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Die Entstehungsges
hi
hte der di
hten Kerne von Cdm-Halos

Im Zusammenhang mit der zentralen Struktur Dunkler Halos gibt es einander widerspre
hende Aussa-

gen aus numeris
hen Simulationen und der Beoba
htung von galaktis
hen Rotationskurven. W

�

ahrend

in theoretis
hen Arbeiten

�

ubereinstimmend singul

�

are Di
htepro�le �(r) / r

��

mit � � 1 in Zen-

trumsn

�

ahe gefunden wurden, spre
hen Beoba
htungen f

�

ur Innenberei
he mit konstanter Di
hte. Ver-

s
hiedene Versu
he seitens der Theorie, dur
h modi�zerte Modelle der Haloformation oder ver

�

anderter

Eigens
haften der Dunklen Materie die beoba
htete Struktur zu rekonstruieren sind bis heute ges
hei-

tert. In der vorliegenden Arbeit soll im Rahmen kosmologis
her N-K

�

orper-Simulationen untersu
ht

werden, wie si
h eine lokal begrenzte Ver

�

anderung der kosmologis
hen Anfangsbedingungen auf die

Struktur der Dunklen Halos bei z = 0 auswirkt. Dazu wurde mit Hilfe eines bereits vorhandenen

hierar
his
hen Tree
odes, der um die M

�

ogli
hkeit eines expandierenden Simulationsvolumens erweitert

wurde, und der Spezial-Hardware Grape eine Reihe von Simulationen mit unters
hiedli
hen kos-

mologis
hen Parametern dur
hgef

�

uhrt, und darin eine Anzahl hinrei
hend aufgel

�

oster Dunkler Halos

identi�ziert. Wie si
h zun

�

a
hst zeigte, stammt die Materie, die die Halozentren besiedelt stets aus

primordialen Gebieten mit lokal maximaler Di
hte. Dies gilt glei
herma�en f

�

ur Halos, die in ihrer Ent-

wi
klung einen oder mehrere ,,equal mass merger" erleiden, wie au
h f

�

ur sol
he, die vornehmli
h dur
h

den dynamis
h weniger komplexen Vorgang der kontinuierli
hen Akkretion von Materie entstehen.

Bei einer Anzahl zuf

�

allig ausgew

�

ahlter Vertreter beider Klassen wurden die Ges
hwindigkeitsvektoren

der ,,Kernmaterie" bei hoher Rotvers
hiebung in willk

�

urli
her Weise ver

�

andert und unter sonst iden-

tis
hen Bedingungen wiederholt simuliert. Wie si
h zeigte, nimmt eine derartige lokale Ver

�

anderung

der Anfangsbedingungen einen kaum merkli
hen Ein
uss auf die zentrale Struktur Dunkler Halos. Die

E�ektivit

�

at ,,heftiger Relaxation" ist o�ensi
htli
h ho
h genug, um das wiederholt gefundene univer-

selle Di
htepro�l zu erzeugen. Ein L

�

osung des Di
hteproblems der Halozentren kann auf diesem Wege

ni
ht errei
ht werden.

The Formation History of the Dense Cores of Cdm-Halos

Con
erning the 
entral stru
ture of dark matter halos, there are in
onsistent statements 
oming from

numeri
al simulations and observations of gala
ti
 rotation 
urves. While theoreti
al work �nds singu-

lar density pro�les �(r) / r

��

with � � 1 near the 
enter, observations argue for 
entral regions with


onstant densities. Various attempts on the part of theory to reprodu
e the observed stru
ture by

modi�ed models of halo formation and evolution have failed until now. The aim of the present work is

to investigate the e�e
t of a lo
ally restri
ted modi�
ation of the 
osmologi
al initial 
onditions on the

stru
ture of dark haloes at z = 0, using 
osmologi
al N-body simulations. For this purpose a series of

simulations has been 
arried out using an already available hierar
hi
al Tree
ode | whi
h was exten-

ded to treat 
omoving 
oordinates | and the spe
ial purpose hardware Grape. As it turns out, the

matter whi
h o

upies the halo 
enters always originates from primordial regions of lo
al maximum

density. This is valid for halos su�ering a number of "equal mass mergers" during their formation as

well as for those whi
h form primarily by the dynami
ally less 
omplex pro
ess of 
ontinuous a

retion.

The simulations were repeated under identi
al 
onditions for a randomly 
hosen number of haloes of

either 
lass with only the velo
ity ve
tors of the "
ore matter" arbitrarily modi�ed. We �nd that su
h

a lo
al modi�
ation of the initial 
onditions does not noti
eably a�ekt the inner stru
ture of dark

haloes. The e�e
tiveness of "violent relaxation" is obviously high enough to produ
e the universal

numeri
al density pro�le. Hen
e, a solution to the density problem of the halo 
enters is unrea
hable

this way.





Sokrates: Man wird zwar die Gestirne,

diese Zierden des Himmels, f

�

ur das

S
h

�

onste und Regelre
hteste halten un-

ter allem Si
htbaren, aber da sie nun

mal im Si
htbaren gebildet sind, so wird

man zugeben, dass sie weit hinter dem

Wahrhaften zur

�

u
kbleiben, n

�

amli
h hin-

ter dem, in wel
hem si
h die Ges
hwin-

digkeit, wel
he ist, und die Langsamkeit,

wel
he ist, na
h der wahrhaften Zahl

und allen wahrhaften Figuren gegenein-

ander bewegen und, was darin ist, mit

si
h f

�

uhren. Dies ist denn nur mit dem

Verstand zu fassen, ni
ht dur
h das Ge-

si
ht. Oder meinst du etwa?

Glaukon Nimmermehr.

Platon, Der Staat, VII, 529
-d
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Einleitung

Das gegenw

�

artige Bild der Kosmologie ist in zahlrei
hen Aspekten gepr

�

agt vom Begri� der

Dunklen Materie. Vertraut man der seit langem etablierten Theorie der primordialen Synthese

der lei
hten Elemente, so liefert baryonis
he Materie einen Anteil von h

�

o
hstens 5% der kriti-

s
hen Di
hte des Universums. Sowohl neuere Beoba
htungen, wie etwa diejenigen im Rahmen

des Supernova Cosmology Proje
ts, als au
h die Theorie der kosmis
hen In
ation spre
hen

klar f

�

ur einen h

�

oheren Anteil der gesamten Materie an der kritis
hen Di
hte. Jedes Modell

der Bildung gro�skaliger kosmologis
her Strukturen ohne Dunkle Materie widerspr

�

a
he den

Cobe-Beoba
htungen von 1992, wona
h die Amplituden der Temperatur
uktuationen in der

kosmis
hen Hintergrundstrahlung ledigli
h von der Gr

�

o�enordnung Æ�=� � 10

�5

sind. Im

Hinbli
k darauf w

�

are na
h gegenw

�

artiger Au�assung eine Ausbildung kosmologis
her Struk-

turen mit ihren heute zu beoba
htenden Di
htekontrasten ohne die ,,Hilfe" Dunkler Materie

ni
ht denkbar.

In ebenso deutli
her Weise spre
hen Beoba
htungen von eher ,,extragalaktis
her" denn kos-

mologis
her Natur f

�

ur die

�

uberragende Bedeutung der Dunklen Materie. So ist die Dynamik

von Galaxienhaufen nur zu verstehen unter der Annahme einer gemeinsamen, gravitativ do-

minierenden Komponente, in die die si
htbaren Galaxien quasi eingebettet sind. S
hlie�li
h

| und damit n

�

ahern wir uns dem Gegenstand der vorliegenden Arbeit | sind die 
a
hen

Rotationspro�le der si
htbaren Komponenten von S
heibengalaxien ni
ht dur
h den alleini-

gen Ein
uss ihrer selbst zu erkl

�

aren. Es gilt l

�

angst als gesi
hert, dass diese S
heiben nur einen

Bru
hteil der Materie eines vielfa
h massiveren Systems darstellen; den dominierenden Anteil

bildet ein Halo jener Dunklen Materie.

Die Struktur Dunkler Halos, insbesondere der radiale Verlauf ihrer Di
hte, ist bis heute

ni
ht vollst

�

andig gekl

�

art. Auf Navarro et al. (1996b, 1997) geht die Au�assung zur

�

u
k, dass

die Di
htepro�le aller Dunkler Halos eine Ein-Parameter-Familie bilden und damit dur
h eine

universelle Funktion bes
hreibbar sind. Nahezu allen Arbeiten auf der Grundlage numeris
her

Simulationen hierzu stellen fest, dass die Di
hte in der Umgebung des Zentrums gem

�

a� �(r) /

r

��

rapide ansteigt, wobei � � 1. Im Gegensatz dazu s
heinen zahlrei
he Messungen von

Rotationskurven | insbesondere von Dunkle-Materie-dominierten Zwerggalaxien | darauf

hin zu deuten, dass die Di
hten in den Halozentren von konstantem Wert sind. Theorie und

Beoba
htung wiederspre
hen einander in diesem Punkte. Entspre
hend gro� sind bis heute

die Bem

�

uhungen, zu einem einheitli
hen Bild zu gelangen. S

�

amtli
he Versu
he, die Theorie

der Entwi
klung der Dunklen Halos so zu erg

�

anzen oder zu modi�zieren, dass die zentrale

Singularit

�

at in der Di
hte vermieden werden k

�

onnte, waren letztli
h zum S
heitern verurteilt.

Dabei konzentrieren si
h Ideen imWesentli
hen auf die ungekl

�

arte Natur der Dunklen Materie

und ihrer dynamis
hen Eigens
haften.

In der hier vorliegenden Arbeit soll untersu
ht werden, inwieweit eine Ein
ussnahme auf

die zentrale Struktur Dunkler Halos m

�

ogli
h ist dur
h gezielte lokale Ver

�

anderungen der

1



2 INHALTSVERZEICHNIS

Anfangsbedingungen | also der Phasenraumverteilung der Dunklen Materie bei sehr hoher

Rotvers
hiebung. Dabei ist es zun

�

a
hst unwesentli
h, ob und wie die konkrete Umverteilung

der Dunklen Materie im Phasenraum physikalis
h motiviert ist; vielmehr kommt es darauf an,

den prinzipiellen E�ekt sol
h einer Ein
ussnahme zu untersu
hen, um gegebenenfalls darauf

gr

�

undend die beoba
htete Struktur Dunkler Halos im Rahmen kosmologis
her Simulationen

konsistent zu erhalten. Damit eng verbunden ist die Frage na
h der kosmologis
hen Herkunft

der Materie in den Halozentren. Es wurde untersu
ht, wel
her Zusammenhang zwis
hen jener

Materie und dem Di
htefeld des fr

�

uhen Universums besteht. Dies ist n

�

otig, um ausgezei
hnete

Gebiete zu de�nieren, in denen die Anfangsbedingungen sinnvoller Weise zu

�

andern sind.

