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Kurzfassung

Erst kiirzlich wurde in aktuellen wissenschaftlichen Veroffentlichungen iiber die
Auswirkung von selbstannihilierender, dunkler Materie auf die Entstehung der
ersten Sterne diskutiert. Ein mogliches Resultat dieser Untersuchungen war das
Auftauchen einer neue Phase der stellaren Entwicklung, genannt Dark Stars. Die-
se Sterne beziehen ihre Leuchtkraft nicht aus den Fusionsreaktionen, wie man sie
zB. von der Sonne kennt, sondern durch das ,,Verbrennen“ von dunkler Materie.
Diese Arbeit liefert anhand von Simulationen des extragalaktischen Hintergrund-
lichts, in dem alle leuchtenden Objekte des Universums ihre Spuren hinterlassen
haben, Aussagen iiber die Moglichkeit einer Detektion dieser ritselhaften Objek-
te.
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Abstract

Recently, there was a debate in scientific publications whether self annihilating
dark matter could have an effect on early star formation. A possible result of these
investigations is the appearing of a new type of stellar evolution called Dark Stars.
These stars don’t receive their luminosity out of fusion processes like the sun for
example, but through the ”burning“ of dark matter. This work provides through
simulations of the extragalactic backgroundlight, where every luminos object of
our universe leaves an imprint, statements about a possible detection of these
mysterious objects.



1 Einleitung

Seit Anbeginn der Zivilisation war der Mensch vom n#chtlichen Sternenhimmel
iitber ihm fasziniert. Belege iiber astronomische Beobachtungen reichen bis zu
den frithesten Zeugnisse menschlicher Architektur und Kultur zuriick. Trotz ei-
nem Jahrhunderte anwédhrendem Zuwachs an Wissen, Technik und Erkenntnis,
verbirgt der Kosmos auch heute noch den Grofiteil seiner Geheimnisse vor den
Augen der Menschen.

Die vorliegende Arbeit beschéftigt sich mit zwei aktuellen Fragestellungen der
astrophysikalischen Forschung. Zum einen betrifft es die indirekte Suche nach
dunkler Materie, von der wir wissen, dass sie mehr als 80% der Masse im Uni-
versum ausmacht, auf der anderen Seite steht die Frage nach der Bildung der
ersten Sterne im All. Diese auf den ersten Blick nicht sehr eng miteinander ver-
kniipften Themengebiete sind erst kiirzlich durch eine Untersuchung von [Spolyar,
et al.| (2008)) miteinander in Verbindung gebracht worden. Unter der Annahme
von selbstannihilierender dunkler Materie ist es moglich, dass eine neue Phase
der stellaren Entwicklung in die Betrachtung iiber die Entstehungsgeschichte der
ersten Sterne beriicksichtigt werden muss. Diese sogenannten ,,Dark Stars“ bezie-
hen ihre Leuchtkraft nicht von Kernfusionsprozessen, sondern aus der Selbstanni-
hilation dunkler Materie-Teilchen Das Ziel dieser Arbeit ist es Aussagen iiber die
moglichen Signaturen im extragalaktischen Hintergrundlicht dieser neue Phase
der ersten Sterne zu treffen. Das extragalaktische Hintergrundlicht(EHL) bietet
sich deshalb als Zugang zu diesem Phédnomen an, da direkte Beobachtungen sich
als sehr schwierig realisierbar erweisen werden. Dazu wurde eine Simulation zur
Berechnung der EHL-Dichte programmiert und der Beitrag verschiedener Dark
Stars Modellparameter berechnet. Diese werden dann am Ende mit den Daten
des EHL in Korrelation gesetzt, um so Aussagen iiber mogliche Signaturen dieser
stellaren Objekte zu treffen. Die vorliegende Arbeit ist folgendermafien aufge-
baut: Im zweiten Kapitel wird die Entstehung der ersten Sterne im Universum
besprochen, astrophysikalische Hinweise auf dunkle Materie erlautert, mogliche
Kandidaten als dunkle Materie-Teilchen besprochen und die Entstehung und Ei-
genschaften von Dark Stars erlautert.

Das dritte Kapitel beschéftigt sich mit dem extragalaktischen Hintergrundlicht,
erklart den Ursprung desselben und zeigt aktuelle Daten. Aulerdem werden ver-
schieden Methoden zur Bestimmung der EHL-Dichte skizziert.

Kapitel vier présentiert nach einer kurzen Motivation, das verwendete Modell
zur Bestimmung des EHL, diskutiert die einzelnen Parameter und macht einen
Abgleich mit der Datenlage.



1 Einleitung

Kapitel fiinf fasst die Ergebnisse dieser Arbeit zusammen und gibt einen kurzen
Ausblick auf zukiinftige Moglichkeiten, den hier gewéhlten Ansatz auszubauen

und zu vertiefen.
Im Anhang sind schliellich die in der Simulation verwendeten Programme zu

sehen.



2 Dark Stars

Nachdem sich Materie und Strahlung 400 000 Jahre nach dem Urknall von ein-
ander entkoppelt haben und damit die Temperaturschwankungen der Baryonen
zur Zeit der Entkopplung im kosmischen Mikrowellenhintergrund (englisch: CMB
fiir Cosmic Microwave Background) konserviert worden ist, rekombinierten Elek-
tronen und Protonen zu Atomen'. Allerdings gab es zu diesem Zeitpunkt noch
keine leuchtenden Objekte im All. Diese kosmische Periode wird deswegen auch
das ,,Dunkle Zeitalter” genannt, in Analogie zur zeitgeschichtlichen Epoche des
Mittelalters. Das Ende des kosmischen ,,Dunklen Zeitalters” wird durch den Zeit-
punkt, an dem die ersten leuchtenden Objekte anfingen sich zu formen, festgelegt.
Die Bildung dieser ersten Sterne, auch Population IIT Sterne oder kurz POP III
genannt, markiert den Ubergang von einem relativ einfach strukturiertem Kos-
mos zu einem sehr stark differenzierten und komplexen Universum, so wie wir es
aus heutiger Sicht kennen.

2.1 Entstehung der ersten Sterne

Theoretischen Voraussagen des aktuellen ACDM Modells (fiir einen Ubersichtsar-
tikel siehe Ostriker & Steinhardt|2003) fithren zu einem Bild iiber die Strukturbil-
dung im jungen Kosmos, die eine hierarchische Formation von grofiskaligen Struk-
turen aus wiederholten Verschmelzungen kleinerer Bausteine préferieren (Springel
et al.|2005)). Diese Studien fiihren weiterhin dazu, dass als Entstehungsgebiete der
ersten Sterne dunkle Materie dominierte (Mini-)Halos ? von typischerweise ~ 10°
Sonnenmassen bei Rotverschiebungen z ~ 20— 30 als sehr wahrscheinlich erachtet
werden. Diese Ergebnisse kommen hauptsichlich aus numerischen Simulationen,
da direkte Beobachtungen der Kinderstuben der POP III Sterne aufgrund ihrer
sehr grofl en Entfernungen zur Erde sich bislang noch nicht haben realisieren las-
sen.

In Abbildung sind einige solcher Entstehungsgebiete (helle Punkte) der ers-
ten Sterne zu sehen. Die dunkleren Filamente zeigen Gebiete mit hoherer Dichte
an, in denen sich die Sternentstehungsgebiete der Population III Sterne bilden
konnen.

lhauptsichlich Wasserstoffatome, wenig Helium, Spuren von Lithium
2von griechisch hélos: “Lichthof”; bezeichnet einen ndherungsweise sphérisch symmetrische
Ausdehnung



2 Dark Stars

Abbildung 2.1: Ergebnisse einer numerischen Simulation zur Strukturentstehung.
Man sieht die Herausbildung von primordialen Sternentstehungsgebieten in einem
Standard ACDM Modell. Gezeigt ist die Gasdichte bei z = 17 innerhalb eines
Gebietes mit ~ 50kpc Kantenlénge. Die hellen Punkte zeigen die Stellen an, an

denen die ersten Sterne geboren werden. (aus |Yoshida et al.[2003)
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2.1 Entstehung der ersten Sterne

Innerhalb dieser Halos, die aus ca. 85% dunkler Materie und 15% baryonischer
Materie bestehen, befindet sich Wolken aus primordialem Gas (nur H und He)
bestehen. Damit sich aus den Wolken Sterne bilden koénnen, miissen sich diese
abkiihlen, um sich somit zusammenziehen zu kénnen. Die Virialtemperatur der
Halos liegt knapp unterhalb der Grenze ~ 10* K, bei der Kiihlung durch atoma-
ren Wasserstoff anfingt effizient zu werden (Hutchings et al.|2002). Also muss
ein anderer Mechanismus dafiir verantwortlich sein, die mittlere kinetische Ener-
gie der baryonischen Gaswolken zu vermindern und dafiir zu sorgen, dass Sterne
entstehen kénnen. Es zeigt sich, dass der Hauptteil der Kiihlung der primordia-
len Gaswolken aus der Anregung von Rotationsschwingungen in Hy Molekiilen
durch St68e mit den Gasatomen (hauptsichlich atomarer Wasserstoff) und den
darauf folgenden Strahlungsiibergang in den Grundzustand zu erreichen ist. Es
ist allerdings nun noch zu kldaren, woher der molekulare Wasserstoff stammt. Der
wichtigste Prozess bei der Entstehung von Wasserstoffmolekiilen in Abwesenheit
von Staubkornern ist (McDowell/[1961)):

H+e — H +17v (2.1)
H_+H — H2+€7

Dabei fungieren die freien Elektronen, die zum Beispiel als Uberbleibsel aus der
Ara der Rekombination vorhanden sind als Katalysatoren. Ein anderer Vorgang
zur Bildung von Hs, wobei hier freie Protonen katalytisch wirken, ist:

H+ H — Hf +4 (2.3)
Hf +H — Hy+ HT (2.4)

Allerdings ist anzumerken, dass die Bildung von Hy in primordialen Gaswolken
iiber die eben angesprochene Katalyse durch freie Protonen eher eine untergeord-
nete Rolle spielt (siche Bromm & Larson| (2004) und Referenzen darin).

Die gerade beschriebene Kiihlung durch Hy Molekiile kann nur bis zu bis zu ei-
ner bestimmten Temperatur 7, ~ 200 K und einer dazugehorigen Teilchendichte
von n. ~ 10*ecm™3 geschehen. Die Temperaturgrenze ergibt sich im Wesentlichen
daher, dass die mittlere kinetische Energie des Gas nicht mehr ausreicht, hinrei-
chend viele Molekiilschwingungen von Wasserstoff anzuregen. Gleichzeitig ist die
obere Grenze der Teilchendichte darauf zuriickzufiihren, dass bei hoheren Dichten
als der kritischen Teilchendichte n. der radiative Ubergang der angeregten Ro-
tationszustinde durch Abregung via Stoiprozesse innerhalb des Gases dominiert
wird, es also nicht mehr zu einer Abkiihlung des Gases fithren kann (Bromm &
Larson| [2004)).

An dieser Stelle stoppt die weitere Kontraktion des Gases durch Abkiihlung und
verbleibt in einem Stadium langsamer, quasi-hydrostatischer Kontraktion, solan-
ge bis genug baryonische Materie M angesammelt werden konnte um die Jeans-
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2 Dark Stars

Masse M; (Formel zu iiberschreiten.

T 3/2 n —1/2
oo () () 25

M, steht fiir die Masse der Sonne, T ist die Temperatur und n die Teilchenzahl-
dichte der abgekiihlten, verdichteten Gaswolke. Aufgrund des klassischen Jeans-
Kriteriums, das eine Gleichgewichtsrelation zwischen Gravitationskraft und ent-
gegengesetztem thermalen Druck herstellt (Jeans||1902), beginnt die Wolke beim
iiberschreiten der Jeans-Masse M; einen Kollaps zu einem oder sogar zu meh-
reren Protosternen. Dadurch wird das hydrostatische Gleichgewicht (siehe Glei-
chung , das in guter Ndherung nach der Kiihlung durch H, vorgeherrscht hat,
aufgehoben.

dp  p(r)GM(r)
i (2.6)

Hierbei bezeichnet G die Gravitationskonstante und M (r) die Masse, die von der
Kugel mit dem Radius r eingeschlossen wird; p(r) ist die Dichte im Abstand r,
p der Druck. Die so verdichteten Protosterne sind jedoch noch nicht dazu in der
Lage, durch die Umwandlung von Gravitationsenergie in kinetische Energie des
Gases wihrend des Kollabierens (siehe Kelvin-Helmholtz-Mechanismus (Unsold
& Baschek 2002))) geniigend hohe Temperaturen (~ 107 K) zu erzeugen um Kern-
fusionsprozesse starten zu konnen. Damit sich die geeigneten Bedingungen fiir den
Beginn von Fusionsreaktionen einstellen kénnen, muss der verdichtete Kern der
Gaswolke weiter Masse akkretieren. Dadurch erhoht sich der Druck im Inneren
und somit auch die Temperatur (siche Zustandsgleichung idealer Gase [2.7).

p=nkT (2.7)

Hier bezeichnet n die Teilchenzahldichte und £ ist die Boltzmann-Konstante.
Der eben erwihnte Akkretionsprozess lauft in etwa folgendermaflen ab: die Ma-
terie m, die von dem Protostern der Masse M, angezogen wird, wandelt ihre

gravitative Energie
GmM,

R,

niherungsweise vollstindig in Strahlung um (hier wurde fiir den Radius des Sterns
R, ~ 5Rs angenommen, siche Bromm & Larson| (2004)). Durch diesen Strah-
lungsdruck, der den einstromenden Gasmassen entgegenwirkt, ergibt sich eine
Obergrenze fiir die Leuchtkraft aus der Akkretion, die Eddington-Leuchtkraft
Lggq. Geht man weiterhin davon aus, dass vor dem Ziinden der Kernfusion von
Wasserstoff die gesamte Leuchtkraft L;,; des Protosterns aus dem Akkretionspro-

AE = —

(2.8)
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2.1 Entstehung der ersten Sterne

zess Lgyy geliefert wird, ergibt sich somit eine maximale Akkretionsrate 17,4z

AE|  GmM,

Lit ~  Logk =~ - 2.9
» o= -5 29)
. LpiiR,

L, ~  Lpgd = Mmaz = 2.10

kk Edd m G, ( )
M

L ~ 3,3.-10°=—2L 2.11

Edd ) M@ (O] ( )

= Tpaz ~ 510 Mya™? (2.12)

Hier bezeichnet M, die Masse, Ly die bolometrische Leuchtkraft der Sonne.
Durch weitere Kiihlprozesse (zB. Ionisation von Wasserstoffatomen, Photodis-
soziation von Hs) wird wiederum ein (quasi-)hydrostatisches Gleichgewicht her-
gestellt und daraufhin folgende Akkretion von Gas auf den Protostern 16st wieder
Kontraktion nach dem Jeans-Kriterium aus. (siche Formel [2.5). Im einzelnen soll
hier nicht auf diese Vorgénge der Kiihlung und weiteren Kontraktion eingegangen
werden, sondern nur durch dieses grobe Schema beschrieben werden, das jedoch
fiir einen Uberblick geeignet ist.

