beobachter haben, die Wechselwirkungen der UHECR keinesfalls im Sinne von
Lemoine und Waxman vernachléssigbar sind. Aus diesem Grund soll im néchsten Ab-
schnitt dieser Arbeit ein weiteres Szenario mit einer nahen Quelle im Abstand von nur
ca. 4 Mpc zum Beobachter untersucht werden.
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Abbildung 5.2: Ergebnisse fiir das in Tabellenéiher spezifizierte Szenario ohne na-
he Quelle mit der Quellkonfiguration I (vgl. Abb. . Oben links: Das von der Quelle
emittierte Spektrum ist gestrichelt und das in der Simulation vom Beobachter gemesse-
ne Spektrum ist als blaue durchgezogene Linie dargestellt. Die experimentellen HiRes-
Daten [Abb08al sind als Kreuz und die experimentellen Auger-Daten [Abr08] sind als
Sterne dargestellt. Oben rechts: Die mittlere Massenzahl (A) ist in Abhéngigkeit von
der Energie E als blaue durchgezogene Linie und das relative Protonenverhéltnis als
blaue gestrichelte Linie dargestellt. Mitte links: Sinusoidal-Projektion der aus den Si-
mulationsergebnissen vorhergesagten Himmelsverteilung in dem Energieintervall von
1 EeV bis 1000 EeV. Durch einen Stern ist die Position der ndchsten Quelle markiert.
Mitte rechts: Sinusoidal-Projektion fiir das Energieintervall von 55 EeV bis 1000 EeV.
Unten links: Kumulative Verteilung der Winkel, um die die UHECR mit einer Energie
von mehr als 55 EeV beim Durchqueren des Dolag-Magnetfeldes abgelenkt wird (kumu-
lative Ablenkwinkelverteilung). Unten rechts: Anisotropiesignifikanz in einem Winkel
von 18° in Richtung der néchsten Teilchenquelle in Abhéngigkeit von der Energie. Die
Vorhersage von Lemoine und Waxman nach Gleichung ist als rote, gestrichelte
Linie dargestellt.
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Abbildung 5.3: Wie in Abbildung [5.2
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Abbildung 5.4: Wie in Abbildung , aber hier sind die Ergebnisse von Sigl et al.
[SMK™11] fiir das Miniati-Magnetfeld dargestellt.
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5.3.2 Erdnahe und erdferne Teilchenquellen

Das in diesem Unterkapitel vorgestellte Szenario unterscheidet sich von dem im letz-
ten Abschnitt beschriebenen Szenario im wesentlichen dadurch, dass hier Simulationen
mit einer zusatzlichen erdnahen Teilchenquelle, die sich in einem Abstand von un-
gefadhr 4 Mpc zur Erde befindet, durchgefiihrt werden. Bei den eigenen Simulationen
befindet sich die erdnahe Teilchenquelle an der realen Position von Centaurus A. Die

Tabelle 5.2: Eigenschaften des Szenarios fiir erdnahen und erdferne Teilchenquellen

Art der Quelle Erdnahe Quelle Ferne Hintergrundquelle
Maximale Steifigkeit Fyax/Z 10V eV 2-10%eV
Spektralindex 2.0 2.7

Relative Stérke 0.1 1
Komposition galaktisch galaktisch

wichtigsten Parameter der Simulationen sind in Tabelle [5.2] aufgefiihrt. Die Simulati-
onsergebnisse fiir das in Tabelle genauer spezifizierte Szenario ohne Wechselwir-
kungen kénnen Abbildung [5.5 entnommen werden. Dieses Szenario ist insbesondere
deshalb sehr interessant, weil es Lemoines und Waxmans vereinfachender Annahme
vernachlassigbarer Wechselwirkungen gentigt und somit die Giiltigkeit von Gleichung
besser {iberpriift werden kann. Die vergleichbaren Ergebnisse von Sigl et al. fiir
das Miniati-Magnetfeld sind in Abbildung dargestellt. Nutzt man das gleiche Sze-
nario und schaltet alle Wechselwirkungen ein, dann ist die Anisotropiesignifikanz fiir
die néchste Quelle in Abbildung dargestellt. Zudem enthélt Abbildung zum
Vergleich die Ergebnisse von Sigl et al.

Betrachtet man nun die Ergebnisse in Abbildung [5.5] so stellt man fest, dass in Ab-
bildung [5.5] (links oben) fiir sinnvolle Quellparameter keine gute Ubereinstimmung zwi-
schen den Messdaten fiir das Energiespektrum und dem simulierten Energiespektrum
zu erkennen ist. Dies soll laut [SMKT11] aber nicht verwunderlich sein. Als Griinde
werden fehlende GZK-adhnliche Unterdriickungen und magnetische Horizont-Effekte
[DLP04] angegeben. Falls man dagegen die Anisotropiesignifikanz in Abbildung 5.5
betrachtet, stellt man fest, dass diese oberhalb von 5 EeV sehr gut mit der Vorhersage
von Lemoine und Waxman iibereinstimmt. In den von Sigl et al. erzielten Ergebnis-
sen konnte keine so gute Ubereinstimmung zwischen der Theorie von Lemoine und
Waxman und der simulierten Anisotropiesignifikanz erzielt werden (vgl. Abb. .
Mogliche Erklarungen fiir die von Sigl et al. beobachteten Abweichungen finden sich
in [SMK™11]. Da sich in meinem Szenario die nahe Quelle in einem Gebiet befindet,
in dem der Betrag der magnetischen Flussdichte ca. zwei bis drei Groflenordnungen
groBer ist, als am Ort des Beobachters (|| B| ~ 107 Gs), kann fiir die Abweichung
der Anisotropiesignifikanz von der durch Gleichung beschriebenen theoretischen
Anisotropiesignifikanz ein durch die betragsméafiig hohere magnetische Flussdichte her-
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vorgerufener magnetischer Abschirmungseffekt verantwortlich gemacht werden. Dieser
Abschirmungseffekt ist genauer in [SMK™11] beschrieben. Die Grundidee besteht darin,
dass die betragsmiéflig hohere magnetische Flussdichte in der Néhe der Teilchenquelle
die stérker geladenen Kerne mit Energien von wenigen EeV, die von Orten hinter der
nahen Quelle stammen, teilweise vom Beobachter abschirmen kann, sodass die in der
Simulation bestimmte Anisotropie im Bereich von wenigen EeV abnimmt. Dieser Ef-
fekt ist zwangslaufig stark abhingig vom Magnetfeldmodell. Deshalb zeigt sich dieser
Effekt bei Sigl et al. in einer schwécheren Ausprégung.