Als ,,Versu
hsplattformen" hierf

�

ur dienen, wie s
hon angedeutet, kosmologis
he Simula-

tionen von sto�freier, kalter Dunkler Materie. Trotz der weitgehend unbekannten Natur der

Dunklen Materie, herrs
ht do
h ein allgemeiner Konsens dar

�

uber, dass es si
h bei ihr um ein

sto�freies System handelt, dessen Dynamik allein dur
h den Ein
uss eines selbstkonsistenten

globalen Potenzials bestimmt wird. Dank der dominierenden Rolle der Dunklen Materie kann

im Rahmen kosmologis
her Re
hnungen in guter N

�

aherung darauf verzi
htet werden, die kom-

pliziertere Physik ,,si
htbarer" Materie mit einzubeziehen. F

�

ur die Dur
hf

�

uhrung von Sto�-

freien Simulationen standen am Max-Plan
k-Institut f

�

ur Astronomie der Barnes-Hut-Tree
ode

zur Verf

�

ugung sowie mehrere Boards der Spezial-HardwareGrape. Eine Kombination beider

Komponenten erm

�

ogli
ht numeris
he N-K

�

orper-Simulationen mit bis zu 3 � 10

6

Teil
hen |

innerhalb eines Zeitraums von allerdings mehreren Wo
hen. Hier gilt es, einen Kompromiss

zwis
hen hoher numeris
her Au


�

osung und einem realistis
hen Zeitaufwand einzugehen.

Dem kosmologis
hen Rahmenmodell gilt ein hohes Ma� an Aufmerksamkeit in der vor-

liegenden Arbeit. Das Cdm-Paradigma | das ,,bottom-up"-Modell hierar
his
her Struk-

turbildung mit kalter Dunkler Materie | stellt bis dato das erfolgrei
hste Rahmenmodell

zur Strukturformation dar. Seine S
hw

�

a
hen sind denno
h un

�

ubersehbar, wenn man die

Auspr

�

agung kleinskaliger Strukturen im Modell mit der Beoba
htung konfrontiert. Denn of-

fensi
htli
h liegt etwa die tats

�

a
hli
he H

�

au�gkeit von Zwerggalaxien, wie man sie z.B. in der

Lokalen Gruppe z

�

ahlt, um einen Faktor von mehr als 10

2

unter dem, was aufgrund von Cdm-

Simulationen zu erwarten w

�

are. Ebenso k

�

onnte das Problem der

�

uberdi
hten Halozentren {

wie s
hon erw

�

ahnt | eine Unzul

�

angli
hkeit des Cdm-Modells sein.

Beoba
htungsergebnisse aus vers
hiedenen Projekten haben in den letzten 3 Jahren der

Kosmologis
hen Konstante zu einer Renaissan
e verholfen, mit der Konsequenz, dass das bis-

herige Cdm-Standard-Modell mit den Parametern 


matter

= 1 und � = 0 abgel

�

ost wurde

dur
h ein Modell mit den Parametern 


matter

= 0:3 und � = 0:7. Dem wurde in der vorlie-

genden Arbeit Re
hnung getragen.

Die Arbeit widmet si
h zun

�

a
hst in der notwendigen Ausf

�

uhrli
hkeit dem allgemeinen kos-

mologis
hen Rahmenmodell (Kap. 1), bevor in einem eigenem Abs
hnitt die Theorie der

Strukturbildung zu erl

�

autern ist (Kap. 2). Ein weiteres Kapitel widmet si
h ans
hlie�end

der Physik sto�freier N-K

�

orper-Systeme, den Grundlagen zu ihrer Untersu
hung mit Hil-

fe numeris
her Simulationen sowie den kosmologis
hen Anfangsbedingungen (Kap. 3). Im

Hauptabs
hnitt (Kap. 4) wird ausf

�

uhrli
h auf das Problem der di
hten Halozentren eingegan-

gen, bevor die Ergebnisse der vers
hiedenen numeris
hen Simulationen eingehend diskutiert

werden. Eine kurze Zusammenfassung sowie ein Ausbli
k auf weitergehende Fragen bilden

den Abs
hluss der Arbeit.
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Vor dem Einstieg in die eigentli
he Arbeit, ist es mir ein Anliegen, einige Bemerkungen

�

uber den man
hmal

leidigen Gebrau
h der Spra
he zu verlieren. Der vorliegende Gegenstand und | vor allem | die Gewohnheit

bringen es mit si
h, dass Vieles am besten und bequemsten dur
h den Gebrau
h der in der Bran
he etablierten

englis
hspra
higen Begri�e zu bezei
hnen ist. Meist lassen si
h die gel

�

au�gen englis
hen Fa
hbegri�e ohnehin

nur s
hwer

�

ubersetzen. Ein allzu hemmungsloses Dur
heinenader von deuts
hem und fremdspra
higem Voka-

bular gilt indes als ,,s
hle
hter Stil". Na
hdem i
h anfangs bem

�

uht war, dieser Regel soweit m

�

ogli
h Re
hnung

zu tragen, habe i
h mi
h mit forts
hreitender Dauer der Nieders
hrift g

�

anzli
h davon verabs
hiedet, da die

Lage ho�nungslos zu werden s
hien. . .

Dieselbe Zunahme an Glei
hg

�

ultigkeit wird man bei der Bea
htung der neuen Re
hts
hreibregeln �nden.

Hiervon habe i
h letztli
h nur

�

ubernommen, was mir sinnvoll ers
heint, bzw. was i
h verstanden habe.

Bran
hen

�

ubli
he Abk

�

urzungen englis
her Begri�e (wie etwa Cdm, Hdm Fof, . . . ) wurden unver

�

andert

�

ubernommen und stets in Small Capitals gesetzt. Ein

�

Uberbli
k

�

uber die verwendeten Abk

�

urzungen soll

diese Einleitung abs
hlie�en.

Cdm Cold Dark Matter

Cmb Cosmi
 Mi
rowave Ba
kground

Cobe Cosmi
 Mi
rowave Ba
kground Explorer

Dm Dunkle Materie

Grape Gravity Pipeline

Hdm Hot Dark Matter

�
dm Cdm-Modell mit Kosmologis
her Konstante

Lsb Low Surfa
e Brightness

Ma
hos Massive Cold Halo Obje
ts

Nfw Navarro-Frenk-White

O
dm Cdm-Modell mit o�ener Geometrie

Ps Press-S
he
hter

Rwm Robertson-Walker-Metrik

S
dm Standard Cdm-Modell

Wimps Weakly Intera
ting Massive Parti
les
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Kapitel 1

Der kosmologis
he Rahmen

Das Verst

�

andnis der Eigens
haften von Galaxien und den sie umgebenden Dunklen Halos

setzt eine detaillierte Kenntnis der Entwi
klung des Kosmos als Ganzem voraus. W

�

ahrend

der Epo
he der In
ation werden na
h heutiger Ansi
ht die makroskopis
hen Fluktuationen des

Di
htefeldes generiert. Die ans
hlie�ende Entwi
klung des Di
htekontrastes h

�

angt ma�gebli
h

vom Zustand der Materie und ihrer We
hselwirkung mit dem Strahlungsfeld ab. Solange die

baryonis
he Materie in ionisierter Form existiert kann der Di
htekontrast ledigli
h derDunklen

Materie anwa
hsen. Na
h der Entkopplung von Strahlung und Materie ist unter anderem die

Expansionsrate des Universums daf

�

ur verantwortli
h, bei wel
hen Rotvers
hiebungen Objekte

bestimmter Masse das Universum bev

�

olkern.

In diesem einf

�

uhrenden Abs
hnitt sollen die theoretis
hen Grundlagen in ihren wesentli
hen

Z

�

ugen dargestellt werden. Besonderes Augenmerk wird dabei auf Aspekte geri
htet, die f

�

ur die

Bildung kosmis
her Strukturen relevant sind. Andere wi
htige Themen, wie die primordiale

Nukleosynthese oder Alternativen zur In
ation (kosmis
he Strings), m

�

ussen hier weitgehend

unber

�

u
ksi
htigt bleiben.

1.1 Das kosmologis
he Standardmodell

Grundlage f

�

ur das Geb

�

aude der modernen Kosmologie ist das Konzept des sog. hei�en Ur-

knalls. F

�

ur die Annahme, dass das Universum in einem Zustand unendli
h hoher Di
hte und

Temperatur seinen Anfang nahm, liegen vers
hiedene Hinweise vor. (1) E. Hubble bewies

Ende der 20er Jahre die Existenz extragalaktis
her Objekte sowie die Expansion des Univer-

sums (Hubble & Humason, 1931). (2) Der kosmis
he Mikrowellen-Hintergrund (Cmb, Cosmi


Mi
rowave Ba
kground) liefert als nahezu perfekte S
hwarzk

�

orperstrahlung einen ents
heiden-

den Hinweis auf die Existenz eines fr

�

uhen hei�en sowie ho
hgradig homogenen Zustandes des

Universums im thermodynamis
hen Glei
hgewi
ht. (3) Die letztgenannte Annahme re
htfer-

tigt eine Anwendung der einfa
hen thermodynamis
hen Gesetze, um die Synthese der Ele-

mente zu rekonstruieren (siehe etwa Wagoner et al., 1967). Die theoretis
hen Vorhersagen

stimmen sehr gut mit den beoba
hteten H

�

au�gkeiten von Wassersto�, Helium und weiterer

lei
hter Elemente

�

uberein. (4) S
hlie�li
h erlaubt die Entde
kung

1

der bereits fr

�

uher postulier-

ten kleinen Fluktuationen (Bennett et al., 1996) im sonst isotropen Mikrowellen-Hintergrund

die Rekonstruktion der Bildung kosmis
her Strukturen im Rahmen des Urknall-Modells.

1

1992 dur
h den Fors
hungssatelliten COBE (COsmi
 Ba
kground Explorer)

5
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Das Konzept des hei�en Urknalls hat si
h im Laufe der Jahrzehnte als unumstrittenes

Rahmenmodell in der Kosmologie etabliert.

1.1.1 Das Friedmann-Lemaitre-Universum

Am Anfang aller mathematis
hen Kosmologie stehen die Feldglei
hungen der Allgemeinen

Relativit

�

atstheorie. Sie stellen einen Zusammenhang her zwis
hen einer Massenverteilung,

ausgedr

�

u
kt dur
h den Energie-Impulstensor T

ik

und der Geometrie (bzw. der Metrik g

��

)

der Raumzeit:

R

��

�

1

2

g

��

R = ��T

��

(1.1)

mit � = 8�G


�1

. Hier ist G = 6:672 � 10

�11

Nm

2

kg

�2

die Gravitationskonstante und


 � 3 � 10

8

ms

�

1 die Li
htges
hwindigkeit. Der Riemanns
he Kr

�

ummungstensor R

��

und

der Ri

i-Skalar R sind Funktionen der Metrik. Eine Ableitung der Feldglei
hungen �ndet

si
h bei Flie�ba
h (1998). Einf

�

uhrungen in die Gebiete der Riemanns
hen Geometrie und

der Allgemeinen Relativit

�

atstheorie geben z.B. Islam (1992), Sexl & Urbantke (1975) oder

Flie�ba
h (1998).