Eine der wichtigsten Fragen, die sich stellt, ist, wie lange die Akkretion aufrecht
erhalten werden kann. Gegenwirtig ist sie noch Gegenstand aktueller Forschung
(Bromm & Larson|[2004) und noch nicht abschlieBend zu beantworten, aber den
aktuellen Simulationen zufolge in der Gréfienordnung von O(10%) My, Die anfing-
liche Massenfunktion (englisch: Initial Mass Function, kurz IMF), die festlegt in
welchem Verhéltnis Sterne mit einer bestimmten Masse entstehen, der ersten
Sterne ist dadurch auch nicht genau zu bestimmen, wie auch ein generelle Grenze
der Masse von Population III Sternen.

Der Ubergang von POP III Sternentstehung hin zu weniger massereichen, mit Me-
tallen ® angereicherten Sterne der zweiten Generation (POP II Sterne) markiert
einen wichtigen Punkt in der Entwicklung des noch jungen Kosmos. Diese weniger
massiven, dafiir aber linger lebenden Sterne sind ein wichtiger Zwischenschritt
zu spateren Bildung von Sonne und Planetensystemen, wie dem der Erde. Im
Wesentlichen kann man die Ursachen fiir diesen Transit der Sternengenerationen
an zwei Riickkopplungsmechanismen festlegen:

e Strahlungseffekte: POP III Sterne emittieren aufgrund ihrer Temperatur
von > 10* K Photonen im UV-Bereich, die Im Energiebereich von 11,2 bis
13,6 eV iiber den zweistufigen Solomonprozess (Bromm & Larson|2004):

H, +v — Hj —2H (2.13)

, die fiir die Kiithlung des primordialen Gases benétigten Wasserstoffmo-

3in der Astrophysik wird jedes Element, das eine hohere Ordnungszahl hat als Helium, als
Metall bezeichnet
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2 Dark Stars

lekiile* zerstoren. Allerdings ist es moglich, dass durch Rontgenstrahlung,
emittiert durch die ersten Supernovae und deren Reste, Wasserstoffatome
ionisiert werden kénnen und somit freie Elektronen zur Bildung von Hy zur
Verfiigung stiinden (siehe Reaktion . Daher gibt es strahlungsverursacht
sowohl einen negativen, als auch einen positiven Riickkopplungseffekt.

e chemische Anreicherung: Nachdem die ersten Sterne ihren Vorrat im
Zentralbereich an Wasserstoff mittels Kernfusion in Helium umgewandelt
haben, beginnen sukzessive weitere Kernfusionsprozesse von schwereren Ele-
mente zur Energieerzeugung beizutragen. Dies ist allerdings nur bis zur Fu-
sion von Eisen moglich, da die Fusion von Nukliden mit héherer Ordnungs-
zahl eine negative Energiebilanz hat. Durch den Wegfall der Strahlungs-
quelle im Inneren des Sterns gibt es nun nichts mehr, das dem gravitativen
Druck entgegenwirken kann. Der Kern des Sterns kollabiert und die Hiille
des Sterns mitsamt der in der letzten Phase der Kernfusion erzeugten, neuen
Elemente wird ausgestoflen. Diese Supernova-Explosionen verursachten da-
mit eine Verédnderung der chemischen Zusammensetzung des primordialen
Gases, was wiederum Auswirkungen auf die Entstehung neuer Sterne hat.
Zusammenfassend lésst sich feststellen, dass durch die Anreicherung des in-
tergalaktischen Mediums (kurz: IGM) mit Metallen, die Bildung spéterer
Generationen von Sternen von grofien, heiffen und hauptséchlich einzel-
nen Sternen hin zu fragmentierten, kleineren Systemen aus Sternen erfolgt
(fiir eine ausfithrliche Behandlung der Entstehung heutiger Sterne siehe [Shu
et al.[|1987).

Es soll hier nicht unerwéhnt bleiben, dass die Entstehungsphase, der Le-
benszyklus und das Ende der Epoche der ersten Sternen Gegenstand aktu-
eller Forschung ist und in - bisheriger - Ermangelung von direktem beob-
achtbarem Zugang auf Modellrechnungen begriindet ist. Einige der neueren
Ergebnisse von Simulationen {iber die Anreicherung des IGM mit Metal-
len (Maio et al.|2010; [Tornatore et al.[2007) haben ergeben, dass kleine
»Nischen” von Sternentstehungsgebieten bis hin zu niedrigen (z ~ 2,5)
Rotverschiebungen ohne Verdnderung der urspriinglichen chemischen Zu-
sammensetzung der urspriinglichen Gaswolken iiberdauern koénnen.

2.2 Dunkle Materie und ihr Einfluss auf die ersten
Sterne

Heutzutage gilt es als gesichert, dass der Grofiteil der Materie im Universum nicht
aus baryonischer Materie besteht. Im Folgenden werden nun einige der wichtigen
astrophysikalischen Hinweise auf dunkle Materie (DM) diskutiert, so wie danach

4 H} bezeichnet hier einen angeregten Zustand des Molekiils, aus dem es in 2 Atome zerfillt
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2.2 Dunkle Materie und ihr Finfluss auf die ersten Sterne

mogliche Teilchen als dunkle Materie Kandidaten besprochen. Danach wird der
mogliche Einfluss von selbstannihilierender dunkler Materie auf die Entwicklung
der ersten Sterne kurz skizziert.

2.2.1 Astrophysikalische Hinweise auf dunkle Materie

Die Gliederung der einzelnen Unterpunkte als Hinweise auf dunkle Materie folgt
im Groben der Richtung ,, von groflen zu kleinen®“ Strukturen hin, wobei der letzte
Unterpunkt (Bulletcluster) aus dieser Gliederung etwas ausschert.

Strukturbildung im friihen Universum

Abbildung 2.2: WMAP 7 Jahres Daten des CMB; gezeigt sind Temperaturfluktua-
tionen von £200 uK (rot entspricht wiarmeren, blau kélteren Stellen) aus WMAP-

[Homepage| (2010)

Als sich etwa 400 000 Jahre nach der Entstehung des Universums (Rotverschie-
bung z ~ 1100), Materie und Strahlung durch die immer weiter fortschreitende
Expansion des Universums von einander entkoppelt haben, hinterliefen minimale
Dichtefluktuation der baryonischen Materie Temperaturschwankungen im CMB.
Nach den aktuellsten WMAP-Daten ® (Komatsu et al|2010) betragen die Tempe-
raturfluktuationen AT /T ~ 10~°. Numerische Vielteilchensimulationen, die die
Strukturbildung im kosmologischen Maflstab simulieren um den heutigen Zustand
des Alls nachzubilden, verlangen als Anfangsbedingung Temperaturunterschiede
von AT/T =~ 1073. Dies lsst sich jedoch erkldren, wenn man kalte (d.h. nicht

5Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
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2 Dark Stars

relativistische), dunkle - also nicht elektromagnetisch wechselwirkende - Materie
voraussetzt (Springel et al.[2005).

Gravitationslinseneffekt

Gravitational Lens
Galaxy Cluster 0024+1654

Hubble Space Telescope - WFPC2

Abbildung 2.3: Gravitationslinseneffekt: links Aufnahme des Galaxienhaufens
0024+1654 mit dem Hubble Space Telescope, rechts Computerrekonstruktion der
Masseverteilung des Galaxienhaufens (aus Freese|2009)).

Aus Einsteins allgemeiner Relativitétstheorie ergibt sich, dass Masse Licht ab-
lenkt. Dieser Effekt wurde 1919 wahrend einer Sonnenfinsternis erstmals experi-
mentell nachgewiesen (Dyson et al.|1920)). Die Ablenkung von Licht kann auch
zu einem Linseneffekt fithren, wenn das Licht eines weit entfernten Objektes (zB.
einer Galaxie) um eine Masseverteilung herum abgelenkt wird, &hnlich einer op-
tischen Linse. So wurde das Bild einer Galaxie durch die Masse eines Galaxien-
haufens im Vordergrund abgelenkt und so verzerrt, dass eine blaue Ringstruktur
zu sehen ist (siehe Abbildung [2.3] linkes Bild). Rechts davon ist eine Compu-
terrekonstruktion der Masseverteilung des Galaxienhaufens 002441654 zu sehen.
Die spitz zulaufenden Maxima sind die Orte der Galaxien, darunter liegt ein
gleichméfig verteilter Anteil dunkler Materie. Dies ist ein Beispiel des starken
Gravitationslinseneffekts. Der schwache Gravitationslinseneffekt wurde zum Bei-
spiel bei statischen Analysen des SDSS ¢ benutzt um die Verteilung der dunklen
Materie auf noch groferen Skalen als der Ausdehnung eines Galaxienhaufens
(~ 10Mpc) zu beobachten (Adelman-McCarthy & et al. 2005). Dabei wurden
Galaxien beziiglich ihrer Exzentrizitdt untersucht und mit Hilfe von statistischen

6Sloan Digital Sky Survey

16



2.2 Dunkle Materie und ihr Finfluss auf die ersten Sterne

Verfahren, Aussagen iiber die Materieverteilung entlang der Sichtlinien gefunden.
All diese unterschiedlichen Messungen lieferten das Ergebnis, dass die Gravita-
tionslinseneffekte nur mit Hilfe von erheblich mehr Masse, die nicht sichtbar ist,
erkldrt werden kénnen.

Galaxienhaufen

Coma Cluster
0.5-2.0 keV

Abbildung 2.4: Der Coma Galaxienhaufen, Aufnahme des Rontgensatellits RO-
SAT. Man erkennt 3 Galaxien (kleine Quellen rechts unten, rechts oben, links
oben) und eine grofe, ausgedehnte Emissionsregion in der Mitte (heiBes Gas),

Bild aus

Galaxienhaufen liefern gleich mehrere Hinweise auf dunkle Materie. Schon 1933
fand Fritz Zwicky am Beispiel des Coma-Haufens, dass die iiber den Dopplereffekt
gemessen mittleren Geschwindigkeiten der Galaxien nur erreicht werden kénnen,
wenn etwa 400 mal mehr Masse im Coma-Haufen vorhanden wére wie zuvor durch
Beobachtungen der leuchtenden Materie angenommen wurde . Nur
mithilfe dieser dunklen Materie ist es moglich, dass ein Galaxienhaufen ein gra-
vitativ gebundenes System bildet.

Das zweite Indiz auf dunkle Materie in Galaxienhaufen sind thermische Emis-
sionen im Réntgenbereich von Gas (siehe Abbildung , das in deren Zentren
entdeckt wurde . Ein dhnliches Argument wie im Fall der mittleren
Geschwindigkeiten der Galaxien ist auch hier giiltig. Die durch die Rontgenstrah-
lung (~ 1keV) ermittelten Temperaturen von ~ 107 K des Gases (Plasma) sind
so grof, dass die damit zusammenhéngende mittlere kinetische Energie ausrei-
chend wiirde den Galaxienhaufen zu verlassen’. Da dies nicht der Fall ist, muss

“wenn man davon ausginge, dass nur die sich Materie zur Masse des Galaxienhaufens beitrigt
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2 Dark Stars

zusétzliche dunkle Materie vorhanden sein, die geniigend Masse besitzt, um das
heifle Gas am Entweichen zu hindern.

Rotationskurven von Galaxien

Ein weiterer Sachverhalt, der auf Dunkle Materie verwies, waren die Rotations-
kurven von Spiralgalaxien. Rubin & Ford (1970) fanden heraus, dass die Radial-
geschwindigkeit der &ufleren Bereiche der Galaxie NGC 6503 anstatt wie erwartet
abzunehmen, konstant blieb. Aus dem Gravitationsgesetz

2
M
e _ g Mm (2.14)
r r
erhéilt man fiir die Geschwindigkeit
G-M
v(r) = G- M(r) (2.15)
r

Daraus folgt, dass v(r) o< \/i; ist, falls der Grofiteil der Masse der Galaxie im Zen-

trum lokalisiert ist. Die Messung der Rotationskurve zeigte jedoch, dass v(r) ~
konstant fiir grofie Absténde r zum Zentrum der Galaxie (Abbildung [2.5]). Dies

\ \
150 —

= NGC 6503 e

disk B

. gas

30

Radius (kpc)

Abbildung 2.5: Rotationskurve von NGC 6503. Die durchgezogene Linie be-
schreibt die Anpassungsfunktion an die gemessenen Daten. Die modellierten An-
teile an der Rotationskurve von Gas, der Scheibe und des Halos aus dunkler
Materie sind jeweils als solche markiert (aus Bertone et al.[2005).

kann man durch das Vorhandensein eines nicht leuchtenden - dunklen - Halos
aus gravitativ wechselwirkender Materie erkléren, der sogar den Grofiteil der Ge-
samtmasse der Galaxie ausmachen muss. Heute hat man diesen Effekt durch die
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2.2 Dunkle Materie und ihr Finfluss auf die ersten Sterne

Vermessung von sehr vielen Rotationskurven andere Galaxien, einschliellich der
Milchstrafle, bestéatigt. Allerdings ist es moglich, dass ein Teil der zusétzlich er-
warteten Masse aus dunkler, baryonischer Materie besteht, die nur sehr schwer
nachgewiesen werden kann.

Der Bulletcluster

Einer der besten Hinweise fiir kalte, dunkle Materie im heutigen Universum lie-
fert der sogenannte Bulletcluster. In Abbildung ist ein Galaxienhaufen darge-
stellt (Bulletcluster), der aus der Verschmelzung zweier einzelner Galaxienhaufen
hervorgeht. Die baryonische Materie ® (rotliche Bereiche) hat sich aufgrund von
Wechselwirkungen der beiden heiflen Plasmen verlangsamt und ist in der Mitte
des Clusters lokalisiert. Messungen von Gravitationslinseneffekten ergeben aller-
dings, dass die Massenzentren (blaue Bereiche in Abbildung sich ungestort
passiert haben. Da der Abstand der Galaxien zueinander und der Abstand zwi-
schen den einzelnen Sternen im Vergleich mit den Ausdehnungen der Galaxien
bzw. Sternen sehr viel grofler ist, haben auch diese sich ungestért durcheinander
hindurch bewegt. Dieses Verhalten der beiden Arten von Materie lasst sich schwer
ohne das Konzept von nicht-baryonischer, kalter dunkler Materie beschreiben und
wird daher als ein sehr starkes Argument angesehen (Clowe et al.|[20006).