Wenn man alle relevanten Wechselwirkungen einschaltet, dann erhélt man die in Ab-
bildung[5.7]dargestellte Anisotropiesignifikanz. Man erkennt an Abbildung[5.7]deutlich,
dass die von Lemoine und Waxman vorhergesagte Anisotropiesignifikanz sowohl fiir das
Dolag- als auch fiir das Miniati-Magnetfeld um ca. eine Grolenordnung grofler ist, als
die simulierte Anisotropiesignifikanz. Wenn man diese Anisotropiesignifikanz mit der
zuvor fiir den Fall ohne Wechselwirkungen erzielten Anisotropiesignifikanz vergleicht,
dann wird deutlich, dass die Wechselwirkungen auch fiir nahe Quellen nicht bedenken-
los vernachléssigt werden konnen.
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Abbildung 5.5: Wie in Abbildung 5.2, aber hier fiir das in Tabelle aufgefiihrte
Szenario unter Vernachlidssigung aller Wechselwirkungen
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Abbildung 5.6: Wie in Abbildung , aber hier sind die Ergebnisse von Sigl et al.
fiir das Miniati-Magnetfeld dargestellt.
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Abbildung 5.7: Energieabhéangigkeit der Anisotropiesignifikanz fiir das in Tabelle
spezifizierte Szenario mit einer erdnahen Quelle unter Beriicksichtigung aller relevanten
Wechselwirkungen. In (a) ist das Ergebnis der eigenen Simulationen und in (b) ist das
Ergebnis fiir das Miniati-Magnetfeld nach Sigl et al. dargestellt.



6 Zusammenfassung

Die in der Literatur bisher nur unzureichend untersuchte und noch immer zahlreiche
Fragen aufwerfende Propagation ultrahochenergetischer kosmischer Strahlung (UHE-
CR) im extragalaktischen Magnetfeld des lokalen Universums wurde mit dem Pro-
gramm CRPropa 2.0 simuliert. Das Programm CRPropa berechnet die Trajektorien
von Protonen und schwereren Atomkernen bis hin zu Eisenkernen und von deren Se-
kundérteilchen [ASBMO7, [AB10]. Es beriicksichtigt dabei neben der elektromagneti-
schen Hintergrundstrahlung (CMB, IRB, RB) in seiner aktuellen Version u.a. auch
die Photodisintegration und den radioaktiven Zerfall schwerer Atomkerne [KKNT09|.
Dies macht es moglich, die Propagation der UHECR mit CRPropa sehr realistisch zu
simulieren und den Einfluss von Wechselwirkungen mit der elektromagnetischen Hin-
tergrundstrahlung auf die Propagation der UHECR zu untersuchen. Als realitédtsnahes
Modell fiir das extragalaktische Magnetfeld fand das Dolag-Magnetfeld [DGST05] Ver-
wendung.

Zu den in dieser Arbeit neu gewonnenen Erkenntnissen gehort die Beobachtung,
dass das auf der Erde gemessene Energiespektrum und das Massenspektrum bei Ab-
wesenheit einer erdnahen Teilchenquelle nur geringfiigig von der Quellkonfiguration
abhidngen. Zudem wurde gezeigt, dass die von Lemoine und Waxman in dem Arti-
kel [LWOQ9] vorhergesagte Anisotropiesignifikanz sogar bei der Vernachlédssigung aller
Wechselwirkungen nur fiir Teilchenenergien oberhalb von 5 EeV mit der in den eige-
nen Simulationen berechneten Anisotropiesignifikanz tibereinstimmt. Auf die Realitét,
in der die UHECR mit dem elektromagnetischen Hintergrund wechselwirkt, sind die
Ergebnisse von Lemoine und Waxman daher nicht ohne grofle Fehler iibertragbar. Im
Vergleich zu den Ergebnissen einer Arbeit von Sigl et al. [SMK™11], die auf dem wenig
realitdtsnahen Miniati-Magnetfeld basiert, ergeben sich fiir die im Zusammenhang mit
dieser Arbeit durchgefiithrten Simulationen zum Teil deutliche Unterschiede. Diese be-
treffen vor allem das in den Simulationen vom Beobachter detektierte Massenspektrum
und die Anisotropiesignifikanz.

Die Ergebnisse meiner Arbeit konnten z. B. zur Verbesserung der Theorie von Le-
moine und Waxman verwendet werden, da diese in ihrer gegenwirtigen Form nicht
zur korrekten Abschéitzung des von einer Teilchenquelle emittierten Protonenanteils
geeignet ist. Zudem machen meine Ergebnisse deutlich, dass die Kenntnis des wahren
extragalaktischen Magnetfeldes in Richtung von Centaurus A notwendig ist, um die
Propagation der wahrscheinlich von Centaurus A emittierten UHECR besser verste-
hen und ihr urspriingliches Massenspektrum berechnen zu kénnen.
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