Glei
hung (1.1) ersetzt die Potenzialglei
hung der Newtons
hen Theorie und stellt ein Sy-

stem von 10 partiellen Di�erentialglei
hungen 2. Ordnung zur Bestimmung der Metrik g

��

dar. (Zehn Glei
hungen, denn �; � = f0; 1; 2; 3g und aufgrund der Isotropie des Raumes ist

der metris
he Tensor symmetris
h. 6 der 16 Glei
hungen kommen deshalb doppelt vor.) Die

Glei
hungen sind ni
htlinear in der 1. Ableitung, was das Finden exakter L

�

osungen sehr er-

s
hwert. Der physikalis
he Grund f

�

ur die Ni
htlinearit

�

at der Theorie ist (wie au
h bei der

starken We
hselwirkung) die Tatsa
he, dass das Feld mit si
h selbst we
hselwirkt.

Einer Bes
hreibung der Dynamik des Universums im Rahmen der Allgemeinen Relativi-

t

�

atstheorie geht eine fundamentale Annahme voraus, die man als kosmologis
hes Prinzip

bezei
hnet. Es postuliert, dass das Universum auf hinrei
hend gro�en Skalen

�

uberall isotrop

und homogen

2

ist. Diese Annahme wird unter anderem dur
h die au�erordentli
he Isotropie

der kosmis
hen Hintergrundstrahlung gest

�

utzt. Das kosmologis
he Prinzip ist die einzige

Randbedingung, der die Wahl des Energie-Impuls-Tensors T

��

| also der Massenverteilung

| in Gl. (1.1) unterliegt. Die Translations- und Rotations-Invarianz gilt ebenso f

�

ur die

Kr

�

ummung

3

des Raumes. Bei der Su
he na
h einer L

�

osung der Einsteins
hen Feldglei
hungen

kommt also nur eine Metrik g

��

f

�

ur die vierdimensionale Raumzeit in Betra
ht, die eine

konstante Kr

�

ummung im dreidimensionalen Unterraum bes
hreibt (,,maximal symmetris
her

Unterraum"). Im Zweidimensionalen gibt es genau drei maximal symmetris
he R

�

aume, die

Fl

�

a
he konstanter positiver, negativer und vers
hwindender Kr

�

ummung (also Kugel


�

a
he,

Hyperboloid und Ebene; diese Fl

�

a
hen besitzen keine ausgezei
hneten Punkte). Au
h in

drei Dimensionen gibt es gerade drei Unterr

�

aume mit diesen Eigens
haften. Die allgemeinste

Metrik g

��

, die dieser Randbedingung gen

�

uge leistet ist die Robertson-Walker-Metrik (Rwm)

mit dem Weg- oder Linienelement

ds

2

= 


2

dt

2

� a

2

(t)

�

dr

2

1� kr

2

+ r

2

d�

2

+ r

2

sin

2

�d�

2

�

: (1.2)

2

Genau genommen impliziert Isotropie

�

uberall bereits Homogenit

�

at

3

Genauer: intrinsis
he Kr

�

ummung. F

�

ur eine sehr ans
hauli
he Erkl

�

arung des Begri�es der Kr

�

ummung

siehe etwa Flie�ba
h (1998, Kap. 13). F

�

ur eine strengere Einf

�

uhrung siehe Flie�ba
h (1998, Kap. 18) oder Sexl

& Urbantke (1975)
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Als Zeitkoordinate t dient dabei die Eigenzeit eines frei fallenden K

�

orpers. Den genaueren Weg

der Herleitung zeigt Islam (1992). Die sph

�

aris
hen Koordinaten (r;�; �), die die Positionen im

Raum bes
hreiben, nehmen dabei an der kosmis
hen Expansion teil, d.h. sie sind f

�

ur Objekte,

die keine vom Hubble-Fluss

4

vers
hiedene Pekuliarges
hwindigkeit haben zeitli
h konstant

(,,mitbewegte Koordinaten"). Physikalis
he Distanzen zum Zeitpunkt t k

�

onnen dann dur
h

d(t) = a(t)r ausgedr

�

u
kt werden. Der Parameter k kann die Werte k = 0;�1; 1 annehmen

und f

�

uhrt zu den erw

�

ahnten unters
hiedli
h gekr

�

ummten R

�

aumen

5

. a(t) hei�t Skalenfaktor

und bes
hreibt die

�

Anderung der physikalis
hen Abst

�

ande mit der Zeit t. Konventionell gilt

a(t

0

) = 1, wobei t

0

den heutigen Zeitpunkt bezei
hnet

6

Die Friedmann-Glei
hungen

Dem Linienelement (1.2) entspri
ht die Metrik

g = �a� diag(�
=a; (1 � kr

2

)

�1=2

; r; r sin�): (1.3)

Setzt man diese als L

�

osungsansatz in die Einsteins
he Feldglei
hung (1.1) ein, so sind fast

alle resultierenden Glei
hungen identis
h erf

�

ullt.

�

Ubrig bleiben ledigli
h zwei Di�erenzialglei-


hungen f

�

ur den Skalenparameter a,

�a = �

4�G

3

a

�

�+

3p




2

�

und (1.4)

_a

2

=

8�G

3

�a

2

� k


2

: (1.5)

Hier ist � die Materie- und Strahlungsdi
hte des Universums und p der Dru
k. Entspre
hend

der Eigenheiten der Allgemeinen Relativit

�

atstheorie besitzt au
h der Dru
k eine gravitati-

ve Wirkung (wenn au
h in viel geringerem Ma�e als die Di
hte). Interessant ist, dass die

Friedmann-Glei
hung sehr lei
ht aus der klassis
hen Newtons
hen Me
hanik hergeleitet wer-

den kann, denn es handelt si
h ledigli
h um eine Energiebilanz zwis
hen kinetis
her- ( _a

2

) und

potenzieller Energie (8�G�=3). k


2

ers
heint als Integrationskonstante.

Zur L

�

osung der Friedmann-Glei
hungen ben

�

otigt man eine Zustandsglei
hung p(�). In

seiner fr

�

uhen Phase wird das Universum von Strahlung, d.h. Photonen und relativistis
hen

Teil
hen dominiert. Die Zustandsglei
hung f

�

ur sol
he Materie lautet

p =

1

3

�


2

: (1.6)

Eine ausf

�

uhrli
he Herleitung dazu aus dem ersten Hauptsatz der Thermodynamik �ndet man

im Lehrbu
h von Longair (1998, S. 153�).

In der fr

�

uhen Phase des Universum wird die Energiedi
hte von der Strahlung bestimmt.

W

�

ahrend der Expansion des Universums nimmt die Materiedi
hte (auf Grund der Massener-

haltung) mit a

�3

ab, die Strahlungsdi
hte hingegen mit a

�4

(siehe Kap. 1.1.2). Die Strahlung

tr

�

agt demna
h ab einer bestimmten Epo
he einen nur no
h vers
hwindenden Teil zur Energie-

di
hte bei. Der Strahlungsdru
k kann in diesem Fall verna
hl

�

a�igt werden. Da die Dominanz

4

Darunter ist die Gesamtheit der Bewegungen kosmis
her Objekten zu verstehen, die dur
h die Expansi-

on des Universums bedingt ist | im Gegensatz zu den Pekuliarges
hwindigkeiten, die von der gravitativen

We
hselwirkung der Objekte untereinander herr

�

uhren.

5

k = 0 { 
a
h, k = �1 { hyperbolis
h, k = 1 { sph

�

aris
h

6

Der Index 0 einer Gr

�

o�e bezei
hnet immer deren heutigen Wert, sofern ni
ht anders bemerkt.
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der Strahlung nur 
a. 10

4

Jahre w

�

ahrt, gilt f

�

ur die

�

uberwiegende Zeitdauer der kosmis
hen

Entwi
klung Glei
hung (1.4) mit p = 0. Au�erdem kann in diesem Fall in Glei
hung (1.5)

� dur
h �

0

a

�3

ersetzt werden. Der einfa
hste Fall, k = 0, entspri
ht dem so genannten

Einstein-de Sitter-Modell (EdS). F

�

ur a(t) ergibt si
h die L

�

osung

a(t) =

�

t

t

0

�

2

3

; t

0

=

2

3H

0

: (1.7)

H(t) � _a=a hei�t Hubble-Parameter. H

0

� 50 : : : 70kms

�1

Mp


�1

ist sein heutiger Wert.

t

0

ist das Alter des Universums in diesem Modell. Das Universum expandiert in diesem

Fall unendli
h lange, allerdings mit stets abnehmender Rate H(t) ! 0 f

�

ur t ! 1. Zu

Beginn der Entwi
klung, solange die Zustandsglei
hung (1.6) gilt, verl

�

auft die Expansion

etwas langsamer, hier gilt a(t) / t

1=2

.

Aus der Rwm, Gl. (1.2), kann man sehen, dass der Wert k = 0 einer 
a
hen, euklidis
hen

Geometrie des Raumes entspri
ht

7

. Und aus der Friedmann-Glei
hung (1.5) folgt, dass dieser

spezielle Fall mit einem bestimmten Wert der mittleren Di
hte | der kritis
hen Di
hte �




|

des Universums verbunden ist, n

�

amli
h

�




=

3H

2

0

8�G

= 1:88 � 10

�33

H

2

0

g
m

�3

: (1.8)

�




stellt den Grenzfall zwis
hen einem o�enen und einem ges
hlossenen Universum dar, das

dur
h dur
h die Werte k = +1 und k = �1 bes
hrieben wird. In der Rwm (1.2) wird diese

geometris
he Konsequenz der Werte von k deutli
h: k = �1 entspri
ht einem 3-dimensionalen

Hyperboloid, k = +1 einer 3-Sph

�

are. Die Dynamik des Skalenparameters ist in diesen F

�

allen

ni
ht mehr explizit sondern nur no
h in parametris
her Form darstellbar:

k < 1 : a(�) = �(1� 
os�); t(�) = 
(�� sin�) (1.9)

k > 1 : a(�) = �(
osh�� 1); t(�) = 
(sinh�� �); (1.10)

mit � = 


0

=2(


o

� 1) und 
 = 


0

=2H

0

(


0

� 1)

3=2

(siehe z.B. Longair, 1998, S. 159 oder

Mona
o (1997, S. 172)). Dabei ist 
 := �=�




der kosmis
he Di
hteparameter, der den Bru
hteil

der tats

�

a
hli
hen Di
hte des Universums von seiner kritis
hen Di
hte angibt. Ein ges
hlossenes

(
 > 1) Universum expandiert, bis a einen maximalen Wert errei
ht, um ans
hlie�end wieder

zu kontrahieren, bis es eventuell zu einem ,,Big Crun
h" kommt, der das Ende des (oder

zumindest dieses) Universums bedeuten w

�

urde. Ein o�enes Universum (
 < 1) hingegen

w

�

urde ewig expandieren, ohne je den quasistatis
hen Zustand (H ! 0) des 
a
hen Universums

zu errei
hen.