Abbildung 2.6: Der sogenannte Bulletcluster, rotlich ist die Verteilung des baryo-
nischen Gases zu sehen, die blauen Bereiche zeigen die Verteilung der dunklen
Materie an

8 Aufnahmen des Réntgensatelliten Chandra (Weisskopf et al.[[2002)); der Hauptteil der baryo-
nischen Masse (= 5%-15% der Gesamtmasse) liegt im intergalaktischen Gas, die Galaxien
selbst machen dagegen nur einen Anteil von ca. 1%-2% der Masse des Galaxienhaufens aus
(Clowe et al.|[2006])
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2.2.2 Kandidaten fiuir selbstannihilierende dunkle
Materie-Teilchen

Im vorherigen Abschnitt wurden eine Vielzahl von Anhaltspunkten fiir die Exis-
tenz von dunkler Materie aus astronomischen Beobachtungen dargestellt. Aller-
dings ist es nicht bekannt aus welcher Teilchenart die DM besteht. Eine Vielzahl
von Kandidaten werden aktuell diskutiert, ob sie als mogliche dunkle Materie-
Teilchen geeignet sind (Ubersichtsartikel siehe zB. Jungman et al|/1996; Bertone
et al|2005). Eine vielversprechende Annahme ist WIMP? dunkle Materie, die fiir
diese Arbeit hier angenommen wird. Es sollen noch einmal kurz die an dunkle Ma-
terie gestellten Eigenschaften erldutert werden und danach einige der méglichen
DM-teilchen néher beschrieben werden.

e Optisch dunkel: DM-Teilchen diirfen nicht oder nur sehr schwach elektro-
magnetisch wechselwirken, das bedeutet DM kann nicht durch Strahlungs-
prozesse abkiihlen.

e Nahezu keine Kollisionen: DM darf nur sehr schwach mit baryonischer
Materie wechselwirken, die bisher einzig nachgewiesene Wechselwirkung be-
ruht auf der Gravitation. Ausgenommen hiervon sind Wechselwirkungen mit
sich selbst.

e Kalt: Um die Strukturbildung im frithen Universum zu erkldren, ist es
notwendig, dass sich DM mit nicht relativistischen Geschwindigkeiten (v <
¢) bewegt. Diese nennt man deswegen , kalte“ dunkle Materie, im Gegensatz
zu ,heier” DM, die aus relativistischen (v & ¢) Teilchen besteht.

Weiterhin wird fiir diese Arbeit hier angenommen, dass WIMPs thermisch er-
zeugt wurden. Das bedeutet im frithen Universum waren die WIMPs im ther-
modynamischen Gleichgewicht mit dem Plasma, entkoppelten sich jedoch als die
Wechselwirkungsrate I' unter die Expansionsrate H des Universums fiel:

I'< H

Die zeitliche Entwicklung der Anzahldichte der WIMPs n wird dann durch die
Boltzmann-Gleichung beschrieben

d

d—:: +3Hn = —(ov),, (n®
Hier bezeichnet n., die Teilchendichte der WIMPS im thermischen Gleichgewicht
und (ov),, . den Annihilationswirkungsquerschnitt der Teilchen. als Losung der
Boltzmann-Gleichung erhdlt man (siehe zB. Bertone et al|2005; |Jungman

—nZ,) (2.16)

9Yenglisch: Weakly Interacting Massive Particle, schwach wechselwirkende schwere Teilchen
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et al. 1996
) 3-1072"cm3s!

<av>ann

Setzt man nun Qpyh? ~ 0,1 (Komatsu et al|[2010) ein, erhélt man fiir den
Annihilationswirkungsquerschnitt (ov), =~~~ 31072 cm?®s™!. Dieser Wert wird
als Referenz fiir den weiteren Verlauf dieser Arbeit gesetzt. Es bleibt noch kurz
auf mogliche WIMP-Kandidaten kurz einzugehen, die genau Art der Teilchen ist
fiir das Ergebnis dieser Arbeit nicht von Wichtigkeit, entscheidend ist nur, dass
die in diesem Abschnitt beschriebenen Eigenschaften vorhanden sind.

QDMh2 ~

(2.17)

Supersymmetrische Kandidaten

Die supersymmetrische Erweiterung des Standardmodells liefert mehrere Kandi-
daten fiir die dunkle Materie. Hier wird sich auf das leichteste Neutralino, ei-
ner Mischung der SUSY-Partner der B und W3 Bosonen der elektroschwachen
Wechselwirkung und der neutralen Higgs-Bosonen H; und Hs, beschrénkt. Das
leichteste Neutralino Xy kann nicht zerfallen ist aber ein Majoranateilchen und
erfiillt daher damit alle geforderten Bedingungen

Kaluza-Klein-Anregungszustand

Nach der Kaluza-Klein-Theorie, einem Vorlaufer heutiger Stringtheorien, besitzen
Elementarteilchen massive Anregungszustande, von denen das leichteste wieder-
um stabil ist und die oben geforderten Eigenschaften besitzt. Als besonders guter
Kandidat hierfiir ist der erste Anregungszustand des B-Bosons B(!) geeignet.

2.2.3 Die Entstehung von Dark Stars

Nachdem in den vorherigen Abschnitten die Entstehung der ersten Sterne, Evi-
denzen fiir kalte, dunkle Materie und deren moglicher Teilchenkandidat erlautert
wurden, bleibt es nun daran die Bedingungen zu formulieren, unter denen sich
eine neue Phase stellarer Entwicklung, Dark Stars, bilden konnen. Die folgenden
Bedingungen orientieren sich im Wesentlichen an |Spolyar et al.| (2009); Freese
et al.| (2008); |Spolyar et al.| (2008)).

e Hohe Dichte von DM aufgrund von adiabatischer Kontraktion:
Wenn baryonische Materie, wie in Abschnitt anfangt zu kollabieren,
zieht sie auch durch den Mechanismus der adiabatischen Kontraktion'°
gleichzeitig dunkle Materie ins Zentrum der Gaswolke. Das bedeutet im
Wesentlichen, dass sich die Dichte der dunklen Materie im Zentrum stark
erhoht. Spolyar et al.| (2008)) haben berechnet, dass sich somit Dichtevertei-
lungen von

py ~ 5 (GeV/cm?)(ny/ cm?)"® (2.18)
0das Produkt M (r)r bleibt konstant
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ergeben, wobei ny, die baryonische Gasdichte ist. Diese Erhohung der DM-
Dichte ist naherungsweise unabhéngig von dem Dichteprofil, das vor der
Kontraktion vorlag.

e Annihilationsprodukte thermalisieren im Stern:
Unterhalb einer kritischen Dichte n. des baryonischen Gases entweichen die
Annihilationsprodukte einfach aus der Gaswolke. In|Spolyar et al. (2008)) ist
berechnet worden, dass ab n, > 10 cm™3 fiir den Fall von WIMP-massen
von 100 GeV im Stern verbleibt und diesen damit als Energiequelle dient.
Die Energieerzeugungsrate aus WIMP-annihilation pro Volumen ist gege-
ben durch

. p2
QDM = <O”U>annm_>; (219>

Die Leuchtkraft, die daraus entsteht ist gegeben durch
92 )
Lpy ~ 3 / QpudV (2.20)

Der Faktor 2/3 ist darauf zuriickzufiihren, dass davon auszugehen ist, dass
1/3 der Annihilationsprodukte Neutrinos sind, die den Stern ungehindert
verlassen konnen, wohingegen 2/3 der Annihilationsprodukte entweder als
Photonen oder Elektronen/Positronen-Paare vorliegen (Spolyar et al.[2009).
Diese verbleiben, wenn die Gasdichte n > n, ist, im Stern und dienen als
Energiequelle.

e DM-Annihilation ist der dominierende Mechanismus:
In Abschnitt ist beschrieben, wie sich das primordiale Gas durch Ho-
Kiihlung sich weiter zusammenziehen kann, bis die Bedingungen fiir den
Start von Fusionsreaktionen gegeben sind. Damit sich allerdings eine Dark
Star Phase etablieren kann, muss die Energieversorgung aus der Annihilati-
on von DM sowohl den Kiihlungsprozess iiberwiegen, als auch verhindern,
dass die Fusionsreaktion startet.

Dariiber hinaus stellt sich weiterhin die Frage, wie ein Dark Star fiir den stetigen
Nachschub an DM sorgt. Hier gibt es im Prinzip zwei verschiedene Methoden. Als
erstes ist wie auch bei den POP III Sternen Akkretion von baryonischer Materie
zu nennen, die jedoch durch adiabatische Kontraktion fiir eine Anreicherung des
Dark Stars mit neuer DM sorgt. |Freese et al.| (2010) haben sogar einen extrem
effizienten Mechanismus der verldngerten adiabatischen Kontraktion beschrieben,
der zu sehr langlebigen (~ 10° Jahre) und supermassiven (~ 10° M) Dark Stars
fiihrt.

Zweitens ist der Einfang dunkler Materie durch Stofiprozesse mit baryonischer
Materie und anschliefender Anreicherung der DM-Dichte im Gravitationspoten-
tial des Sterns ein moglicher Mechanismus, den Dark Star mit Nachschub an DM
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2.2 Dunkle Materie und ihr Finfluss auf die ersten Sterne

zu versorgen. Dies erfordert allerdings einen nicht verschwindenden Streuquer-
schnitt zwischen DM und Baryonen. Dies ist im Prinzip auch der Effekt, den
Experimente zur direkten Detektion von dunkler Materie messen zu hoffen. Fiir
Dark Stars nehmen locco et al.| (2008)) cher einen stérkeren Beitrag von DM-
Einfang, Spolyar et al. (2009); [Freese| (2009)) einen zu vernachléssigenden Beitrag
desselben Effektes an.

Eine etwas schwierigere Frage betrifft die typischen Eigenschaften eines Dark
Stars. Selbst bei POP III Sternen ist es nicht genau gegeben, wie viele Sterne
mit welcher Masse entstehen. Nach der dem Vogt-Russell-Theorem werden alle
Eigenschaften eines Hauptreihensterns durch seine Masse und seine chemische Zu-
sammensetzung festgelegt. Zwar ist die chemische Zusammensetzung der ersten
Sterne sehr gut bekannt, da jedoch die anfangliche Massenfunktion sehr schlecht
eingegrenzt ist, ergeben sich auch Probleme genaue Eigenschaften fiir Dark Stars
anzugeben. Hier steigt zudem die Anzahl moglicher Faktoren, die einen Einfluss
auf die Dark Star Phase haben. Allgemein bleibt zu sagen, das Dark Stars eine
(quasi-)stationdre Phase in der Sternentwicklung sind, die solange vorhélt, bis
keine DM als Energiequelle mehr verfiighar ist. Fiir diese Arbeit wurden drei
unterschiedliche Modelle eines Dark Stars (siehe Tabelle betrachtet. Man
kann abschlieend bemerken, dass alle Dark Stars kithl (77 < 10000 K), grof§
(R. ~ 1 AE) und schwer (~ O(10%) My,) sind.
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3 Das extragalaktische
Hintergrundlicht

3.1 Das metagalaktische Strahlungsfeld

5 E(eV) o
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Abbildung 3.1: Metagalaktisches Strahlungsfeld, gezeigt sind: CRB (Cosmic Ra-
dio Background) - kosmischer Radiohintergrund, CMB - Mikrowellenhintergrund,
CIB (Cosmic Infrared Background) - kosmischer Infrarothintergrund, CUVOB
(Cosmic Ultraviolet/Optical Background) - kosmischer Ultraviolet-/ optischer
Hintergrund, CXB (Cosmic X-ray Background) - kosmischer Réntgenhintergrund,
CGB (Cosmic 7-ray Background) - kosmischer y-Strahlenhintergrund, aus Hauser
& Dwek (2001))

Der intergalaktische Raum ist nicht leer, sondern mit Gas von sehr geringer Dichte
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3 Das extragalaktische Hintergrundlicht

und Photonenfeldern bevolkert. Das metagalaktische Strahlungsfeld erstreckt sich
iiber einen groflen Wellenldngenbereich, von Radiowellen bis hin zu «-Strahlung
(sieche Abbildung und ist ndherungsweise isotrop verteilt. Der Ursprung der
einzelnen Anteile des metagalaktischen Strahlungsfeldes ist sehr unterschiedlich,
die herausragendste Komponente ist wahrscheinlich der kosmische Mikrowellen-
hintergrund, der als Relikt der Entkopplung von Materie und Strahlung heute
als Schwarzkorperstrahlung bei 7' = 2, 7 K gemessen wird. Der Bereich des Strah-
lungsfeldes vom Ultraviolettem (UV) iiber das sichtbare Licht bis in das Infrarote
(IR) wird auch extragalaktisches Hintergrundlicht genannt, oder abgekiirzt EHL,
und liefert wichtige Informationen iiber die kosmische Geschichte von Galaxien-
und Sternentstehung.

3.2 Messungen des extragalaktischen
Hintergrundlichts und dessen Ursprung

Der diffuse, extragalaktische Hintergrund von heute (z = 0) besteht aus der auf-
summierten elektromagnetischen Strahlung der Vergangenheit, die jeweils ent-
sprechend des Zeitpunktes ihrer Emission rotverschoben wurde (siehe Gleichung
. Das EHL resultiert im Wesentlichen aus der Emission von Sternen und der
thermischen Reemission von Staub, der einen Teil des Sternenlichts absorbiert
und ihn dann - wellenldngenverschoben - wieder abstrahlt. Dieser Ursprung er-
kldrt auch die Form des EHL (siehe Abbildung(3.3)), die ein Maximum bei ~ 1 ym
- verursacht durch direkte Sternenemission - und ein weiteres bei ~ 100 pm durch
die Staubemissionen hat. Weitere Beitrdge zum EHL wie zum Beispiel Strahlung
von aktiven galaktischen Kernen oder Quasaren tragen nur einen Beitrag im Pro-
zentbereich zur resultierenden EHL-Dichte im mittleren Infrarotbereich bei.