Die Kosmologis
he Konstante �

Insbesondere das Modell eines ges
hlossenen Universums mit 


0

> 1 s
heint heute dur
h Be-

oba
htungen widerlegt zu sein, denn der Wert der mittleren (Massen-)Di
hte tendiert deutli
h

zu Werten unterhalb 0.5 (Mel
hiorri et al., 2000, de Bernardis et al., 2000, Mauskopf et al.,

2000). Denno
h liefern die Theorie des in
ation

�

aren Universums (siehe Abs
hnitt 1.1.2)

und v.a. au
h Beoba
htungsdaten (siehe Seite 11 und Tabelle 1.1) Hinweise darauf, dass das

7

Ein Euklidis
her Raumwird dur
h die Minkowski-Metrik ds

2

= 


2

dt

2

�a

2

(t)

�

dr

2

+ r

2

d�

2

+ r

2

sin

2

�d�

2

�

:

repr

�

asentiert. Dies entspri
ht gerade der Rwm mit k = 0.
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Universum eine 
a
he Geometrie besitzt. Dies ist vorstellbar dur
h eine Erweiterung der

Einsteins
hen Feldglei
hungen um einen konstanten Term.

Einstein selbst hat 1917 sol
h einen Term in die Feldglei
hungen aufgenommen, um ein sta-

tis
hes Universum zu ,,retten", an dem zu r

�

utteln zu damaliger Zeit keinerlei Anlass bestand.

Na
h der Entde
kung der Expansion des Kosmos dur
h Hubble (1928) erfuhr die Popularit

�

at

der Kosmologis
he Konstante ein stetes Auf und Ab im Ansehen der Kosmologen. Die in den

letzten Jahren wieder ent
ammte Diskussion um ihre Existenz gr

�

undet si
h zum gro�en Teil

auf Beoba
htungen von entfernten Typ-Ia-Supernovae (Perlmutter et al., 1997, Goobar et al.,

2000), die einen zeitli
hen Verlauf der Expansionsrate H(t) nahelegen, der mit �-Kosmologien

kompatibel ers
heint.

In der modernen Interpretation sieht man in � den Beitrag von Vakuums
uktuationen

zur Energiedi
hte des Universums (Vakuumsenergie), wie er si
h in der Quantenfeldtheorie

begr

�

unden l

�

a�t. Die 
harakteristis
he Eigens
haft der Kosmologis
hen Konstante, eine der

Gravitation entgegengesetzte, repulsive Kraft zu bes
hreiben, liegt darin begr

�

undet, dass der

Energie-Impuls-Tensor des Vakuums eine ,,negative" Zustandsglei
hung p = ��


2

erf

�

ullt. In

den Einsteins
hen Feldglei
hungen ers
heint die Kosmologis
he Konstante 
 als additiver

Term auf der Seite des Energie-Impuls-Tensors T

��

:

R

��

�

1

2

g

��

R = ��T

��

+�g

��

(1.11)

Die entspre
hend modi�zierte Friedmann-Glei
hung (1.4) (f

�

ur ein dru
kfreies Universum)

lautet:

�a = �

4�G�

0

3a

2

+

1

3

�a (1.12)

Damit wird die repulsive Wirkung von � > 0 deutli
h. S
hreibt man Gl. (1.4) unter Einbezug

einer Massendi
hte des Vakuums �

v

und eines entspre
henden Dru
ks p

v

,

�a = �

4�G

3

a(�

m

+ �

v

+

3p

v




2

); (1.13)

so folgt daraus mit p

v

= ��

v




2

, �

m

= �

0

=a

3

und �

v

= 
onst:

�a = �

4�G�

0

3a

2

+

8�G�

v

a

3

: (1.14)

Ein Verglei
h von (1.14) mit (1.12) ergibt den Zusammenhang zwis
hen der Kosmologis
hen

Konstante � und der Vakuum-Energiedi
hte

� � 8�G�

v

: (1.15)

Ein entspre
hender Di
hteparameter ergibt si
h dann zu




�

=

�

3H

2

0

: (1.16)

S
hlie�li
h bleibt no
h die Frage na
h dem Ein
uss einer Kosmologis
hen Konstante auf die

Dynamik des Skalenparameters a(t). An Gl. (1.14) ist lei
ht zu sehen, dass der �-Term

gegen

�

uber der Materiedi
hte im Laufe der kosmologis
hen Entwi
klung an Ein
uss gewinnt,

da der ,,� -Term" mit a gewi
htet ist, der ,,Materie-Term" hingegen mit 1=a

2

.
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Ohne (l

�

angli
he) Herleitung sei die Zeitabh

�

angigkeit des Skalenparameters hier angegeben,

da sie si
h sp

�

ater bei der Implementierung der Kosmologis
hen Konstante in das Simulati-

onsprogramm als notwendig erweisen wird.

a(t) /

�

1




0

� 1

�

�

1

3

sinh

2

3

�

3H

0

2

p

�t

�

(1.17)

(Mona
o, 1997, Fu
hs, 1998). Dies ist g

�

ultig f

�

ur ein Universum mit 
a
her Raumzeit, also




m

+ 


�

= 1. Die heute ges
h

�

atzten Werte dieser Parameter liegen bei 


m

� 0:3 und




�

� 0:7 (siehe Seite 11).

Zwei Probleme im Zusammenhang mit der Kosmologis
hen Konstanten sollten an dieser

Stelle erw

�

ahnt werden.

� Kosmis
hes Koinzidenz-Problem: Die mit der Kosmologis
hen Konstanten verbundene

Energiedi
hte �

v

beh

�

alt im Laufe der Entwi
klung des Universums denselben Wert. Die

Materiedi
hte �

m

hingegen

�

anderte ihren Wert im Laufe der Zeit wegen �(t) / a(t)

�3

betr

�

a
htli
h. Warum haben �

v

und �

m

dann gerade heute verglei
hbare Werte?

� Die aus der Quantenfeldtheorie heraus motivierte Interpretation der Konstante � er-

laubt eine Abs
h

�

atzung der Vakuum-Energiedi
hte zu �

v

� 10

95

kg m

�3

(siehe Carroll

et al., 1992). Der maximale in der Kosmologie zul

�

assige Wert liegt im Berei
h von

�

v

� 10

�27

kg m

�3

. Beide Theorien liefern also Vakuumenergien, die si
h um

�

uber

120 Gr

�

o�enordnungen unters
heiden! Wie konnte die Vakuum-Energiedi
hte na
h dem

Ende der In
ation (siehe Abs
hnitt 1.1.2) eine sol
he

�

Anderung erfahren?

Ohne auf diese Probleme n

�

aher einzugehen, soll im weiteren Verlauf dieser Arbeit den erw

�

ahnten

| und no
h ausf

�

uhrli
her zu erl

�

auternden | aktuellen Beoba
htungen Re
hnung getra-

gen werden, na
h denen die Existenz einer ni
htvers
hwindenden Kosmologis
hen Konstante

wahrs
heinli
h ist.

Weiter Grundlagen und Implikationen der Friedmann-Modelle

Die Expansion des Universums f

�

uhrt dazu, dass die von Galaxien ausgesandte Strahlung

w

�

ahrend ihrer Laufzeit eine Rotvers
hiebung erf

�

ahrt. Ein irdis
her Beoba
hter sieht die Strah-

lung weit entfernter Objekte mit einer Rotvers
hiebung

z =

�

em

� �

obs

�

em

; (1.18)

wobei �

em

und �

obs

die Wellenl

�

angen der emittierten bzw. der detektierten Strahlung sind.

Das Verh

�

altnis von ausgesandter und empfangener Wellenl

�

ange entspri
ht dem Verh

�

altnis

der Skalenparameter zu beiden Zeitpunkten, d.h. �

em

=�

obs

= 1 + z = a(t

em

)=a(t

obs

). Mit

a(t

obs

) = 1 und a := a(t

em

) gilt also die fundamentale Beziehung

a =

1

1 + z

: (1.19)

Eine Implikation des Kosmologis
hen Prinzips ist es, dass das Universum

�

uberall in glei
hem

Ma�e expandiert. Die Ges
hwindigkeit v von zwei beliebigen Galaxien relativ zueinander

nimmt deswegen | im ni
htrelativistis
hen Limes | linear mit ihrem Abstand D zu. Das
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von E. Hubble 1928 gefundene Gesetz v(t) = H(t)D kann dur
h v = z
 in eine einfa
he

Rotvers
hiebungs-Abstands-Relation umges
hrieben werden,

D =

z

H

0


; (1.20)

die jedo
h | als Grenzwert | nur f

�

ur Rotvers
hiebungen z � 1 gilt. Die genauere Beziehung,

deren Herleitung man jedem Standardlehrbu
h der Kosmologie entnehmen kann, lautet

D = 
H

�1

0

�

z +

1

2

(1 + q

0

)z

2

+

1

6

(3 + 6q

0

+ 3q

2

0

� 3


0

)z

3

+ : : :

�

(1.21)

mit dem Verz

�

ogerungsparameter q

0

= ��a= _a

2

. Interessant ist, dass der Abstand in 3. Ordnung

in der Rotvers
hiebung von Di
hteparameter 


0

abh

�

angt. Das hei�t z.B. , dass Objekte in

einem Universummit 
 = 1 bei glei
her Rotvers
hiebung heller ers
heinen als in einemModell

mit unterkritis
her Di
hte.

Die Werte der kosmologis
hen Parameter

Gegenw

�

artig sind es v.a. zwei Projekte, die im Zusammenhang mit der Su
he na
h den Para-

meterwerten erw

�

ahnt werden m

�

ussen. Dies ist zum Einen das Supernova Cosmology Proje
t

(siehe etwa Perlmutter et al., 1994, 1995, 1997). Supernovae vom Typ Ia haben bis auf geringe

Abwei
hungen immer dieselbe intrinsis
he Helligkeit. Sie eignen si
h deshalb als Standardker-

zen. Mit Hilfe der Helligkeits-Rotvers
hiebungsrelationm(z) =M+5 log d(z; 


m

;


v

;H

0

)+25

wurden die kosmologis
hen Parameteraus bisher mehr als 40 Supernovae mit Rotvers
hiebun-

gen z > 0:8 ges
h

�

atzt (Drell et al., 2000, Goobar et al., 2000).

Zum anderen werden gegenw

�

artig Ballon-Teleskop-Projekte betrieben (z.B. BOOMERanG,

MAXIMA), die das Spektrum der Fluktuationen in der Kosmis
hen Hintergrundstrahlung auf

immer kleineren Skalen vermessen (Bennett et al., 1996, Mel
hiorri et al., 2000, de Bernardis

et al., 2000, Mauskopf et al., 2000). Die Lage der Peaks in diesem Spektrum l

�

a�t S
hl

�

usse

�

uber die kosmologis
hen Parameter zu. F

�

ur Details verweise i
h auf den

�

Ubersi
htsartikel von

Prima
k (2000) und die Referenzen darin. Tabelle (1.1) ist aus dieser Arbeit

�

ubernommen.

F

�

ur eine der aktuellsten Messungen des Hubble-Parameters H

0

bedienten si
h Mason et al.

(2001) des Sunyaev-Zel'dovi
h-E�ektes der bei R

�

ontgenbeoba
htungen des hei�en Gases in

Galaxienhaufen auftritt. Ein gewisser Anteil der Photonen der Hintergrundstrahlung erleidet

beim Dur
hqueren des Galaxienhaufens eine Compton-Streuung (e

�

+ 
 ! e

�

0

+ 


0

) an den

niederenergetis
hen freien Elektronen des ionisierten Gases. Dies f

�

uhrt zu einer D

�

ampfung

der Intensit

�

at des langwelligen Berei
hs des Cmb. Aus ihr l

�

a�t si
h na
h einem in Pea
o
k

(1999) bes
hriebenen Prinzip die Entfernung des Galaxienhaufens bere
hnen und daraus bei

bekannter Rotvers
hiebung s
hlie�li
h die Hubble-Konstante. (Gemessener Wert siehe Tabelle

1.1.)

Wie in der Tabelle wird im Weiteren die Hubble-Konstante H

0

immer in Einheiten von 100

km s

�1

Mp


�1

angegeben.

1.1.2 Die fr

�

uhen Epo
hen der kosmis
hen Entwi
klung

Die fr

�

uhe Entwi
klung des Universums ist von gro�er Bedeutung f

�

ur die sp

�

ater einsetzende

Bildung von Dunklen Halos, Galaxien und Galaxienhaufen. Die Vorl

�

aufer dieser Objekte |
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Parameter Wert Quellen

H

0

= 100h km s

�1

Mp


�1

, Sunyaev-Zeldovi
h-E�ekt

h = 0:66

+0:14

�0:11

� 0:15

sys

t

0

= 9� 16 Gyr Kugelsternhaufen,

= 9� 17 Gyr Expansionsrate,

�CDM-Modelle)




b

= (0:45� 0:006)h

�2

Deuterium/Helium-H

�

au�gkeiten

> 0:04h

�2

Ly-�-Wald-Opazit

�

at




m

= 0:4� 0:2 Baryonen-Anteil in Gal.-Clustern

= 0:34� 0:1 Ly-�-Wald P (k)

= 0:4� 0:2 Entwi
klung von Galaxienhaufen

> 0:3 Gro�skalige Str

�

omungen

= 0:5� 0:2 Gros�skalige Str

�

omungen +SNe Ia

�

3

4




v

�

1

4

�

1

8

SNe Ia




m

+ 


v

= 1� 0:06 Akkustis
he Peaks im CMB




v

= 0:71� 0:14 (wie 


m

und 


�

)

< 0:73 QSO Linsene�ekt (Radioberei
h)

Tabelle 1.1: Werte der kosmologis
hen Parameter, wie sie aus vers
hiedenen Methoden gewonnen

wurden. t

0

bezei
hnet das Alter des Universums und 


b

den Anteil baryonis
her Materie an der

mittleren Di
hte. Die Tabelle ist aus Prima
k (2000)

�

ubernommen, die Angaben f

�

ur den Hubble-

Parameter H

0

stammen aus einer aktuelleren Ver

�

o�entli
hung (Mason et al., 2001). Zur Erl

�

auterung

des Ly-�-Waldes siehe z.B. Longair, 1998.

Fluktuationen im Di
htefeld | sind s
hon der Kosmis
hen Hintergrundstrahlung aufgepr

�

agt,

wurden jedo
h bereits viel fr

�

uher, w

�

ahrend der In
ation, generiert. Die heutige Ho
henergie-

Physik liefert Theorien der Materie und ihrer We
hselwirkungen bis zu Energieskalen von

mehreren 100Gev. Das hei�t, dass der Zustand des Universums zur

�

u
k bis zu einem Zeitpunkt

von ni
ht weniger als 10

�6

s na
h dem Urknall mit Hilfe laborgetesteter Physik zug

�

angli
h ist.

Weniger gro�e Einigkeit herrs
ht

�

uber den detaillierten Verlauf der kosmis
hen Entwi
klung

zu no
h fr

�

uheren Zeiten.

In
ation

Von ents
heidender Bedeutung f

�

ur das heutige Verst

�

andnis des Universums ist das Konzept

der kosmis
hen In
ation. Diese wesentli
he Erg

�

anzung erfuhr das kosmologis
he Standard-

modell zu Beginn der 80er Jahre dur
h Starobinsky (1979), Guth (1981), Linde (1983) so-

wie Albre
ht & Steinhardt (1982). Die urspr

�

ungli
h verfolgte Absi
ht war, das Problem der

�

Uberproduktion massiver magnetis
her Monopole zu l

�

osen, wie sie dur
h Phasen

�

uberg

�

ange in

vielen ,,Gro�en vereinheitli
hten Theorien"

8

entstehen sollten (siehe etwa Vilenkin & Shellard,

1994). Demna
h sollte alleine aufgrund der Monopole die Di
hte des heutigen Universums

8

au
h ,,GUTs" (Grand Uni�ed Theories); zur Einf

�

uhrung und

�

Ubersi
ht siehe z.B. Narlikar, 1993.
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 � 1 sein. Wesentli
her Aspekt der kosmis
hen In
ation ist eine sehr kurze Phase

�

au�erst

rapider Expansion, die auf nat

�

urli
he Weise einige weitere Problem zu l

�

osen vermag, die in

der ,,vor-in
ation

�

aren" Kosmologie o�enkundig waren:

So war l

�

angst bekannt, dass der Di
hteparameter des Universums 


0

wenigstens der Gr

�

o�en-

ordnung na
h glei
h 1 sein muss. Ein 
a
hes Universum ist aber instabil, denn f

�

ur den Di
h-

teparameter zu vers
hiedenen Epo
hen 
(z) gilt [1� 1=
(z)℄ = (1 + z)

�n

[1� 1=
℄ (Longair,

1998), f

�

ur beliebige Rotvers
hiebung z. Dabei gilt n = 2 f

�

ur die fr

�

uhe strahlungsdominierte

Phase und n = 1 f

�

ur die sp

�

atere materiedominierte Epo
he (Seite 14). Zur Plan
k-Zeit (10

�43

s

na
h dem Urknall) durfte die Abwei
hung des Di
hteparameters 


init

deswegen h

�

o
hstens

j 


init

� 1 j< 10

�60

betragen, um heute einen Wert von 


0

� 1 zu erm

�

ogli
hen (Fla
hheits-

problem)

Ein weiteres grundlegendes Problem des vor-in
ation

�

aren Modells ist eng verbunden mit

dem Begri� des Horizonts. Darunter ist die Grenze eines Berei
hes um einen Beoba
hter

zu verstehen, innerhalb dessen ein Objekt prinzipiell in We
hselwirkung mit dem Beoba
hter

stehen kann; die Ursa
hen f

�

ur die Existenz eines endli
hen Horizonts liegen also zum Einen im

endli
hen Alter des Universums, sowie, zum Anderen, in der endli
hen Li
htges
hwindigkeit.

Die gr

�

o�e des Horizonts ist dur
h die Distanz gegeben, die ein Li
htsignal vom Urknall bis

zu einem bestimmten Zeitpunkt hat dur
hlaufen k

�

onnen. Man bea
hte, dass jedes kosmis
he

Objekt einen individuellen Horizont besitzt, abh

�

angig von seiner r

�

aumli
hen Lage.

In diesem Zusammenhang nun ist die Homogenit

�

at der kosmis
hen Hintergrundstrahlung

in einer Kosmologie ohne In
ation problematis
h. In der Tat sollten Gebiete am Himmel,

die bei einer Rotvers
hiebung von z � 1000 uns heute unter einem Winkelabstand von mehr

als zwei Grad ers
heinen niemals in kausalem Kontakt gestanden haben (d.h. ihre Horizonte

�

ubers
hnitten si
h bei z = 1000 ni
ht), geht man von einer glei
hf

�

ormigen Expansion des Uni-

versums aus. Die Glei
hheit der Temperatur der Hintergrundstrahlung in kausal getrennten

Gebieten ist ni
ht ohne weiteres zu verstehen (Horizontproblem).

Dem unvollkommenen Verst

�

andnis der Physik der Fr

�

uhphasen des Universum entspre
hend

gibt es kein Modell, das als ,,Standard"-Theorie der In
ation angesehen werden k

�

onnte. Einig-

keit herrs
ht aber in der Vorstellung, dass 
a. 10

�35

s na
h dem Urknall eine Phase einsetzt,

w

�

ahrend der si
h das Universum innerhalb von 
a. 10

�32

s um einen Faktor von mindestens 50

Zehnerpotenzen aufbl

�

aht. Der Horizont expandiert in dieser Zeit langsamer als das Universum

an si
h. Das f

�

ur uns si
htbare Universum ist demna
h nur ein winziger Bru
hteil des gesamten

Kosmos. Der auf superhorizontalen Skalen m

�

ogli
herweise gekr

�

ummte Raum ers
heint uns in

unserer lokalen Begrenztheit als 
a
h, und eine Feinabstimmung des 
-Parameters ist ni
ht

weiter n

�

otig.

Ebenso ans
hauli
h erkl

�

art si
h in diesem Bild, wieso s
heinbar kausal getrennte Gebiete

glei
he Eigens
haften (Temperatur, Di
hte) haben: All diese Gebiete konnten vor der In
ation

innerhalb des Horizonts liegen, so dass physikalis
he We
hselwirkungen die Anglei
hung ihrer

Zust

�

ande haben bewirken k

�

onnen. Dur
h die sp

�

atere

�

uberli
hts
hnelle Expansion sind die

Regionen so weit von einander entfernt worden, dass si
h ihre Vergangenheits-Li
htkegel heute

ni
ht

�

ubers
hneiden und der Eindru
k von Akausalit

�

at entsteht.

Die Frage na
h einem m

�

ogli
hen Me
hanismus, der f

�

ur die In
ation verantwortli
h ist, l

�

a�t

si
h analog zum Problem der Kosmologis
hen Konstante beantworten: Ein exponentielles

Wa
hstum des Skalenparameters deutet allgemein auf eine ,,negative" Zustandsglei
hung p /

�� hin. Im Unters
hied zur Kosmologis
hen Konstante beruht die Zustandsglei
hung hier

aber ni
ht auf einer Eigens
haft des Vakuums; Bei einer Temperatur von 
a. 10

15

GeV sagt
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die moderne Ho
henergiephysik den so genannten GUT-Phasen

�

ubergang voraus, bei dem die

Starke We
hselwirkung von der Elektro-S
hwa
hen abkoppelt. Dies ist mit dem Auftreten von

skalaren (d.h. Spin=0-)Feldern | konkret dem Higgs-Feld | verbunden. Eine Eigens
haft

skalarer Felder ist, dass sie negative Zustandsglei
hungen erf

�

ullen (siehe dazu Zel'dovi
h,

1986). Wenn skalare Felder den dominanten Beitrag zur gesamten Energiedi
hte bilden, dann

reduziert si
h die Friedmann-Glei
hung (1.5) auf _a=a =
onst., mit der L

�

osung a(t) / exp(Ht)

und H = (8�G�

GUT

=3)

1=2

. Eine detailierte Behandlung der Materie erfordert eine tiefere

Kenntnis der Quantenfeldtheorie und w

�

urde an dieser Stelle zu weit f

�

uhren. Weitere Ein-

und

�

Ubersi
ht s
ha�en etwa Narlikar & Padmanabhan (1991) oder Liddle & Lyth (2000).

Die Idee der In
ation spielt au
h im Zusammenhang mit der Bildung kosmis
her Strukturen

eine wi
htige Rolle. Darauf wird in Kapitel 2 n

�

aher eingegangen.