Es gibt verschiedene Wege den Extragalaktischen Hintergrund zu messen, die nun
vorgestellt werden.

3.2.1 Galaxienzahlungen und untere Grenzen

Das Prinzip dieser Bestimmung der EHL-Dichte ist die Annahme, dass Galaxien
den Hauptteil der diffusen Hintergrundstrahlung verursachen. Allerdings ist es
es nicht sicher, dass alle Galaxien durch Zahlungen erfasst werden. Dariiber hin-
aus konnen moglicherweise unaufgeldste Quellen zum EHL beitragen, die nicht
mit Galaxienzdhlungen ermittelt werden konnen. Trotz alledem liefern Galaxi-
enzéhlungen und Extrapolationen zu nicht zugénglichen Bereichen des Kosmos
robuste untere Grenzen auf die Dichte des Extragalaktischen Hintergrundlichts.
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3.2.2 Direkte Messungen

Es hat sich herausgestellt, dass direkte Messung des EHL aus verschiedenen
Griinden eine sehr schwierige Aufgabe darstellen. Zum einen sind technische Her-
ausforderungen zu erwihnen, Absolutwerte der EHL-Dichte messen zu kénnen.
Das erfordert eine sehr gute Unterdriickung der Wirmestrahlung der Messin-
strumente, was durch aufwindige Kiihlung erlangt wird (fiir eine ausfiihrlichere
Beschreibung siehe Hauser & Dwek|[2001| und Referenzen darin). Weitaus schwie-
riger gestaltet sich die Vordergrundstrahlung, die um bis zu eine Grolenordnung
hoher als das zu messende Signal liegt. Der dominierende Anteil davon kommt
aus dem Zodiakallicht, das an interplanetarem Staub reflektierte und gestreute
Sonnenlicht. Aufgrund der beschriebenen Schwierigkeiten ist es notwendig, alter-
native Moglichkeiten zur Bestimmung der EHL-Dichte zu betrachten.
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Abbildung 3.2: Spektrale Energieverteilung verschiedener Vordergrundquellen bei
der direkten Messung des EHL. Zodiakallicht (rote, offene Dreiecke) ist der domi-
nierende Anteil des Vordergrunds. Weiter sind gezeigt: helle galaktische Quellen
(tiirkise Sterne), schwache galaktische Quellen (rosa, offene Quadrate), Beitriage
des interstellaren Mediums (griine, offene Rauten), sowie die insgesamte Hellig-
keit (schwarze, offene Punkte) und die verbleibende Helligkeit, abziiglich aller
Vordergrundbeitriage (blaue Punkte) (aus Hauser & Dwek 2001)).
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3.2.3 Abschwachung sehr hochenergetischer y-Strahlung
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Abbildung 3.3: Aktuelle Daten des Extragalaktischen Hintergrundlichts; Daten-
sammlung aus Mazin & Raue (2007), regelméBig aktualisiert. Hierbei bezeichnen
Datenpunkte mit Pfeilen nach oben, untere Grenzen und Punkte mit Pfeilen nach
unten, obere Grenzen. Daten aus direkten Messungen sind mit ihren jeweiligen
Fehlern angegeben.

Ein andere Methode, um Beschrankungen der EHL-Dichte zu erhalten, ist die
Ermittlung von oberen Grenzen durch die Messungen von sehr hochenergetischer
~-Strahlung (englisch: very high ~-rays oder abgekiirzt VHE ~-rays). VHE ~-
Strahlung kann via Paarerzeugung mit dem diffusen, niederenergetischen Photo-
nenfeld interagieren und dadurch abgeschwécht werden. Dieser Prozess ist abhéngig
von der Entfernung und geniigend hoher Emission im TeV Bereich der Quelle. So-
mit konnen Spektren von aktiven galaktischen Kernen - einer Quellsorte von VHE
~ Strahlung, die eben genannte Kriterien erfiillt - Informationen iiber die EHL-
Dichte liefern (fiir eine ausfiihrlichere Erklérung siehe zum Beispiel Raue|2007)).
Allerdings benétigt man dazu eine Annahme iiber das Quellspektrum der VHE-
Strahlung und die zeitliche Entwicklung der EHL-Dichte, da Abschwichungsef-
fekte nur bei extragalaktischen Quellen, die weit genug entfernt sind (ungefiahr
alle sind aktive galaktische Kerne) zu erwarten ist. Auch sind Abschwichungs-
effekte nahe der Emissionsregion durch bisher noch unerforschte Mechanismen
eine weitere Moglichkeit diese beobachteten Effekte zu erklaren. Trotz dieser Un-
sicherheiten und Annahmen liefert diese Methode robuste obere Grenzen fiir die
EHL-Dichte. Mit steigender Anzahl von detektierten extragalaktischen Quellen
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und deren Spektren, zB. mit abbildenden atmosphéarischen Cherenkowtelesko-
pen wie HESS !, MAGIC 2 oder VERITAS 32, verbessert sich diese Methode der
Bestimmung der EHL-Dichte laufend und tréagt auch dazu bei, die zeitliche Ent-
wicklung des diffusen Hintergrunds, zu bestimmen.

'High Energy Stereoscopic System
2Major Athmospheric Gamma Ray Imaging telescope
3Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System
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4 Signaturen von Dark Stars im
diffusen extragalaktischen
Hintergrund

4.1 Motivation

Nach der vorhergegangen Beschreibungen der Eigenschaften von Dark Stars und
des diffusen Strahlungsfeldes im Optischen (O) bis Infraroten (IR) mochte ich
hier kurz erlautern, wodurch die Suche nach Dark Stars im EHL motiviert ist.
Dafiir nun folgende Abschéitzung:

Dark Stars seien ideale Schwarzkorper mit T = 8000 Kelvin, dann liegt Apqz
, die Wellenldnge maximaler Strahlungsleistung aufgrund des Wien’schen Ver-

schiebungsgesetzes
Amaz - Tepr = 2,898 - 10 m - K (4.1)

bei 362 nm.

Nimmt man nun weiterhin an, dass der Entstehungszeitraum von Dark Stars bei
Rotverschiebungen z (wobei 2, < 2 < Zjna.) stattfindet und wéhlt fir eine recht
robuste Annahme z,,;, = 5 und 2,4, = 30, so erhilt man mit Hilfe von

A _ 1+2 (4.2)
AE
(Ag beobachtete Wellenlénge, Ay Wellenlénge bei Emission)
fiir die rotverschobene Wellenldnge maximaler Strahlungsleistung der Dark Stars
2,2pm < A< 11,2 pm.
Weiterhin schitze ich nun ab, welche Sensitivitdt ein Instrument braucht, um
Dark Stars direkt als Punktquellen zu detektieren Als physikalisch gut motiviertes
Beispiel (siehe zum Beispiel in Spolyar et al.[2009)) betrachte ich nun einen Dark
Star mit folgenden Eigenschaften aus Tabelle [4.1] In der Frequenzdarstellung des

TDS [103 K] ‘ LDS [LQ] ‘ 7ZDS
8 | 10° ] 10

Tabelle 4.1: Beispiel eines Dark Stars
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4 Signaturen von Dark Stars im diffusen extragalaktischen Hintergrund

Wien’schen Verschiebungsgesetz
Vimaz = 5,879+ 10" Hz - K™ - T,z¢ (4.3)

erhilt man fiir Vp,ee = 4,7 - 1014 Hz, das entspricht 736 nm. Das rotverschobene
Maximum, das ein Beobachter bei z=0 sehen wiirde, liegt nun bei ~ 8 pm. Mit
Hilfe des Planckschen Strahlungsgesetzes ergibt sich die differentielle Leuchtkraft
des Dark Stars zu L,, .. = 1,6 -10” WHz '.Nun benétigt man noch die Lu-
minositétsdistanz fiir z=10; diese errechnet sich mit Hilfe von Wright| (2006)) zu
dy, = 106256 Mpc. Daraus erhélt man mit

W

L
Vmaz __ 1.1- 10739
’ Hz - m?2

4rd?

(4.4)

als Fluss, den ein Instrument bei z=0 messen kann. Vergleicht man diesen Wert
zB. mit der Sensitivitdt der MIRI (Mid InfraRed Instrument) Kamera des Ja-
mes Webb Space Telescope (JWST) bei einem Signal-zu-Rausch Verhéltnis von
10, einer Belichtungszeit von 10000 s und geringem Hintergrund aus Zodiakallicht
(Gardner et al[2006), die sich bei 7,7 pm auf 0,28 nJy = 2,8-10733 2 belduft.
Man sieht leicht, dass ein Verstiarkungsfaktor von ca. 6 GroBenordnungen notwen-
dig ist, um einen Dark Star (Eigenschaften siehe Tabelle mit dem JWST als
Punktquelle zu detektieren. Einen &hnlichen Ansatz zur Berechnung der mogli-
chen Sichtbarkeit von Dark Stars mithilfe des JWST wird in Freese et al.| (2010
beschrieben, wobei hier der mogliche Faktor aus einer extremen Vergroferung der
Masse der Dark Stars folgt.

Der Ansatz, einen eventuellen Beitrag von Dark Stars zum diffusen Infrarothin-
tergrund zu untersuchen, erscheint gerade unter diesen Voraussetzung als eine
viel versprechende Alternative zur direkten Suche, die mit den oben erlduter-
ten Annahmen und Sensitivitdten der momentanen und geplanten Instrumente
wahrscheinlich sehr schlechte Aussichten auf Erfolg haben wird.

4.2 Modell und Simulation der EHL-Dichte

4.2.1 Beschreibung des EHL Modells und dessen Parameter

In diesem Kapitel wird das verwendete Modell des EHL erlautert und die Parame-
ter, die darin eingehen, erklart. Es wird ein vereinfachtes Vorwarts-Entwicklungs-
Modell benutzt, das eine analoge Methode verwendet, die in Kneiske et al.| (2002,
2004) beschrieben ist. Hierbei handelt es sich um ein Modell, das durch Ein-
gangsparameter zum Zeitpunkt der Entstehung der Dark Stars festgelegt ist und
dadurch den Extragalaktischen Hintergrund zu jedem spéteren Zeitpunkt bestim-
men kann; die EHL-Dichte wird von fritherem Zeitpunkt aus , vorwérts” in der
Zeit entwickelt. Als Eingangsparameter werden die Luminositit pro Frequenz
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4.2 Modell und Simulation der EHL-Dichte

(hier normiert auf eine Sonnenmasse) L, die kosmische Sternentstehungsrate in
einem mitbewegten Koordinatensystem p,(z) und die kosmologischen Parameter
Q. Qs Qg Q4 und die Hubblekonstante Hy verwendet. Die Berechnung der EHL-
Dichte erfolgt durch das auswerten von zwei Integralen: Zuerst die Berechnung
der Emissivitéat pro Frequenz ¢,

Zmazx

e (2) = / Lo (t(2) — 1())pu(2)

z

dt’

T dz’ (4.5)

Dies ist die Leistungsdichte der gesamten Strahlung, die alle Dark Stars bei einer
bestimmten Rotverschiebung z emittieren. Danach erfolgt die eigentliche Berech-
nung der EHL-Dichte,

dt’

P,(z)=vI,(z) =v— / e (2)

wobei gilt

142

/

pr— 4.
Y V(l—l—z) (4.7)

Die kosmologischen Parameter gehen via

dt 1
@:| T Ho(l+ 2)B(2) (4:8)
BE(2)?*=Q(1+2)" 4+ Qn(1+2)> + Q(1 +2)* + Qy (4.9)

(Peebles|[1993)) in das Modell ein. Dabei wird iiber die Emissivitit aller Rotver-
schiebungen z integriert und gleichzeitig entsprechend des jeweiligen Parameters
z in der Frequenz verschoben (siehe Gleichung . Alle nachfolgenden Ergeb-
nisse wurden durch numerische Losung der Gleichungen und erhalten.
Ausgehend von Referenzwerten fiir Dark Stars werden die einzelnen Parame-
ter und ihr Einfluss auf die Hintergrundstrahlung besprochen, sowie physikali-
sche Argumente geliefert, die die Auswahl dieser Parameter rechtfertigen. Einen
Sonderfall unter den Parametern stellt die kosmische Sternentstehungsrate p.(2)
(engl: Star Formation Rate, kurz SFR) dar, da Erkenntnisse iiber die genauen
Umstéande der Entstehung von Dark Stars zum Grofiteil noch unbekannt sind.
Deshalb ist der Beitrag, den Dark Stars zum EHL beitragen, in den Einheiten
[nWm~2sr ! pro SFRyorm angegeben; wobei SFR o, €in dimensionsloser Fak-
tor ist, der von der Gréflenordnung an der SFR von Population III Sternen orien-
tiert ist (1073 > SFRyopm > 107°). Dies wird noch genauer in dem Unterkapitel
iiber den Einfluss der Sternentstehungsrate begriindet. Die in Tab. angegebe-
ne Grofle von SFR o, wird nur dann verwendet, wenn absolute Werte des EHL
miteinander in Relation gesetzt werden sollen. Das kosmologische Modell, das
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4 Signaturen von Dark Stars im diffusen extragalaktischen Hintergrund

Modell ‘ Lebensdauer [Jahren] ‘ Zomin ‘ Zonaz ‘ SFRNorm
Modell 2 | 10° |10 | 30 | 107t

Tabelle 4.2: Gewahlte Referenzwerte fiir Dark Stars

hier verwendet wird, ist das ACDM Modell mit den Werte aus Tab. Hier sei

Ho[kms™' Mpc™] ‘ Q, ‘ O ‘ Q. ‘ Qa
70,5 | 0027 0 [0,73

Tabelle 4.3: Parameter des ACDM Modells (Komatsu et al.|2010; [Hinshaw et al.
2009)

noch angemerkt, dass €, sich aus dem baryonischen Anteil an der Massendichte
Q, ~ 0,04 und dem Anteil dunkler Materie Qpy; & 0,23 zusammensetzt.

4.2.2 Einfluss der Luminositatsfunktion

Als erstes wird der Faktor L,(t(z) — t(2’)) diskutiert und sein Einfluss auf den
EHL bestimmt. Als Modell tiber die Luminositatsfunktion L, (¢(z) — ¢(2’)) kann
man in erster Ndherung annehmen, dass sie sich iiber die Lebensdauer ATpg des
Dark Star Stadiums des Sterns nicht &ndert, also gilt:

L,(t(z) —t(2")) = L, = konstant fiir |t(z) — t(2')] < ATps (4.10)

Somit berechnet sich die Emissivitiat! durch

Zmaz

e (z) = / Lo(t(2) — t())pu(2)

z

o {LV : A7—1DAS” : p*(z) Zmin S 4 S Zmaz

dt’

F dZ,
V4

4.11
0 sonst ( )

Zur Berechnung der Leuchtkraft des Dark Stars ist es gerechtfertigt fiir dieses
Modell einen Schwarzkorperstrahler zu betrachten. Durch das Plancksche Strah-
lungsgesetz, das mit folgender Gleichung die spezifische spektrale Intensitét an-
gibt.

2hrv? 1

10,T) = L(T) = =5 — e (4.12)

lwobei Gleichung nur exakt so zutrifft, falls auch GI. gilt
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4.2 Modell und Simulation der EHL-Dichte

Um daraus die spezifische spektrale Luminositéit zu erhalten, muss noch mit der
abstrahlenden Fliche multipliziert werden.

L,(T,R)=1,(T)-A(R) = ,(T) - 4 R? (4.13)

Somit ergibt sich L, als Funktion der Temperatur und des Radius des Dark Stars.
Was weiterhin zu beachten ist, dass in Formel die spezifische Luminositét pro
Sonnenmasse eingeht, da die SFR in den Einheiten [ Mg a~! Mpc ] angegeben ist.
Fiir alle Modelle ist ein geschwindigkeitsgemittelter Selbstannihilationswirkungs-

‘ MDS [M@] ‘ TDS [103 K] ‘ RDS [1010 m] ‘ m, [GGV]

Modell 1 690 7.5 110 1
Modell 2 600 8,5 71 100
Modell 3 310 9,3 21 104

Tabelle 4.4: verschiedene Dark Star Modelle fiir verschiedene dunkle Materie Teil-
chenmassen m, aus Spolyar et al.| (2009)

querschnitt von (vo) = 3-107% cm®s™! angenommen worden. Somit berechnet
sich der Beitrag von Dark Stars zur EHL-Dichte fiir die unterschiedlichen Model-
le wie in Abb. [d.1] dargestellt.

1
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Abbildung 4.1: Einfluss der verschiedenen Dark Star Modelle auf die EHL-Dichte

Modell 2 wird hier als Bezugspunkt festgelegt, wenn in weiteren Abschnitten
der Einfluss der anderen Parameter untersucht wird. Als Griinde dafiir sprechen
der teilchenphysikalisch gut motivierte Fall fiir die Masse des dunklen Materie-
Teilchens von m, = 100 GeV (siehe zB. Bertone et al.2005; |Jungman et al.|1996),
wie auch ein zwischen beiden Extremen liegender resultierender EHL, wie man in
Abb. leicht sehen kann. Der Unterschied zwischen den Modellen 1 und 3 f&llt
mit ca. 1 Gréenordnung nicht sehr stark aus; auch die Position der Maxima der
einzelnen Modelle liegt recht nah beieinander, wie man sich leicht anhand von
Gleichung [.1] und Gleichung [4.2] klar machen kann.

Der zweite Faktor der Gleichung ATpg wirkt sich, wie leicht nachvollzogen
werden kann (siehe Gleichung , linear auf den resultierenden EHL aus. Trotz-
dem ist eine Auswertung des Infrarothintergrundes beziiglich der Lebensdauer der
Dark Star Phase wichtig, da gleich mehrere physikalisch interessante Erklarungen,
wie zum Beispiel der Einfang dunkler Materie via Streuung an Baryonen (locco
et al.[|2008; Iocco 2008; Taoso et al.[|2008;|Yoon et al.2008) oder verlédngerte adia-
batische Kontraktion dunkler Materie (Freese et al.|2010) zur Verlingerung des
Dark Star Stadiums beitragen konnen. Fiir diese Arbeit hier wurden Lebensdau-
ern des Dark Star Stadiums ATpg von jeweils 10°, 10 und 107 Jahren verwendet,
wobei nicht unterschieden worden ist auf welche Art und Weise diese Zeitspan-
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4.2 Modell und Simulation der EHL-Dichte

nen zustande gekommen sind. Diese Werte sind, wie in eben genannten Quellen
nachzulesen ist, abhingig von dem zugrundeliegenden Modell, das fiir die Ent-
wicklung des Dark Stars angenommen wird, relativ konservativ gewihlt; es gibt
weiterhin Annahmen, dass die Lebensdauer von Dark Stars sogar bis zu O(10%)
erreichen kénnen (Freese et al.2010). Als Bezugspunkt werden hier 10° Jahren
(siehe Tab. angenommen, das als sehr gut vertrdglich mit den Ergebnissen
von [Spolyar et al. (2008), Spolyar et al.|(2009) und locco et al.| (2008]) angesehen
werden kann. Der resultierende EHL ist in Abb. [.2] zu sehen.

2
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Abbildung 4.2: Einfluss von verschiedenen Lebensdauern des Dark Stars auf den
EHL

4.2.3 Der Einfluss der Sternentstehungsrate auf den EHL

Die Parameter mit der entscheidenden Wichtigkeit fiir das letztendliche Ergeb-
nis des Extragalaktischen Hintergrundlichts, sind die Entstehungszeitpunkte, die
Entstehungsdauer und Sternentstehungsrate von Dark Stars im Universum. Mo-
tiviert durch die Ergebnisse von locco et al.| (2008); Spolyar et al.| (2008)) wird
in dieser Simulation davon ausgegangen, dass sich ein Grofteil, wenn nicht sogar
alle Sterne der Population III durch eine Dark Star Phase entwickelt haben. Es
ist aber nicht bekannt, ob sich auch bei anderen Sternen als den ersten vielleicht
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auch ein Dark Star dhnliches Szenario entwickeln haben kann. Eine der wichtigs-
ten Voraussetzungen sind hohe Dichten dunkler Materie, die durch den Kollaps
des Protosterns weiter erhoht werden. Dafiir sind POP III Sternentstehungsgebie-
te am geeignetsten, da man davon ausgeht, dass sich diese im Zentrum ungestorter
dunkler Materie-Halos befinden. Allerdings ist es nicht auszuschliefen, dass glei-
che oder dhnliche giinstige Voraussetzungen fiir die Entstehung von Dark Stars
auch an anderen Orten oder zu anderen Zeitabschnitten als den bisher untersuch-
ten herrschen konnen. Wie allerdings schon vorher angemerkt, orientiert sich die
SFR von Dark Stars in dieser Simulation an den Wertebereichen, die man auch
von der SFR der POP III Sterne erwartet (Maio et al|2010; Trenti & Stiavellj
2009). Um die Abhéngigkeit des EHL von dem Absolutwert der SFR deutlich zu
kennzeichnen, sind die Einheiten des EHL in den Abbildungen [4.1] 4.4 und
[4.5 in Bezug auf einen Normierungsfaktor SFR v, angegeben. Siehe dazu auch
Abb. (4.3l

10 T T T T

0.1

1 _
SFR[Mg . a Mpc /SFR -
T T |||||||
1 1 IIIIII|

0 10 20 30 40
Rotverschiebung z

Abbildung 4.3: Beispielhafte SFR. fiir z,,;,, = 10 und z,,,, = 30; der schraffierte
Bereich stellt die Anzahldichte der Dark Stars pro Mpc? geteilt durch SFRyorm

Zmax

dar ( [ pu(z)dz).

Zmin

Allgemein lésst sich die SFR, wie sie in dieser Simulation verwendet worden ist,
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4.2 Modell und Simulation der EHL-Dichte

schreiben wie in Gleichung
p+(2) = SFRNorm[O(2 — Zmin) — O(2 — Zmaz)] M a~* Mpc™ (4.14)

Es ist leicht nachzuvollziehen, dass der Infrarothintergrund unter den gewéahlten
Annahmen somit direkt proportional zu SFR e, ist.

Weiterhin wurde die Auswirkung des Rotverschiebungsintervalls (z,;, < z <
Zmaz) Und somit der Zeitspanne der Entstehung von Dark Stars auf das Extraga-
laktische Hintergrundlicht untersucht. Dafiir ist es niitzlich, sich den Zusammen-
hang zwischen der kosmischen Zeit ¢ und der dazu gehorigen Rotverschiebung z
zu verdeutlichen (siehe Gleichung [4.15|2):

z dz '
t=ty— /0 Ho(l T+ VB to = Alter des Universums (4.15)

Der interessantere Faktor ist sicherlich z,,;,, denn schon durch kurze Uberlegung
lésst sich erkennen, dass diejenigen Dark Stars, die bis zur geringsten Rotverschie-
bung Licht emittieren, den grofiten Anteil zum EHL haben werden. Resultate fiir
3 verschiedene Wert von z,,;, (5, 10, 15) sind in Abb. dargestellt.
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Abbildung 4.4: EHL fiir verschiedene Werte von z,,;,

2F(z) wie in GL
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Als Bezugswert wird der Fall mit z,,;, = 10 wie in Tabelle aufgefiihrt ist,
weiterhin verwendet.

Um den Effekt einzelner Phasen der Dark Star Entstehung zu verdeutlichen,
wurde in Abbildung dargestellt, welche Rotverschiebungsbereiche, in denen
Sternentstehung stattfindet, wie viel Beitrag zum Extragalaktischen Hintergrund
liefern. Dazu wurde die Spanne von z = 5 bis z = 30 in 5 gleich grofle Intervalle
zerlegt und der zugehorige Infrarothintergrund bestimmt.
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Abbildung 4.5: Auswirkung verschiedener Phasen der Dark Star Entstehung auf
den EHL

4.2.4 Variationen weiterer Parameter

Neben den in den vorherigen Abschnitten angesprochenen Faktoren und deren
Auswirkung auf den EHL, gibt es auch Parameter, die einen kleineren Einfluss
auf das resultierende Hintergrundlicht haben. Am besten verdeutlicht man dies
durch folgende Abschiitzungen, da aufgrund der zu erwarteten Anderungen am
Gesamtergebnis eine Darstellung in einer Abbildung nur von geringer Aussage-
kraft wére.
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Veranderung der kosmologischen Parameter

Die Resultate des Beitrags von Dark Stars zum Extragalaktischen Hintergrund-
licht unter dem Aspekt der verschiedenen kosmologischen Modelle soll in dieser
Arbeit hier nicht diskutiert werden, deshalb beschriankt man den Fokus auf die
Werte von Hj, €2, und Q4 und deren Unsicherheiten im Kontext des ACDM
Modells der Kosmologie. €2, und €2, kénnen im Rahmen der aktuellsten Daten
(Komatsu et al.||2010) mit Null vertréglich angenommen werden. Wie in Glei-
chung und zu sehen ist, gehen die kosmologischen Faktoren durch dd—g,
in die Berechnung des EHL ein. Wenn die Emissivitdt durch Gleichung [4.11] be-
schrieben werden kann, dann ist sie nicht abhéngig von den zugrundeliegenden
kosmologischen Grofien. Also wird die Abhéngigkeit von den kosmologischen Pa-

rameter allein durch Gl festgelegt. Dazu nun folgende Rechnung 3:

Zmazx

dt’
vl,(z) = l/i / e () P dz’
c Zmax / dz/
= v— e (2)
4 Ho(1 4 2)/Qm (1 + 2/)2 + Qn

Zmazx

1 dz’
N S N : .
(14 23/ (14 27)3 + 2

47 Ho\/ Qm

1 c 7” () dz’
——v— ez
Hov/$,, 4w (14 2"/ (14 2)3
1

HovQy,

Q

vl (z)
(4.16)

Nimmt man nun Extremfille im Rahmen des ACDM Modells fiir die Hubblekon-
stante Hy und Energiedichte €2, an, zum Beispiel 50 < Hy < 100kms~' Mpc™
und 0,1 <€, < 0,5, dann sieht man leicht, dass selbst mit solchen Weit gefass-
ten Annahmen*, der Effekt auf das Hintergrundlicht zu ———2—— AHVATS ~ 0,2
ergibt. Verwendet man hingegen die aktuell gemessen Fehler auf Hgl und f{ ergibt
sich keine nennenswerte Auswirkung auf das Resultat.

Auswirkung der Integrationsgrenze z,,,, auf den EHL

In Abbildung wird die Auswirkung verschiedener Entstehungsintervalle von
Dark Stars auf den Extragalaktischen Hintergrund dargestellt. Hier dagegen soll

3die Vereinfachung in Gl. ist nur zuliissig, da (1 + 2min )3 > S—A (siehe auch Gl. D

4diese Wertespannen sind quasi ausgeschlossen (Komatsu et al.||2010)
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4 Signaturen von Dark Stars im diffusen extragalaktischen Hintergrund

nun die Bedeutung des Parameters z,,,, untersucht werden, wobei z,,;, nicht
gedndert wird. Den Effekt einer Variation von z,,;, siecht man in Abbildung
dargestellt. Etwas willkiirlich (siehe Tab. wird fiir die obere Integrationsgren-
7€ Zmae in den Gleichungen und ein Zahlenwert von 30 angenommen. Nun
soll begriindet werden, warum diese Annahme sinnvoll ist:

e physikalisch betrachtet, ist es sehr wahrscheinlich, dass die ersten Sterne
bei dieser Rotverschiebung entstanden sind (Bromm & Larson|2004))

e mathematisch soll im Folgenden kurz abgeschétzt werden, dass bei einem
hinreichend grofien Wert von z,,,, eine weitere Vergroflerung der oberen
Integrationsgrenze einen minimalen Beitrag zum Resultat liefern wird

Dafiir wird Z > 2,4, gewéhlt und Gleichung mit Z als oberer Grenze ausge-
wertet:

c dt’
I = v— (2 |—| d7
y(2) v | e () " dz
Zmazx d, Z d/
c t
= Vi / ARl d“/ 2| ] @

Danach schéatzt man den Zweiten Summanden aus Gl. ab und zwar mit Hilfe:

Z
dt/ GIETT dt/
/ dz’ () - AT » — | d7
[ ) |5 / bs ()| 15| d2
z w
GIELT3 1 t
= k [i t (14 Zpmaz )~ / (142" e ] ‘dz’ dz’ ,a = konst.
7 3
— K- Hy (14 2a)” (Hz) 4z
maz ea (1+2") _ 1 + Z \/Q 1 + 21)3 + QA
1 3 dz’
< K~H0\/Q_m~(1+zmaz) /m
1 In( e®(1+2) — 1) 7
< K-H (1 + 2maz) ° —(1+=2 4.18
< " ( ) [ a ( ) ] (4.18)
\ ; maxT
=C
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Wenn man fiir das Ergebnis aus Rechnung z gegen oo streben lédsst, erhélt
man: Zpyaz

C In(e®(+2) — 1) ?
li -1
ZLIEO (1 + Zmax)B |: a ( - Z):| Zmaz
C In( ea(1+zmas) 1)
fGomaz)

Den Beitrag, den man aus der Funktion f(z,,.,) erhélt, geht gegen Null fiir grofie
Werte von z,,4., falls a nicht in pathologischen Wertebereichen liegt. Fiir die
Anwendung in dieser Arbeit hier ist das aber auszuschlieen. f(z,q.) iSt immer
streng monoton fallend fiir a > 0 und 2,,,, > 0 ,was natiirlich per Definition
gegeben ist. Weiterhin strebt der erste Faktor des Ergebnisses aus [4.19, m,
auch gegen Null und somit natiirlich auch das Produkt der beiden Faktoren aus
Term [£.19 Somit ist gezeigt, dass der Einfluss von z,., bei geniigend grofien

Werten zu vernachléssigen ist.