Strahlungs- und materiedominierter Kosmos

Na
h dem Ende der In
ation setzt das Universum seine Expansion gem

�

a� der Friedmann-

Glei
hungen ohne dominante Quantenfelder

9

fort, wobei der dominante Beitrag zur gesamten

Energiedi
hte zun

�

a
hst von der Strahlung und relativistis
hen Teil
hen stammt. Solange im

Universum eine Temperatur von T > 4000 K herrs
ht, sind die Elektronen und die in den

ersten Minuten gebildeten lei
hten Kerne ni
ht in Atomen gebunden. Die elektromagnetis
he

Strahlung ist deswegen dur
h Compton-Streuung an den freien Ladungstr

�

agern an die Materie

gekoppelt, was die Ausbildung eines thermis
hen Glei
hgewi
htes erm

�

ogli
ht. Die in fr

�

uhen

Phasen (bis z � 3�10

6

; k

B

T � 1 keV) dominanten Streuprozesse sindBremsstrahlung (e+p!

e + p+ 
) und doppelte Compton-Streuung (e + 
 ! e + 2
). Ihnen ist gemeinsam, dass sie

Photonen erzeugen und verni
hten k

�

onnen, was wiederum die Erzeugung einer S
hwarzk

�

orper-

Strahlung innerhalb des ersten Jahres na
h dem Urknall erm

�

ogli
ht (La
hize-Rey & Gunzig,

1999, S. 74f). Die Energiedi
hte dieser Strahlung h

�

angt ab von der Zahl der Photonen pro

Volumen sowie deren einzelner Energien. W

�

ahrend der Expansion nimmt die Photonendi
hte

gem

�

a� a

�3

ab. Die Rotvers
hiebung der Wellenl

�

angen sorgt zus

�

atzli
h f

�

ur einen Energieverlust

um einen Faktor a. Insgesamt also nimmt die Energiedi
hte der Strahlung w

�

ahrend der

Expansion mit a

�4

= (z + 1)

4

ab. Wie man mit Hilfe der Friedmann-Glei
hung (1.4) lei
ht

na
hpr

�

uft, gilt in diesem Falle a(t) / t

1=2

f

�

ur den Skalenparameter.

Aus den heutigen Werten f

�

ur die Energiedi
hten von Strahlung und Materie kann man die

Werte zu allen Zeiten in der Vergangenheit zu

�

u
kverfolgen und �ndet, dass beide bei einer

Rotvers
hiebung von z � 4� 10

4




0

h

2

glei
h waren (Longair, 1998, S. 226f).

Die folgende Phase ist 
harakterisiert dur
h die (energetis
he) Dominanz der Materie ge-

gen

�

uber der Strahlung. Die Dynamik des Universums

�

andert si
h, nun gilt a(t) / t

2=3

. Au
h

ergeben si
h andere E�ekte in Bezug auf das Wa
hstum der kosmologis
hen Strukturen wie in

Abs
hnitt 2 kurz erl

�

autert wird. Der Zeitraum zwis
hen Strahlungs- und Materie-Equivalenz

und Entkopplung (s.u.) wird oft Plasma-Epo
he genannt, im Sinne einer Unters
heidung von

der Epo
he na
h der Entkopplung, die - wenigstens

�

uber einen gewissen Zeitraum - ebenfalls

Materiedominiert ist. Na
h gegenw

�

artiger Au�assung ist das Universum heute - und wohl in

alle Ewigkeit - Vakuumdominiert, denn �

v

� 2�

m

.

9

D.h. ohne skalare Felder und Vakuumenergie
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Entkopplung und kosmis
he Hintergrundstrahlung

Die letzte abrupte

�

Anderung des globalen Zustandes ereignete si
h na
h etwa 3 � 10

5

Jah-

ren (z � 1500). Sobald die Temperatur im Universum auf T � 10

3

K gesunken ist, bil-

den Elektronen und lei
hte Kerne s
hlie�li
h Atome

10

. Konkret sind bei einer Rotvers
hie-

bung von z = 1500 no
h 50% des Gases ionisiert. Dieser Zeitpunkt wird Entkopplung oder

(missverst

�

andli
h) Rekombination genannt. Das wesentli
h Neue dieser Epo
he ist, dass die

Photonen nun ni
ht mehr von freien Ladungstr

�

agern gestreut werden, sondern si
h ungehin-

dert dur
h das Universum ausbreiten k

�

onnen. Dies erm

�

ogli
ht den Beginn der ,,eigentli
hen"

Strukturbildung, da die no
h zu bespre
henden D

�

ampfungse�ekte (Kap. 2) mit der Ent-

kopplung unwirksam werden. Die heute zu beoba
htende 2.7K-Hintergrund-Strahlung ist das

Relikt eben jener Phase der Entkopplung von Strahlung und Materie. Mit ihrer nahezu per-

fekten Plan
ks
hen Form ist sie eine wesentli
he St

�

utze des Modells des hei�en Urknalls. Der

ausgespro
hen hohe Grad an Isotropie bekr

�

aftigt zudem die G

�

ultigkeit des Kosmologis
hen

Prinzips.

1.2 Dunkle Materie

1.2.1 Hinweise auf die Existenz Dunkler Materie

a) Beoba
htungen der 21-
m-Linie von neutralem Wassersto� in Spiralgalaxien zeigen, dass

die Bahnges
hwindigkeiten v




der Molek

�

ulwolken ab bestimmten Entfernungen vom Zentrum

der Galaxie im Wesentli
hen konstant sind (z.B. Binney et al., 1982). Das entspri
ht ni
ht

der Dynamik, wie sie aufgrund der alleinigen Wirkung der si
htbaren Materie in den Galaxien

zu erwarten w

�

are. Vielmehr impliziert dieses Verhalten einen Verlauf der kumulativen Masse

M(< r) / r und damit die Existenz eines (n

�

aherungsweise) sph

�

aroidalen Halos auss
hlie�li
h

gravitativ we
hselwirkender Materie um die si
hbare Komponente

11

).

b) Bereits Zwi
ky (1933) beoba
htete im Coma-Cluster eine Ges
hwindigkeitsdispersion

der Galaxien, die auf ein Masse-Leu
htkraft-Ver

�

altnis von M=L � 300hM

�

=L

�

hindeutet.

Au
h in diesem Falle s
heint ein wesentli
her Anteil der Masse in Form Dunkler Materie

vorzuliegen.


) Die bew

�

ahrte Theorie der primordialen Nukleosynthese liefert einen oberen Grenzwert

f

�

ur den Beitrag der baryonis
hen Materie an der kritis
hen Di
hte des Universums von etwa

5%. Sowohl Theorie wie Beoba
htung spre
hen aber f

�

ur einen weit h

�

oheren Materieanteil

an der gesamten Energiedi
hte. Selbst wenn man von einem Beitrag von 70% des Vakuums

ausgeht, wie neuere Beoba
htungen nahe legen, fehlt no
h ein Anteil von 
a. 0.25 f

�

ur ein




tot

= 1-Universum. Wenn dieser Rest in Form von ni
htbaryonis
her Dunkler Materie

vorliegt, tr

�

agt diese zu mindestens 80% der Masse des Universums bei.

d) Der Drehimpuls von Galaxien und Dunklen Halos wird oft dur
h den Spinparameter

� = J jEj

1=2

G

�1

M

�2=5


harakterisiert (siehe Abs
hnitt 4.4). Die Gr

�

o�e des Spinparameters

von Galaktis
hen S
heiben ist nur zu verstehen, wenn man davon ausgeht, dass das protoga-

laktis
he Gas innerhalb des Potenzialtopfes eines Dunklen Halos kollabiert. Ein Kollaps, der

10

Eigentli
h entspri
ht die Ionisierungsenergie von Wassersto� (13.6 eV) einer Temperatur von T > 10

5

K.

Da die Anzahl der Photonen diejenigen der Elektronen und Baryonen aber wesentli
h

�

ubersteigt, rei
ht der

ho
henergetis
he Anteil der Plan
k-verteilten Photonen aus, um die Ionisation aufre
ht zu erhalten.

11

Sofern man die G

�

ultigkeit des Newtons
hen Gravitationsgesetzes annimmt. Alternative Theorien der

Gravitation mit abwei
hendem Kraftgesetz wurden ebenfalls in Erw

�

agung gezogen (Begeman et al., 1991,

Milgrom, 1989 oder Milgrom, 1999
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in Abwesenheit eines Dunklen Halos zu verglei
hbaren Werten des Spinparameters wie den

beoba
hteten f

�

uhrt, w

�

urde eine Zeitdauer, gr

�

o�er als das Alter des Universums beanspru
hen

(siehe etwa Padmanabhan, 1993).

e) S
hlie�li
h ist die Theorie der kosmologis
hen Strukturbildung in ihrer heutigen Form

ni
ht ohne die Hilfe Dunkler Materie denkbar. Ohne sie h

�

atte das Wa
hstum der primordialen

Di
hte
uktuationen bereits vor der Entkopplung so weit fortges
hritten sein m

�

ussen, dass der

kosmis
hen Hintergrundstrahlung ein deutli
h gr

�

o�erer Temperaturkontrast aufgepr

�

agt sein

m

�

usste als man beoba
htet.

1.2.2 Die Natur der Dunklen Materie

Zur Klassi�zierung von Dunkler Materie sind zwei M

�

ogl
hkeiten gel

�

au�g. Einerseits un-

ters
heidet man zwis
hen baryonis
her und ni
htbaryonis
her Dunkler Materie. Baryonis
he

Dunkle Materie k

�

onnte etwa in Form von s
hwer detektierbaren Braunen Zwergen mit Massen

m < 0:08M

�

existieren. Diese Ers
heinungsform Dunkler Materie bezei
hnet man allgemein

als MACHOs (MAssive Cold Halo Obje
ts, siehe z.B. Rix & Lake, 1993). Au
h S
hwarze

L

�

o
her z

�

ahlen zu den m

�

ogli
hen Kandidaten dieser Klasse. Allerdings geht man davon aus,

dass baryonis
he Dunkle Materie keine bedeutende Rolle spielt. Der Grund liegt zum einen in

der vermuteten geringen H

�

au�gkeit von Braunen Zwergen (Al
o
k et al., 1996), zum anderen

in der Vorhersage der primordialen Nukleosynthese, die eine Baryonenh

�

au�gkeit von weniger

als 5% der kritis
hen Energiedi
hte des Iniversums vorhersagt.