4.3 Abgleich der Ergebnisse der Simulation mit
Daten des EHL

In den vorherigen Abschnitten wurden verschiedene Parameter der Simulation
besprochen, sowie deren Effekt auf den Beitrag von Dark Stars zum Extragalak-
tischen Hintergrundlicht. In diesem Abschnitt werden nun alle vorhergegangen
Uberlegungen in Verhiltnis zueinander gesetzt und mogliche Szenarien der Dark
Star Entstehung, deren Eigenschaften und die Moglichkeit einer Detektion im iso-
tropen extragalaktischen Hintergrund diskutiert. In den vorherigen Abschnitten
wurde jeweils ein Parameter der Simulation (zB. das DS-Modell, usw.) variiert
und die Auswirkung auf die EHL-Dichte besprochen, wobei fiir die jeweiligen an-
deren Eingabewerte die Referenzwerte aus Tabelle verwendet wurden. Dabei
wurde jeweils ein Minimalwert und ein Maximalwert des variierten Parameters
betrachtet.

In Tabelle werden nun 3 verschiedene Sdtze von Parametern aufgefiihrt (ge-
nannt Szenarien), die jeweils diejenigen Parameter zusammenfassen, die den ma-
ximalen (Szenario 1), den minimalen (Szenario 3) und so gesehen einen mittleren
(Szenario 2, vgl. Tabelle resultierenden Beitrag zur EHL-Dichte liefern. Der
Vergleich dieser Szenarien mit den Daten aus Abbildung erlaubt nun die
Hohe des Beitrags von Dark Stars zur gesamten EHL-Dichte zu besprechen, so-
wie Aussichten zu einer moglichen Messung dieser Signatur zu liefern.

In Abbildung ist zu sehen, dass fiir alle 3 Szenarien das jeweilige Maximum
ihres Beitrags zur Hintergrunddichte um ~ 5 — 10 gm herum liegt. Damit fallt es
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4 Signaturen von Dark Stars im diffusen extragalaktischen Hintergrund

‘ Szenario 1 ‘ Szenario 2 ‘ Szenario 3

DS-Modell Modell 1 Modell 2 Modell 3
Lebensdauer [Jahren] 107 10° 10°
Zomin 5 10 15
SFRNorm 1073 1071 107°
EHL, ., [noWm2sr 1] | ~#2-1072 | ®4-107° | ~4-1078

Tabelle 4.5: Verschiedene Parameterkonfigurationen von Dark Stars

in das Minimum zwischen® den beiden Hauptbeitrigen zur EHL-Dichte, ndmlich
der Emission von Galaxien (bei ~ 1pum) und der thermischen Reemission des
Staubs (bei ~ 100 um) (sieche Abschnitt [3.2). Die EHL-Dichte betrigt in diesem
eben angesprochenen Wellenlingenbereich (5 — 10 ym) ca. 1 — 10nWm2sr™1.
Vergleicht man die maximalen Beitrdge der einzelnen Szenarien aus Tabelle
damit, kann man folgende Schliisse ziehen:

e Das Maximum der EHL-Dichte, das von Dark Stars verursacht wird, liegt in
einem Wellenlédngenintervall, in dem ein Minimum der dominierenden Bei-
triage (das sind Galaxien und Staub) zum diffusen Hintergrund zu erwarten
ist.

e Im Maximalfall (Szenario 1) der in dieser Arbeit untersuchten Parameter-

konfigurationen liegt der Beitrag von Dark Stars im Prozentbereich der
gesamten EHL-Dichte. (2-1072nWm™2sr ™)

e Szenario 2 und Szenario 3 liegen weit unterhalb eines messbaren Beitrags zur
Dichte des Extragalaktischen Hintergrundlichts. Allerdings ist anzumerken,
dass der der Anteil von Szenario 2 an der EHL-Dichte um den Faktor ~ 105
unterhalb der gemessen Daten liegt und damit leicht besser als der benotigte
Verstirkungsfaktor von 10°, um Dark Stars mit dem zukiinftigem JWST
direkt zu detektieren (siehe Abschnitt [4.1)).

Sanzumerken ist hier, dass die Achsen in Abb. logarithmisch skaliert sind
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4.3 Abgleich der Ergebnisse der Simulation mit Daten des EHL
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Abbildung 4.6: Dark Star Beitrag zum EHL fiir verschiedene Parameterkonfigura-
tionen (siehe Tabelle [1.5] ); Daten aus Béthermin et al]2010; magenta, Dole et al.
dunkelgriin (untere Grenzen), Fazio et al.2004: violett, [Frayer et al.|2006:
schwarz, [Hauser et all[1998: zyan, [Madau & Pozzetti] 2000t rot, Metcalfe et al)
2003t orange, [Papovich et al|[2004; braun, [Thompson et al.|2007: hellgriin. Zur
besseren Ubersichtlichkeit sind die Messwerte hier nicht explizit gekennzeichnet,
sondern nur Fehlerbalken dargestellt (sieche Abb. zur genauen Datenlage).
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5 Zusammenfassung und Ausblick

5.1 Zusammenfassung der Ergebnisse

Der Grofteil der Masse im Universum ist aller Voraussicht nach von nicht-bary-
onischer Art und elektrisch neutral. Diese Teilchen kénnen nicht direkt mit Pho-
tonen wechselwirken; man spricht daher von ,dunkler* Materie. Den im Mo-
ment einzigen Hinweis auf eine Wechselwirkung mit baryonischer Materie sind
die vielzdhligen gravitativen Phénomene, die auch in dieser Arbeit hier beschrie-
ben sind (sieche Abschnitt [2.2.1)). Eine der gréBten offenen Fragen der aktuellen
Forschung ist die nach der genauen Natur der dunkeln Materie. Deswegen gibt es
in der heutigen Astrophysik eine Vielzahl von unterschiedlichen Ansétzen dunkle
Materie mit anderen Methoden und aufgrund anderer Wechselwirkungen als der
Gravitation nachzuweisen.

Einige vielversprechende theoretische Modelle sagen ein stabiles Majoranateilchen
als Kandidaten fiir dunkle Materie voraus. Diese dunkle Materieteilchen kénnen
bei der Bildung der ersten Sterne eine entscheidene Rolle spielen und durch Selbst-
annihilation zur alleinigen Energiequelle dieses stellaren Objektes, der dann Dark
Star genannt wird, werden. Diese Dark Stars unterscheiden sich in vielen Merk-
malen von ,normalen” Sternen, die ihren Energiebedarf durch Kernfusion decken.
Allerdings besteht heute keine Moglichkeit, diese weit entfernten Objekte durch
direkte Beobachtung zu entdecken und damit einen indirekten Hinweis auf die
Art der dunklen Materie zu bekommen. Als Alternative bietet sich hier die dif-
fuse extragalaltische Hintergrundstrahlung an. Das EHL enthélt grundlegende
Informationen iiber die Entwicklungsgeschichte des Universums, die Bildung von
Sternen und Galaxien, sogar das Licht der ersten Sterne kann eine detektierbare
Signatur in der EHL-Dichte hinterlassen haben.

In dieser Arbeit wurde ein Modell fiir die numerische Berechnung des Beitrags von
Dark Stars zur diffusen Hintergrundstrahlung entwickelt. Der Einfluss verschie-
dener Eingangsparameter des Modells wurde einzeln untersucht und diskutiert.
Daraufhin wurden Extremmodelle ermittelt (sog. Szenarien siehe Abschnitt
und deren resultierender Beitrag zur EHL-Dichte ermittelt. Die Resutate sind:

e Die Signatur von Dark Stars in der EHL-Dichte unterscheidet sich in der
Lage ihres Maximums (zwischen ~ 5 um und ~ 10 gm), von den Maxima,
die durch Staub und Sterne verursacht werden.

e Im Maximalfall der hier untersuchten Parameter kann der Beitrag von Dark
Stars einige Prozent der EHL-Dichte ausmachen.
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5 Zusammenfassung und Ausblick

e In weniger optimistischen Szenarien ist der diffuse Detektionskanal von
Dark Stars gegeniiber einer direkten Detektion mit dem JWST leicht im
Vorteil. Allerdings ist eine eine Detektion in beiden Féllen sehr unwahr-
scheinlich aufgrund von 5 bzw. 6 Grossenordnungen Unterschied in der
Messempfindlichkeit.

Zusammenfassend kann man sagen:

In dieser Arbeit wurde ein Modell entwickelt mit dem eine Untersuchnug des Ex-
tragalaktischen Hintergrunglichts auf Signaturen von selbstannihilierender dunk-
ler Materie in Form von Dark Stars moglich ist. Es hat sich gezeigt, dass unter
giinstigen Bedingungen ein moglicher Beitrag von Dark Stars zur EHL-Dichte
messbar sein kann. Weiterhin liefert diese Methode erstmals eine Moglichkeit das
EHL als ,, Instrument “ zur indirekten Suche nach dunkler Materie zu nutzen und
erdffnet somit einen neuen Wellenléingenbereich der elektromagnetischen Strah-
lung fiir die indirekte Suche nach dunkler Materie. Erwahnenstwert ist weiterhin,
dass die Suche nach Signaturen von Dark Stars im EHL eine bislang einzigartige
Moglichkeit ist, Anhaltspunkte fiir selbstannihilierende DM im frithen Universum
zu liefern.

5.2 Ausblick

Die in dieser Arbeit entwickelte Methode zur Berechnung der EHL-Dichte liefert
erste Ergebnisse und beschreibt den Effekt einzelner Parameter auf das Resultat.
Die nun folgenden Vorschlige zur Verbesserungen des Modells kénnen in drei
Bereiche aufgeteilt werden:

e Technische Verbesserungen: Durch ein verbessertes Binning in den In-

tegrationsschritten iiber die Rotverschiebung z und die Anderung von loga-
rithmischen Intervallen auf lineare, konnen numerische Probleme umgangen
werden, die durch die relativ kurzen Lebensdauern der Dark Stars entste-
hen.
Die Implementierung einer Subroutine, die ein Spektrum aus einer Text-
datei einlesen kann, ist geplant. Auch die Art, wie Eingabeparameter {iber-
geben werden und die Simulationen abgespeichert werden, soll dahingehend
gedndert werden,so dass mit einem einem Programmaufruf mehrere Para-
meterkonfigurationen berechnet werden kénnen.

e Verbesserung des physikalischen Modells: Bisher gehen in die Simula-
tion sehr viele vereinfachende Annahmen iiber das physikalische Modell der
Dark Stars ein. So wird das Spektrum der DS durch einen Schwarzkorper-
strahler gegeben, allerdings besteht durch die Verwendung des PHOENIX-
Programmcodes! die Moglichkeit, ein realistisches Spektrum eines DS zu

!durch die Zusammenarbeit mit der PHOENIX-Arbeitsgruppe an der Hamburger Sternwarte,
eine Kooperation hat in der Endphase dieser Arbeit bereits begonnen
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modellieren und als Eingangsparameter zu verwenden. Ebenso lassen sich
fiir die Entwicklung der Luminositéit, der kosmischen Sternentstehungsra-
te, usw. realistischere Modellbeschreibungen finden, die die Qualitéit der
Aussagen der Simulation steigern werden.

e Neue theoretische Ansitze: Das Modell der Dark Stars ist in der bis-
herigen Literatur nur mit selbstannihilierender dunkler Materie berechnet
worden. Prinzipiell stellt sich die Frage, ob &hnliche Vorhersagen fiir die
Entstehung der ersten Sterne getroffen werden kénnen, wenn man zerfal-
lende dunkle Materie annimmt, zB. Gravitino? dunkle Materie. Equivalente
Fragestellungen tauchen fiir viele andere Kandidaten fiir kalte, dunkle Ma-
terie auf.

Zum Schluss mochte ich hier noch darauthinweisen, dass durch neue experimen-
telle Ergebnisse in der Astrophysik®, aber auch in der Teilchenphysik (LHC) die
Suche nach dunkler Materie in den néchsten Jahren spannend bleiben wird und
neue Erkenntnisse iiber die Natur dieser mysteriosen Materie liefern wird.

2der supersymmetrische Partner des Gravitons
3zB. JWST, Herschel, Plank
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A C-Programme

Dies ist das Hauptprogramm, mit dem die Simulation betrieben wurde. Haupt-
funktion ist die Berechnung der EHL-Dichte (Calc_Background). Weitere Hilfs-
programme kommen hiernach.

A.1 DarkStars.c

#include <stdio.h>
#include <math.h>

#include "constants.h"
#include "myutil.h"
#include "integrationnew.h"
#include "cosmo.h"

#include "DarkStars.h"
#include "input.h"

#include "nrutil.h"
#include "interpol.h"

double
double

double **FieldEmiTot;

double **FieldEmiTotvsz;
double **FieldEmiTotfreq;
double **FieldEmiTotfreqvsz;
double **FieldBackTot;
double **FieldBackTotvsz;
double **FieldBackTotfreq;
double **FieldBackTotfreqvsz;
double *Redshift;

double *Lambda;

double *Frequency;

double *Lookupz;

double *Lookuptime;

double *xx;

double *ww;

int main (void)

{

/* debugging */

Backgrounddebug (double *x, double *k); // debug
Blackbodyfreqdebug(double lambda);

// debug

/*double test = Blackbodyfreqdebug(100.);

printf ("\n%e\n",test) ; */
/* end debugging */

FieldEmiTot = matrix(1,zBINmax,1,laBINmax);
FieldEmiTotvsz = matrix(1,laBINmax,1,zBINmax);
FieldEmiTotfreq = matrix(1,zBINmax,1,laBINmax);

FieldEmiTotfreqvsz = matrix(1,laBINmax,1,zBINmax);

FieldBackTot = matrix(1,zBINmax,1,laBINmax);
FieldBackTotvsz = matrix(1,laBINmax,1,zBINmax);
FieldBackTotfreq = matrix(1,zBINmax,1,laBINmax);

FieldBackTotfreqvsz = matrix(1,laBINmax,1,zBINmax);

Redshift = vector(1l,zBINmax);
Lambda = vector(1,laBINmax);
Frequency = vector(1,laBINmax);
Lookupz = vector(1,BIN);

Lookuptime = vector(1,BIN);
xx=vector(1,1000000) ;
ww=vector(1,1000000) ;
Inigauleg(xx,ww) ;

IniLookup(Lookupz, Lookuptime, BIN);
IniRedshift (Redshift, zBINmax);

IniLambda(Lambda, Frequency, laBINmax);
Calc_Emissivity("./OUTPUTDATA/Emi_DSvsWavelength.dat","./OUTPUTDATA/Emi_DSvsRedshift.dat",
"./OUTPUTDATA/Emi_DSfreqvsHz.dat","./OUTPUTDATA/Emi_DSfreqvsRedshift.dat");
Calc_Background("./OUTPUTDATA/Background_DSvsWavel.dat","./OUTPUTDATA/Background_DSvsRedshift.dat",
"./OUTPUTDATA/Background_DSfreqvsWl.dat","./OUTPUTDATA/Background_DSfreqvsRedshift.dat");
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/* free disc space */

free_matrix(FieldEmiTot,1,zBINmax,1,laBINmax) ;
free_matrix(FieldEmiTotvsz,1,laBINmax,1,zBINmax) ;
free_matrix(FieldEmiTotfreq,1,zBINmax,1,laBINmax) ;
free_matrix(FieldEmiTotfreqvsz,1,laBINmax,1,zBINmax) ;
free_matrix(FieldBackTot,1,zBINmax,1,laBINmax);
free_matrix(FieldBackTotvsz,1,laBINmax,1,zBINmax);
free_matrix(FieldBackTotfreq,1,zBINmax,1,laBINmax) ;
free_matrix(FieldBackTotfreqvsz,1,laBINmax,1,zBINmax) ;
free_vector(Redshift,1,zBINmax) ;
free_vector(Lambda,1,laBINmax);

free_vector (Frequency,1,laBINmax) ;
free_vector(Lookupz,1,BIN);

free_vector (Lookuptime,1,BIN);
free_vector(xx,1,1000000) ;

free_vector (ww,1,1000000) ;

printf("This is the end...\n");

return 0;

}

void Calc_Background(char *filenamel,char *filename2,char *filename3,char *filename4)

{
int i,j;

double lambda,z;

double ergl,erg2;

double logRedshift;

double loglambda;

double background;//,backgroundfreq;
double k[3];

for(i=1;i<=zBINmax;i++)

{

for(j=1;j<=laBINmax;j++)
{

loglambda = Lambdal[j];
logRedshift = Redshift[il;

z = pow(10,logRedshift);
lambda = pow(10,loglambda) ;

if(z > zMAX || lambda < LambdaMIN || lambda > LambdaMAX)
{
ergl = 0.;
erg2 = 0.;
¥
else
{
k[0] = loglambda;
k[1] = interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z);
k[2] = z;
/*
background = integration(Background, logRedshift, logl0(zMAX), k);

ergl = CLIGHT/(lambda*le-10) * CLIGHT/(4.*PI) * background / (MpcTom*MpcTom*MpcTom) * le2;
*/

background = integration(Background, logRedshift, logl0(zMAX), k);

ergl = CLIGHT/(lambda*1e-10) * CLIGHT/(4.*PI) * background / (MpcTom*MpcTom*MpcTom) * le2;
// ergl = background;

printf(".");
fflush(stdout);
}

if (ergl1>0.)

FieldBackTot[i] [j] = loglO(ergl);
FieldBackTotvsz[j]l[i] = loglO(ergl);

else

{
FieldBackTot [i][j] = -41.;
FieldBackTotvsz[j][i] = -41.;

}
/* Begin debugging */
/% if (i==91)

{

double backtest;
double testz[1];
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testz[0] = logRedshift;
backtest = Backgrounddebug(testz, k);
printf("step: %i lamda: %1f emi: %e\n",j,lambdaxle-4,backtest);

*/
/* End debugging */

}
for(j=1;j<=laBINmax;j++)
{

Lambda [jl=Lambda[j]1-4;

WriteFile2D(filenamel,"Background [nW m~-2 sr~-1]","Redshift","lambda [microns]",
zBINmax,laBINmax,Redshift,Lambda,FieldBackTot) ;

WriteFile2D(filename2, "Background [nW m~-2 sr~-1]","lambda [microns]","Redshift",
laBINmax,zBINmax,Lambda,Redshift,FieldBackTotvsz) ;

for (j=1; j<=1aBINmax; j++)

Lambda[j]=Lambda[j]+4;
}

// WriteFile2D(filename3,"Background [nW m~-2 sr~-1]","Redshift","lambda [angstoem]",
zBINmax,laBINmax,Redshift,Lambda,FieldBackTotfreq) ;

// WriteFile2D(filename4,"Background [nW m~-2 sr~-1]","lambda [angstroem]","Redshift",
laBINmax,zBINmax,Lambda,Redshift,FieldBackTotfreqvsz);

}

void Calc_Emissivity(char *filenamel, char *filename2, char *filename3, char * filename4)
{

int i,j;

double lambda,nu,z;

double logRedshift;

double loglambda;

double emissivity, emi_cont;
double k[3],tal1];

FILE *testfile,*steps;

for(i=1;i<=zBINmax;i++)

{

for(j=1;j<=1laBINmax;j++)
{

logRedshift = Redshift[il;
loglambda = Lambdal[j];

z = pow(10,logRedshift);
lambda = pow(10,loglambda) ;
nu = CLIGHT/lambda;

if(z > zMAX ||lambda < LambdaMIN || lambda > LambdaMAX)
emissivity = 0.;
else

{
k[0] = loglambda;
k[1] = interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z)*sToyr;
k[2] = Redshift[il;
ta[0] = Redshift[il;
// emi_cont = integration(Emissivityfreq, logRedshift, logl0(zMAX), k);
// changed back to integration, check shape of Emi
emi_cont = DS_Life * SFR(&Redshift[i], k) * LumiGalfreq(&Redshift[i], k);
// simplified but true for default asummptions

/* begin debugging */
/x if (j==17 && i==91)
{
printf("\nemi: %e\n",emi_cont);
printf("DS_Life: %1f\n",DS_Life);
printf ("SFR: %1f\n",SFR(&Redshift[i], k));
printf("Lumi: %e\n",LumiGalfreq(&Redshift[i], k));
printf("Lumi (by formula): %e\n", 2.*HA*pow((CLIGHT/(pow(10,k[0])*1e-10)),3.)
/CLIGHT/CLIGHT/ (exp( (double) (HA* (CLIGHT/ (pow(10,k[0])*1e-10)) /KBOLTZ/temp))-1.)
*4*PI*r_star*r_star*le7/m_star); // [erg s"-1 Hz"-11);
printf("HA: %e\n",HA);
printf ("PI: %1f\n",PI);
printf("Radius: %1f\n",r_star);
printf ("Temperature: %1f\n",temp);
printf("Redshift: %1f\n",pow(10,Redshift[il));
printf("lambda: %1f\n",pow(10,k[0])*1le-4);
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*/
/* end debugging */
emissivity = emi_cont;

printf ("x");
fflush(stdout) ;
}

if (emissivity>0)

FieldEmiTot[i] [j] = loglO(emissivity);
FieldEmiTotvsz[j]l[i] = loglO(emissivity);
}

else
{
FieldEmiTot[i] [j1 = -41;
FieldEmiTotvsz[j][i] = -41;
}

}
}

testfile = fopen("./OUTPUTDATA/SFR.dat","w");

for(i=1;i<=BIN;i++)
{
double z = i*0.05;
double logl0z = logl0(z);

//printf("step: %i redshift: %1f\n", i, z);
fprintf (testfile,"%1f %1f\n",z,SFR(&logl0z,NULL)); // crude force output!!!
}

fclose(testfile);
steps = fopen("./OUTPUTDATA/steps.dat","w");

for(i=1;i<=zBINmax;i++)
{

double z = pow(10,Redshift[i]);

fprintf (steps,"step: %i redshift: %1f\n",i,z);
}

for(j=1;j<=laBINmax;j++)

Lambda[jl=Lambda[j]1-4;
fprintf (steps,"step: %i wavelength: %1f microns\n", j, pow(10,Lambdaljl));
}

fclose(steps);

WriteFi1e2D(filename1,"Emissivity [erg s™-1 Hz"-1 Mpc‘-3]”,"Redshift",”lambda [microns]",
zBINmax,laBINmax,Redshift,Lambda,FieldEmiTot) ;

WriteFile2D(filename2, "Emissivity [erg s~-1 Hz"-1 Mpc~-3]","lambda [microns]","Redshift",
laBINmax,zBINmax,Lambda,Redshift,FieldEmiTotvsz) ;

for(j=1;j<=laBINmax;j++)

Lambda[jl=Lambda[j]1+4;

}

double Background (double *x, double *k)
{

double erg,emi;

double logz = x[0];

double z_back = pow(10,logz);

double lambda = pow(10,k[0]);

// double einsz = (1.+k[2])/(1.+z_back);

double lambdaS = lambda * (1.+k[2])/(1.+z_back);

double kb[3];

kb[0] = log10(lambdaS);

kb[1] = interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z_back) * sToyr;
kb[2] = pow(10,logz);

// emi = integration(Emissivityfreq,logz,logl0(zMAX),kb); // use integration check in Emi
// emi = 1.; // troubleshoot !!!

emi = DS_Life * SFR(x, kb) * LumiGalfreq(x, kb); // simplified but true for my default assumptions

// erg = emi * dtdz(x,NULL) * einsz * einsz;
erg = emi * dtdz(x,NULL) /* einsz * einsz*/; // debug
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return erg * log(10) * z_back;

}

double Backgroundfreq (double *x, double k)
{

double erg,emi;

double logz = x[0];

double z_back = pow(10,logz);

double lambda = pow(10,k[0]);

double einsz = (1.+z_back)/(1.+k[2]);

double lambdaS = lambda/einsz;

double kbf[3];

kbf [0] = log10(lambdas);

kbf [1] = interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z_back) * sToyr;
kbf [2] = pow(10,logz);

emi = integration(Emissivityfreq,logz,logl0(zMAX),kbf);
erg = emi * dtdz(x,NULL) * einsz;

return erg * log(10) * z_back;
}

double Emissivityfreq (double *x, double *k)
{

double erg, age;

double logz = x[0];

double z_emi = pow(10,logz);

double 1[2];

age = k[1] - interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z_emi)*sToyr;

if (age>DS_Life)

erg=0.;

else

{
1[0] = k[0];
1[1] = age;

erg = LumiGalfreq(x,1) * SFR(x,NULL) * dtdz(x,NULL) * sToyr;
}

return erg * log(10) * z_emi;

double Emissivity (double *x, double *k)
{
double erg, age;
double lambda = pow(10,k[0])*angstroem; // [m]
double nu = CLIGHT/lambda; // [Hz]
double logz = x[0];
double z_emi = pow(10,logz);
double 1[2];

age = k[1] - interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z_emi)*sToyr;

if (age>DS_Life)

erg=0.;

else

{
1[0] = k[0];
1[1] = age;

erg = LumiGal(x,1) * SFR(x,NULL) * dtdz(x,NULL) * sToyr; // [erg s"-1 angstroem™-1 Mpc~-3]

erg = erg * lambda / nu / angstroem; // [erg s™-1 Hz"-1 Mpc~-3]
}

return erg * log(10) * z_emi;

}

double LumiGalfreq(double *x, double *k)
{
double loglambda = k[0];
//double age = k[1];
double erg;
double lambdacal = pow(10,loglambda);
double L_Gal;
/*
if (age>DS_Life)

erg = 0.;
}
else
*/
/7L
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if (loglambda<Lambda[1])

return O.;

else

{
// L_Gal = Blackbody(lambdacal); // original
L_Gal = Blackbodyfreq(lambdacal); // [ .... Hz"-1]

// erg = L_Gal * L_SUN / m_star /angstroem / CLIGHT*(lambdacal*angstroem)*(lambdacal*angstroem);
// lerg s™-1 Hz"-1 M_SUN"-1] original

/* here in frequency intervalls */
erg = L_Gal / m_star; // [erg s™-1 Hz -1 M_SUN"-1]
}
// Y

return erg;

}

double LumiGal(double *x, double *k)
{
double loglambda = k[0];
double age = k[1];
double erg;
double lambdacal = pow(10, loglambda);
double L_Gal;

if (age > DS_Life)
{
erg = 0.;

else

{

if (loglambda<Lambda[1])
return O.;
else
{
L_Gal = Blackbody(lambdacal);

erg = L_Gal / m_star; // [erg s~-1 A~-1 M_SUN"-1]
}
}

return erg;

}

double SFR (double #*x, double *k)
{

double erg,aSFR,bSFR;

double z = pow(10,x[0]);

aSFR = pow(1+SFRmax,-SFRalpha)*SFRnorm;
bSFR = pow(1+SFRmax,SFRalpha-SFRbeta) ;

if (z>zMAX || 2<zMIN)
erg = 0.;

else

{
erg = z<SFRmax ? pow(z+1,SFRalpha)*aSFR : pow(z+1,SFRbeta)*bSFR*aSFR; // [M_sun Mpc~-3 yr~-1]
// erg = 1.; // caution: constant SFR!!