Dunkle Materie s
heint also

�

uberwiegend ni
htbaryonis
her Natur zu sein, und au
h inner-

halb dieser Gruppe ist eine Unterteilung in zwei vers
hiedene Arten g

�

angig. Hei�e Dunkle

Materie (Hdm) ist dadur
h 
harakterisiert, dass sie zum Zeitpunkt ihrer thermis
hen Ent-

kopplung von der Umgebung relativistis
h ist. Daf

�

ur kommen v.a. massive Neutrinos in Frage,

die bei ihrer Entkopplung 
a. 1 s na
h dem Urknall ultrarelativistis
h sind. Die H

�

au�gkeit der

drei Neutrinoarten zusammen genommen

�

ubertri�t die Anzahl von Protonen und Elektronen

um das 10

8

� 10

9

-fa
he. Die Frage ob Neutrinos massebehaftet sind, s
heint si
h seit den

japanis
hen Super-Kamiokande-Experimenten zu bejahen (Prima
k & Gross, 1998). Hdm-

Modelle der Strukturbildung f

�

uhren denno
h zu Vorhersagen

�

uber die gro�skalige Struktur,

die mit den Beoba
htungen ni
ht in Einklang stehen. Wie im Kapitel 2

�

uber Strukturbildung

erl

�

autert wird, entstehen in Hdm-Modellen gro�e Strukturen wie Galaxienhaufen fr

�

uher als

etwa einzelne Galaxien. Dies ist in der Realit

�

at aber praktis
h auszus
hlie�en, da etwa die

Dynamik von Haufengalaxien darauf s
hlie�en l

�

a�t, dass viele dieser Objekte no
h in der Re-

laxationsphase - und also relativ jung sind. M

�

ogli
herweise sind die re
ht ungenau bekannten

Massen der Neutrinos zu gering, als dass sie einen relevanten Beitrag zur mittleren Di
hte

des Kosmos leisten k

�

onnten.

Tremaine & Gunn (1979) s
hlugen ein Phasenraumkriterium vor, dass ein weiteres Argu-

ment gegen ein von Neutrinos dominiertes Universum darstellt, und das hier kurz zu erl

�

autern

ebenfalls lohnt (siehe au
h Pea
o
k, 1999, S. 386 und Peebles, 1993, S. 442�): Neutrinos un-

terliegen als Fermionen dem Paulis
hen Auss
hliessungsprinzip, d.h. jeder Teil
henzustand

beanspru
ht ein Phasenraumvolumen ~

3

. Innerhalb eines bestimmten Volumens kann si
h

also nur eine maximale Anzahl N

�

von Teil
hen mit Impulsen p < p

max

aufhalten. Die

rms-Ges
hwindigkeitsdispersion in virialisierten Dunklen Halos ist, wie in Abs
hnitt 3.2.2 ge-

nauer erl

�

autert, �

2

= GM=R, wobei die Gesamtmasse angen

�

ahert wird dur
hM = N

�

N

�

m

�

.

(N

�

ist die Anzahl der Neutrino-Arten, m

�

die Masse einer Spezies.) Die maximale Ge-

s
hwindigkeit, die ein Teil
hen haben darf, ohne aus dem Halo zu entwei
hen, ist gerade
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v

max

=

p

2�. Aus diesen Beziehungen ergibt si
h eine Bedingung f

�

ur die minimale Masse

eines DM-Teil
hens bei bestimmter Masse und Ausdehnung des Halos:

m

�

> 1:5[N

�

�

3

R

2

Mp


℄

�1=4

eV: (1.22)

Hier ist zu bea
hten, dass die Ges
hwindigkeitsdispersion �

3

in Einheiten von 1000 kms

�1

und R in Mp
 zu messen ist. Geht man von N

�

= 1 (bzw. N

�

= 6)

12

, so ergibt si
h f

�

ur einen

Galaxienhaufen mit � = 1000 kms

�1

und R = 1 Mp
 eine Mindestmasse f

�

ur Neutrinos von

m

�

= 1:5 eV (m

�

= 0:9 eV). Dies ist bei einer Neutrinoh

�

au�gkeit von N

�

� 10

8

N

p;e

mit

einem Di
hteparameter 


tot

< 1 vertr

�

agli
h. Einzelne Galaxien (� = 150 km s

�1

, R = 5 kp
)

f

�

uhren mit m

�

> 33 eV (m

�

> 21 eV) bereits an die Grenze der kosmologis
h tolerierbaren

Neutrinomasse, dennm

�

= 33 eV w

�

urde bereits f

�

ur 


tot

= 1 hinrei
hend sein. Betra
htet man

no
h Zwerggalaxien mit � = 100 km s

�1

und R = 1 kp
, so m

�

usste m

�

> 80 eV (m

�

> 50)

betragen, damit ein gebundener Halo existieren kann. Neutrinos k

�

onnen also ni
ht den domi-

nierenden Beitrag zur Masse von Zwerggalaxien ausma
hen. Beoba
htungsdaten weisen aber

sehr wohl auf die Existenz dunkler Halos um Zwerggalaxien hin (Carr, 1994). Dunkle Materie

sollte demna
h (au
h) aus masserei
heren Teil
hen geringerer H

�

au�gkeit bestehen.

Die andere Klasse ni
htbaryonis
her Dunkler Materie ist die Kalte Dunkle Materie (Cdm),

die zum Zeitpunkt ihrer Entkopplung ni
htrelativistis
h war. Da f

�

ur sie nur s
hwa
he und

gravitative We
hselwirkung postuliert wird, muss ihre Entkopplung von der Umgebung eben-

falls sehr fr

�

uh, zeitglei
h mit den Neutrinos passieren. Die Masse muss jedo
h sehr ho
h sein,

damit die Teil
hen ni
htrelativistis
h sind. Die daf

�

ur in Frage kommenden Kandidaten werden

unter der Sammelbezei
hnung WIMPs (Weakly Interakting Massive Parti
les) gef

�

uhrt. Dies

k

�

onnten etwa die supersymmetris
hen Partner der Photonen (,,Photinos"), oder der Gravi-

tonen (,,Gravitinos") sein, sollten sie denn existieren. Entspre
hend der Forderung, dass die

Teil
hen zum Zeitpunkt ihrer Entkopplung ni
htrelativistis
h sind, m

�

ussen die Teil
henmas-

sen zwis
hen 1 und 10 GeV liegen (Longair, 1998, S. 294f). Aber au
h Cdm-Modelle leiden

unter M

�

angeln, konkret unter der Vorhersage zu ausgepr

�

agter Strukturen auf kleinen Skalen

(z.B. zu hohe Anzahl von Zwerggalaxien). Die bisher besten Ergebnisse im Zusammenhang

mit der Bildung von kosmologis
hen Strukturen (vergli
hen mit der Beoba
htung) liefern Mo-

delle mit Kalter Dunkler Materie und einem dominanten Anteil der Vakuum-Energiedi
hte




v

. Im Unters
hied zu Hdm-Modellen ges
hieht die Strukturbildung unter beteiligung Kalter

Dunkler Materie hierar
his
h, d.h. Strukturen entstehen dur
h sukzessives Vers
hmelzen je-

weils kleinerer Objekte, beginnend also bei kleinen Massen (im Gegensatz zu Hdm-Modellen).

Der genauere Hergang dieser Prozedur soll im n

�

a
hsten Kapitel beleu
htet werden.

12

�

e

; �

�

; �

�

+ Antiteil
hen
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Kapitel 2

Die Bildung kosmologis
her

Strukturen

Das Kosmologis
he Prinzip, das wegweisend

�

uber den Friedmann-Lemaitre-Modellen steht,

ist o�ensi
htli
h als N

�

aherung f

�

ur sehr gro�e Skalen zu verstehen. Je kleiner die betra
hteten

r

�

aumli
hen Dimensionen werden, um so mehr wird die Verteilung der Materie an Struktur

gewinnen und vom Postulat der Homogenit

�

at abwei
hen. Die gr

�

o�ten Objekte, die man im

Universum kennt, sind Superhaufen von Galaxien. Ihre Gesamtmassen liegen im Berei
h von

10

15

M

�

, ihre Ausdehnung kann einige 10

7

p
 betragen. Einzelne Galaxien wie die Mil
hstra�e

sind die elementaren Bausteine der kosmis
hen ,,Ar
hitektur". Ihre Massen bewegen si
h im

Berei
h von 10

8

: : : 10

12

M

�

. Die Di
hte von Galaxien betr

�

agt typis
herweise das 10

8

-fa
he

der mittleren Di
hte des Universums.

Na
h heutiger Ansi
ht wa
hsen kosmis
he Strukturen aus kleinen (aber makroskopis
hen)

Di
hte
uktuationen, deren ,,Keime" w

�

ahrend der Phase der In
ation generiert wurden. Die

Verteilung der Materie im Universum wird dur
h das kosmis
he Di
htefeld (oder den Di
hte-

kontrast) Æ((x; t)) bes
hrieben, das dur
h

Æ((x; t)) �

�((x; t)) � �

b

�

b

(2.1)

de�niert ist. �

b

ist dabei die mittlere (oder Hintergrund-)Di
hte des Universums. Man be-

a
hte, dass si
h Æ und �((x; t)) immer auf eine feste r

�

aumli
he Skala X beziehen,

�

uber deren

Volumen V

X

die Di
hte �

X

= M

X

=V

X

zu mitteln ist. Solange eine Mode Æ

X

klein ist, d.h.

Æ

X

< 1, ist es m

�

ogli
h, ihre zeitli
he Entwi
klung im Rahmen einer linearen Theorie analy-

tis
h zu bes
hreiben. Ein wi
htiges Mittel hierzu ist die Zel

0

dovi
h-Approximation, die in der

,,Praxis\ eine Rolle spielt bei der Erstellung von Anfangsbedingungen f

�

ur kosmologis
he N-

K

�

orper-Simulationen (siehe Kapitel 3). Diese werden notwendig, wenn das Di
htefeld Werte

von Æ > 1 annimmt, denn die lineare Theorie (mit der Di
hte � als gest

�

orte Gr

�

o�e) verliert

dann ihre G

�

ultigkeit.

Wie s
hon erw

�

ahnt, ist davon auszugehen, dass mehr als 80% der Materie im Kosmos

aus ni
htbaryonis
her Dunkler Materie besteht. Dies ist bedauerli
h im Hinbli
k auf die

Beoba
htbarkeit, ni
ht jedo
h im Zusammenhang mit der numeris
hen Simulation der Struk-

turbildung. Denn diese ist dann von der numeris
h s
hwieriger handhabbaren baryonis
hen

Materie kaum beein
usst. Ein wi
htiges Charakteristikum Dunkler Materie (im Gegensatz

zu Gas) ist ihre sto�freie Dynamik, das hei�t lokale We
hselwirkungen von einzelnen Parti-

keln oder K

�

orpern mit ihren Na
hbarn spielen keine Rolle f

�

ur die globalen Eigens
haften des

19
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Systems. Da Dunkle Materie auss
hlie�li
h gravitativ wirkt, gestaltet si
h die numeris
he

Simulation kosmologis
her Strukturen | vergli
hen mit der Simulation hydrodynamis
her

Systeme | relativ einfa
h.

2.1 Das qualitative Bild

Vor der mathematis
hen Behandlung der Di
hte
uktuationen und ihrer Entwi
klung sei zu-

n

�

a
hst ein qualitativer

�

Uberbli
k

�

uber den Verlauf der Strukturbildung gegeben.