}

return erg;

}

double Blackbody(double lambda)
{
double erg;

lambda = lambda*angstroem; // [m]

erg = 2.*PIxHA*CLIGHT*CLIGHT/(lambda*lambda*lambda*lambda*lambda)/(exp (HA*CLIGHT/
(lambda*KBOLTZ*temp))-1); // [J s7-1 sr™-1 m"-2 m"™-1]

erg = ergx4*PIxr_star*r_star*le7/L_SUN*angstroem; // [L_sun A~-1]

return erg;

}
double Blackbodyfreq(double lambda)
{

double erg,nu;

lambda = lambda*angstroem;
nu = CLIGHT/lambda;

erg = 2.xHAxpow(nu,3.)/CLIGHT/CLIGHT/ (exp((double) (HA*nu/KBOLTZ/temp))-1.); // [J s”-1 sr°-1 m~-2 Hz"-1]
erg = erg*4+PI*r_star*r_starxle7; // [erg s™-1 Hz -1]

return erg;

26



A.2 cosmo.c

/* Debugging */

double Backgrounddebug (double *x, double *k)
{

double erg,emi;

double logz = x[0];
double z_back = pow(10,logz);
double lambda = pow(10,k[0]);

// double einsz = (1.+k[2])/(1.+z_back);

double lambdaS = lambda * (1.+k[2])/(1.+z_back);

double kb[3];

kb[0] = log10(lambdaS);

kb[1] = interpol(Lookupz,Lookuptime,BIN,z_back) * sToyr;
kb[2] = pow(10,logz);

// emi = integration(Emissivity,logz,logl0(zMAX),kb); // use this until problem fixed
// emi = 1.; // troubleshoot !!!

emi = DS_Life * SFR(x, kb) * LumiGalfreq(x, kb); // should do the same as in Calc_Emissivity, but won’t work (yet)

// erg = emi * dtdz(x,NULL) * einsz * einsz;
erg = emi * dtdz(x,NULL); // debug

return emi;

}

double Blackbodyfreqdebug(double lambda)
{

double erg,nu;

lambda = lambda*angstroem;
nu = CLIGHT/lambda;
double HAdurchK = HA/KBOLTZ;

erg =/* 2.*¥PIxHA*pow(nu,3.)/CLIGHT/CLIGHT/*/ (exp((double) (nuxHAdurchK/temp))-1.); // [J s"-1 sr"-1 m"-2 Hz"-1]
// erg = ergx4*PI*r_star*r_star*1e7/L_SUN; // [L_sun Hz"-1]

return erg = exp(nuxHAdurchK/temp) ;

A.2 cosmo.c

#include <stdio.h>
#include <math.h>
#include "constants.h"
#include "myutil.h"
#include "integrationnew.h"
#include "cosmo.h"
#include "input.h"

double LookbackTime(double *x, double *k)
{

double z = x[0];

double IntUp = 3.;

double erg = integration(logEquationofz, logl0(z), IntUp, x) / (h0*100./MpcToKm) ;
return erg; //[s]

}

double logEquationofz(double *x, double *k)
{

double z = pow(10, x[0]);

double zplusl = z+1.;

return 1./(zplusi*sqrt((OmegaM*zplusi+OmegaR)*zplusi*zplusi+Omegal)) * log(10) * z;
¥

double dtdz(double *x, double *k)
{
double z = pow(10, x[0]);
double zplusl = z+1.;

double E = Eofz(&z, NULL);
return 1./(Exzplus1*h0*100/MpcToKm) ;
}

double Eofz(double *x, double *k)
{
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double z = x[0];

double zplusl = z+1.;

double Eq = zplusl*zplusl*zplusl*OmegaM+zplusl*zplusl*OmegaR+OmegaL;
return sqrt(EqQ);

A.3 myutil.c

#include <stdio.h>
#include <math.h>
#include "constants.h"
#include "nrutil.h"
#include "input.h"
#include "cosmo.h"

// struct table {double z; double time;};

void ReadFile2D(char *filename, int fileBin, double *xfile, double *yfile)

{
int i;
char test=’#’;
char helpc;
FILE *ffile;
// double help;
printf("\n Reading %s ...\n\n", filename);
ffile = fopen(filename,"r");
while(test=="#)
fscanf (ffile,"%s%*["\nl", &test);
helpc=test;
if (helpc=="#’ || helpc=="-’);
else
printf ("\n*** ERROR *** Format ReadFile2D *** %c \n",helpc);
printf("readfile: %c\n", test);
s
for (i=1;i<=fileBin;i++)
{
fscanf (ffile,"%1£", &xfilel[il);
fscanf (ffile,"}1f\n", &yfilelil);
printf("ReadFile2D: %e %e \n", xfile[il, yfile[il);
printf("\n");
}
fclose(ffile);
}

void WriteFile2D(char *filename, char *fileTitel, char *fileXtitel, char *fileYtitel, int xBIN, int yBIN, double *xfile, double *yfile,
double **FileField)
{
FILE *ffile;
int 1i,j;
// fprintf(stderr,"%s", fileTitel);
ffile = fopen(filename,"w");

fprintf(ffile,"# hs \n",fileTitel);
fprintf(ffile,"# first row : %hs \n",fileXtitel);

fprintf (ffile,"# first column : %s \n",fileYtitel);

fprintf (ffile,"# \n");

fprintf (ffile,"\n#");
for(i=1;i<=xBIN;i++)

{
fprintf (ffile," %i ",1);

for(i=1;i<=xBIN;i++);

fprintf (ffile," %e ", pow(10,xfilel[il));
¥

fprintf (ffile,"\n");
for(i=1;i<=yBIN;i++)
{ fprintf (ffile,"%e ", pow(10,yfile[il));
for(j=1;j<=xBIN;j++)
if(powElO,FileField[j][i])<1e—48)
FileField[j][i]=-48;

fprintf(ffile," %e ",pow(10,FileField[j][il));
}
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fprintf (ffile,"\n");
¥

fclose(ffile);

printf("\n Wrote ’’¥%s’’\n", filename);

void WriteFile(char *filename, char *fileTitel, char *fileXtitel, char *fileYtitel, int xBIN, int yBIN,
double *xfile, double *yfile, double **FileField)
{
FILE *ffile;
int i,j;
ffile = fopen(filename,"w");
fprintf (ffile,"# %hs \n", fileTitel);
fprintf(ffile,"# first row : %s \n",fileXtitel);
fprintf(ffile,"# first column: %s \n",fileYtitel);
fprintf (ffile,"# \n");
fprintf (ffile,"\n#");

for(i=1;i<=yBIN;i++)
fprintf(ffile," %e", pow(10,yfile[i*(laBINmax/yBIN)1));

for(i=1;i<=xBIN;i++)

{
fprintf (ffile," %e", pow(10,xfilelil));
for(j=1;j<=yBIN;j++)
{

fprintf (ffile," %e", pow(10,FileField[i] [j*(1aBINmax/yBIN)1));
¥

fprintf(ffile,"\n");
¥

fclose(ffile);
printf("\n Wrote ’’%s’’\n",filename);
;* Initialising Redshift linear */
void IniRedshiftLin(double *x,int xBINmax)
int i;
for(i=1;i<=xBINmax;i++)
x[1]1=(50./xBINmax)*i;
s
¥
//---Initialising logl0 steps---//

void IniRedshift(double *x, int xBINmax)

{
int i;
for(i=1;i<=xBINmax;i++)
{
x[i] = -4.+((i-1.)/(xBINmax-1.)%5.699); // z ranges from 0.0001 till 50
}
void IniLambda(double *y, double *z, int yBINmax)
{
int i;
for(i=1;i<=yBINmax;i++)
{
y[il = 2.+((i-1.)/(yBINmax-1.)*11.3); // lambda ranges from 10°2 till 2%10°13 ANGSTROEM
z[i]l = 1logl0(CLIGHT)-y[i];
}
}

//---Initialising Lookuptable---//

void IniLookup(double *x, double *y, int BIN)
{
int k;
for (k=1;k<=BIN;k++)
{
double zt;
x[k] = (k-1.)/(BIN-1.)%52;
zt = x[k];
y[k] = LookbackTime (&zt,NULL) ;
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A.4 nrutil.c

/*---numerical utilities---*/

#include <stdio.h>
#include <stddef.h>
#include <stdlib.h>
#include "input.h"
#define NR_END 1
#define FREE_ARG charx

/* Numerical Recipes standard error handler */
void nrerror (char error_text[])

{
void exit();
fprintf (stderr,"Numerical Recipes run-time error...\n");
fprintf (stderr,"%s\n", error_text);
fprintf (stderr,"...now exiting to system...\n");
exit(1);

}

/* allocate a struct table vector with subscript range v([nl...nh] */
/* struct table *tvector(long nl, long nh)
{

struct table *t;

t=(struct table *)malloc((size_t) ((nh-nl+1+NR_END)*sizeof (struct table)));
if (1t)

nrerror("allocation failure in tvector()");
return t-nl+NR_END;

}

free a struct table vector allocated with tvector ()
void free_tvector(struct table *t, long nl, long nh)
{
free ((FREE_ARG) (t+nl-NR_END));
}
*/
/* allocate a double vector with subscript range v[nl...nh] */
double *vector(long nl, long nh)

double *v;

v=(double *)malloc((size_t) ((nh-nl+1+NR_END)*sizeof (double)));
if (tv)

nrerror("allocation failure in vector(O");
return v-nl+NR_END;

¥

/* free a double vector allocated with vector () */
void free_vector(double *v, long nl, long nh)
{

free ((FREE_ARG) (v+nl-NR_END));

/* allocate a double matrix with subscript range m[nrl...nrh] [ncl...nch] */
double **matrix(long nrl, long nrh, long ncl, long nch)
{

long i, nrow=nrh-nrl+l, ncol=nch-ncl+i;

double **m;

/* allocate pointers to rows */

m=(double **) malloc((size_t) ((nrow+NR_END)*sizeof (double*)));
if (!m) nrerror("allocation failure 1 in matrix()");

m += NR_END;

m -= nrl;

/* allocate rows and set pointers to them */

m[nrl]=(double *) malloc((size_t) ((nrow*ncol+NR_END)*sizeof (double)));
if (!m[nrl]) nrerror("allocation failure 2 in matrix()");

m[nrl] += NR_END;

m[nrl] -= ncl;

for (i=nrl+1;i<=nrh;i++) m[i]=m[i-1]+ncol;
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/* return pointer toarray of pointers to rows */
return m;

}

/* free a double matrix allocated by matrix() */
void free_matrix(double **m, long nrl, long nrh, long ncl, long nch)
{

free ((FREE_ARG) (m[nrl]+ncl-NR_END));

free ((FREE_ARG) (m+nrl-NR_END));

A.5 integrationnew.c

/* integration via gaussian quadrature using legendre polynoms */

#include <math.h>

#include "integrationnew.h"
#include "nrutil.h"

// #include "integrationtest.h"
#define EPS 3.0e-11

int MAX=80;

// actuall integration //

double integration(double(*func)(double *,double *), double a, double b, double *k)
{

int j,i,m,n;

double xr,xm,/*dx,*/erg;

double *x,*w;

x=vector(1,1000);
w=vector(1,1000);

xm=0.5%(b+a); // meanvalue
5x(b-a); // stepwidth

m=(MAX+1) /2;
n=MAX;

for (i=1;i<=m;i++)

{
x[i]=xm-xr*xx[i];
x[n+1-i]=xm+xr*xx[i];
wlil=xr*ww[i];
wln+1-il=wli];

}

for (j=1;j<=MAX;j++)
erg += wljl*func(&x[jl,k);

¥

free_vector(x,1,1000) ;

free_vector(w,1,1000);

return erg;

}
// calculation of abscissas and weights //

void Inigauleg(double x[], double w[l)

{

int m,j,i;

double z1,z,pp,p3,p2,pl;

int n = MAX;

m=(n+1)/2;

// xm=0.5;

// x1=0.5;

for (i=1;i<=m;i++)

{
z=cos(3.141592654*(i-0.25)/(n+0.5)) ;
do
{

pi1=1.0;

p2=0.0;

for (j=1;j<=n;j++)
p3=p2;
p2=p1;

p1=((2.0%j-1.0)*z*p2-(j-1.0)*p3)/j;
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}
pp=n*(z*p1-p2)/(z*z-1.0);
zl=z;
z=z1-p1/pp;
}
while (fabs(z-z1)>EPS);
x[il=z;
x[n+1-i]=z;
w[i]=2.0/((1.0-z*z)*pp*pp) ;
wln+1-i]=w[il;
}
}

A.6 interpol.c

#include <stdio.h>
#include <math.h>
#include "interpol.h"
#include "input.h"

int locatemin(double x[],int BIN, double z)

{
int erg,il;
if(z < x[1])
{
printf ("Error %1f out of range!\n",z);
return 1;
else if(z > x[BIN])
{
printf ("Error %1f out of range!'\n",z);
return BIN;
¥
else
for(il=1;i1<=BIN;il++)
{
if (x[i1] >= 2)
{
erg = il-1;
il = BIN+1;
}
}

return erg;

double interpol(double *x, double *y,int BIN, double val)
{
int jot = locatemin(x,BIN-1,val);

if(x[1] > val || val > x[BIN])
{
printf ("Error in locate...\n");
return O.;
}
else
return (y[jot+1]1-y[jotl)/(x[jot+1]-x[jot])*(val-x[jot])+y[jotl;

A.7 constants.c und input.c

#include <stdio.h>

const double SFRmax = 2.;
const double SFRnorm = le-4;
const double SFRalpha = 9.;
const double SFRbeta = 0.;

const double r_star = 71e10; // [m]
const double m_star = 600.; // [M_SUN]
const double temp = 8.5e3; // [K]
const double DS_Life = 1e6; // [a]

const double r_sun = 6.957e8; // [m]
const double m_sun = 1.; // [M_SUN]
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const

const
const
const
const

const
const
const

double

double
double
double
double

temp_sun = 5778.; // [K]

zMIN = 10.;

zMAX = 30.;
LambdaMIN = 91.;
LambdaMAX = 1lel4;

int zBINmax = 100;
int laBINmax = 1000;
int BIN = 10000;

/* cosmological constants */

const
const
const
const

double
double
double
double

OmegaM = 0.27;

Omegal. = 0.73;

OmegaR = 0.;

hO = 0.705; // [100 Km s~-1 Mpc~-1]

/* natural constants */

const
const
const
const
const

double
double
double
double
double

PI = 3.1415926535;

HA = 6.62606896e-34; // [Js]
CLIGHT = 2.99792458e8; // [m\s]
KBOLTZ = 1.3806504e-23; // [J\K]
L_SUN = 3.826e33; // [erg\s]

/* calculation factors */

const
const
const
const
const

double
double
double
double
double

IMAX = 1001; // Binlaenge

angstroem = 1e-10; // meter to angstroem
sToyr = 1./(60.%60.%24.%365.);

MpcToKm = 1e6%3.09e13;

MpcTom = 1e6%3.09e13*1e3;
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