Die allerfr

�

uhste Epo
he, die Generierung der primordialen Fluktuationen, ist | wie in

der Kosmologie

�

ubli
h | die spekulativste. Einer naheliegenden Vorstellung na
h existier-

ten Quanten
uktuationen (im Sinne des Heisenbergs
hen Uns
h

�

arfeprinzips) bereits vor und

w

�

ahrend der in
ation

�

aren Phase. W

�

ahrend der exponentiellen Aufbl

�

ahung des Raumes wur-

den die Fluktuationen auf makroskopis
he Skalen gedehnt. Dabei konnten Di
htest

�

orungen

auf einem sehr gro�en Skalenberei
h entstehen. Fluktuationen, die zu Beginn der In
ation

auftraten, ma
hten den gesamten ,,Dehnungsprozess" mit und wurden damit auf maximale

Skalen vergr

�

o�ert. Andere, am Ende der In
ation auftretende Fluktuationen erfuhren hinge-

gen nur eine geringe Expansion. Auf diese Weise war na
h der In
ation ein Spektrum von

Di
htest

�

orungen auf allen Skalen, au
h gr

�

o�er als der Horizont, pr

�

asent. Diese Vorstellung

f

�

uhrt auf nat

�

urli
he Weise zu einem skalenfreien Fluktuationsspektrum, d.h. die Amplituden

der Di
htest

�

orungen sind glei
h auf allen Skalen. Eine te
hnis
h detailiertere Behandlung des

Ursprungs der Fluktuationen �ndet man bei Pea
o
k (1999, S. 338�).

2.1.1 Das baryonis
he Szenario

Na
h Ablauf der In
ation und der ,,Geburt" der Di
htest

�

orungen kann im Prinzip das Wa
hs-

tum von Strukturen einsetzen, indem in einem fortlaufenden Prozess immer mehr Materie in

die vorhandenen Potenzialt

�

opfe str

�

omt, bis s
hlie�li
h Klumpen f

�

ur Klumpen Jeans-instabil

(das hei�t instabil gegen Gravitation) wird, kollabiert und letztli
h in einem Glei
hgewi
hts-

zustand verharrt.

Bis etwa 3 � 10

5

Jahre na
h dem Urknall ist die Physik der Materie im Universum stark

gepr

�

agt dur
h ihre Kopplung an die Strahlung. Dies f

�

uhrt zu vers
hiedenen Ein


�

ussen auf

die Entwi
klung der baryonis
hen Komponente. Sind die Di
hte
uktuationen der Materie

mit denen der Strahlung gekoppelt (d.h. Æ

m

((x; t))=Æ

rad

((x; t)) =
onst), so spri
ht man von

adiabatis
hen Fluktuationen. Sie f

�

uhren zu einem top-down-Szenario der Strukturbildung

1

,

d.h. Objekte mit hohen MassenM � 10

14

: : : 10

15

M

�

kollabieren zuerst. Kleinere Strukturen,

wie einzelne Galaxien, entstehen dann dur
h Fragmentation der masserei
heren Objekte.

Einen andere M

�

ogli
hkeit besteht darin, dass die Di
hte
uktuationen auss
hliessli
h in der

Materie vorkommen und ni
ht in der Strahlung (isotherme Fluktuationen, Æ�

rad

= 0). Hier

entstehen zuerst kleine Objekte mit 10

5

: : : 10

6

M

�

, die dann dur
h Vers
hmelzung mit ver-

glei
hbaren Objekten (oder dur
h Akkretion kleinerer) na
h und na
h gr

�

o�ere Strukturen

bilden. Dieser Hergang wird entspre
hend als bottom-up-Szenario bezei
hnet.

Diese Modelle sind von vorwiegend historis
her Bedeutung. Zun

�

a
hst geraten sie in Kon
ikt

mit ihren Vorhersagen bez

�

ugli
h der beoba
htbaren Temperatur
uktuationen in der Hinter-

grundstrahlung: In baryonis
hen Modellen w

�

aren Amplituden der Fluktuationen in H

�

ohe von

1

Man bea
hte das dies nur f

�

ur ein rein baryonis
hes Modell der Strukturbildung gilt. In einem in
ati-

on

�

aren Modell mit Cdm bilden si
h zuerst kleine Strukturen, obwohl die primordialen Di
hte
uktuationen als

adiabatis
h angenommen werden.
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dT=T > 10

�3

zu erwarten. Tats

�

a
hli
h beoba
htet man nur Amplituden von der Ordnung

O(10

�5

). Vor Allem aber muss der Dunklen Materie als dominante Komponente eine zentrale

Rolle au
h bei der Bildung kosmologis
her Strukturen zukommen. Interessanterweise | und

deswegen wurden die Szenarien mit baryonis
her Materie erw

�

ahnt | f

�

uhren au
h hier zwei

unters
hiedli
he Modelle zu einem top-down- bzw. einem bottom-up-Szenario. Im Folgenden

werden kurz die Bilder der Strukturbildung gezei
hnet, wie sie si
h mit hei�er- bzw. kalter

Dunkler Materie ergeben.

2.1.2 Das Hdm-Szenario

Als Hei�e Dunkle Materie kommen vor allem massive Neutrinos in Frage. Ihre 
harakteri-

stis
he Eigens
haft ist, dass sie zum Zeitpunkt ihrer thermis
hen Entkopplung vom Hinter-

grund relativistis
h sind. Die Ges
hwindigkeit der Teil
hen ist also von der Gr

�

o�enordnung

der Li
htges
hwindigkeit 
. Der ents
heidende Aspekt im Zusammenhang mit der Bildung

von Strukturen ist die Tatsa
he, dass diese relativistis
hen Teil
hen aus den

�

uberdi
hten

Regionen herausstr

�

omen k

�

onnen, sobald sie entkoppeln, und damit die Fluktuationen gewis-

serma�en auswas
hen. Dieser wi
htige E�ekt wird als free streaming bezei
hnet. Die Ska-

len, auf denen dieser E�ekt wirkt, h

�

angen davon ab, wel
he Stre
ken die Teil
hen w

�

ahrend

einer bestimmten Epo
he zur

�

u
klegen k

�

onnen. Sobald die Teil
hen ni
htrelativistis
h wer-

den, verliert der E�ekt an Bedeutung. Eine eingehendere Erl

�

auterung des free streaming

�ndet man im Anhang A. Im Falle der Neutrinos ges
hieht dies etwa zum Zeitpunkt des

Materie-Strahlungs-Glei
hgewi
htes, d.h. bei z � z

eq

� 10

4

. Daraus folgt ein free streaming-

Radius der Neutrinos von der Ordnung 2
t

eq

. Genauere Re
hnungen liefern eine Masse

M

FS

= 4�10

15

(m

�

=30ev)

�2

M

�

als so genannte free streamimg-Masse, unterhalb derer Di
h-

te
uktuationen dur
h den bespro
henen E�ekt ausgewis
ht werden. Dies entspri
ht gerade

der Masse innerhalb des Horizontes bei z = z

eq

. Die einzigen Strukturen, die die Strahlungs-

epo
he ,,

�

uberlebten" entspre
hen demna
h der Gr

�

o�e heutiger Galaxienhaufen und dar

�

uber.

Dana
h (z < z

eq

) konnten die Di
htest

�

orungen in der Dunklen Komponente anwa
hsen. Die

Fluktuationen in der baryonis
hen Materie konnten ebenfalls zun

�

a
hst anwa
hsen, wurden

jedo
h wieder ausgewas
hen, sobald die Di
hte im Inneren eines kontrahierenden Klumpens

ho
h genug wurde, um von der na
h aussen hin wirkenden Strahlung auseinander getrieben

zu werden. Dur
h die darauf folgende Ausd

�

unnung des Gases verliert die Strahlung wieder

an repulsiver Wirkung, und der Prozess beginnt von Neuem. In der Tat oszillieren die Di
h-

test

�

orungen des Gases in der Zeit zwis
hen t

eq

und t

re


mit kaum abfallenden Amplituden

2

.

Die in dieser Zeit bereits wa
hsenden Fluktuationen in der dunklen Komponente haben zum

Zeitpunkt der Entkopplung von Strahlung und Materie bereits 10-fa
h h

�

ohere Amplituden als

die St

�

orungen des Gases. Na
h der Rekombination konnte das von der Strahlung entkoppelte

Gas ohne Behinderung in die bis dahin entstandenen Potenzialt

�

opfe der Dunklen Materie

fallen. Sobald der Di
htekontrast Æ (in Gas und DM) innerhalb einer Region den Wert 1

�

ubers
hritt, konnte die Abkopplung von der globalen Expansion beginnen, der Kollaps setzte

ein und es konnte ein isoliertes Objekt entstehen. Dur
h Di
htest

�

orungen innerhalb dieser

gro�en Objekte (M � 10

15

M

�

) entstanden in der Folge dur
h Fragmentation kleinere Objekte

wie einzelne Galaxien.

Dieses Szenario wurde im Wesentli
hen von Zel'dovi
h und Mitarbeitern Anfang der 80er

Jahre entwi
kelt (Zel'dovi
h, 1993). Im Rahmen dieser Theorie ist die gro�skalige, blasen-

2

Dies gilt nur f

�

ur Fluktuationen mit Massen M > 10

11

M

�

. Kleinere Fluktuationen in der baryonis
hen

Materie werden dur
h Silk-D

�

ampfung gegl

�

attet (siehe etwa Kolb & Turner, 1990, S. 353).
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artige Verteilung der Galaxienhaufen dur
haus zu erkl

�

aren, wennglei
h die vorhergesagten

Amplituden im gro�skaligen Di
htekontrast zu ho
h sind. Die ents
heidende S
hw

�

a
he be-

steht jedo
h darin, dass si
h Galaxien erst sehr sp

�

at im Laufe der kosmis
hen Entwi
klung

bilden k

�

onnen, n

�

amli
h wenn die Objekte auf Skalen von Galaxien-Clustern fragmentieren.

Damit k

�

onnen weder Quasare bei Rotvers
hiebungen z > 4 erkl

�

art werden, no
h die H

�

au�gkeit

s
hwerer Metalle im intergalaktis
hen Medium (Ma & Berts
hinger, 1994,Hut &White, 1984).

2.1.3 Das Cdm-Szenario

Zum Zeitpunkt ihrer thermis
hen Entkopplung von der Umgebung sind WIMPs, die hypo-

thetis
hen Teil
hen der Kalten Dunklen Materie, ni
ht mehr relativistis
h. Dadur
h bleibt

der E�ekt der D

�

ampfung dur
h free streaming aus, da dieser nur von Bedeutung ist, so-

lange die agierenden Teil
hen relativistis
h sind. Die Masse innerhalb des Horizontes zum

Zeitpunkt der WIMP-Entkopplung ist kleiner als 1M

�

. Das CDM-Szenario leidet deshalb

ni
ht unter der Eins
hr

�

ankung, dass alle Strukturen unterhalb etwa 10

15

M

�

w

�

ahrend der

Strahlungsdominierten Phase ausgewas
hen werden. Denno
h k

�

onnen die Fluktuationen bis

zu diesem Zeitpunkt ni
ht ungehemmt linear anwa
hsen, vielmehr erleidet ihre Entwi
klung

eine Stagnation dur
h den so genannten Meszaros-E�ekt (Meszaros, 1974). Eine genauere

Erl

�

auterung dazu erfolgt auf Seite 25 unter Punkt (3).

Ansonsten entspri
ht der Verlauf ganz demjenigen im Hdm-Modell. Bis zur Rekombination

wa
hsen die Amplituden der Di
htest

�

orungen der Dunklen Materie auf ein 10-fa
hes der Fluk-

tuationen im Gas an, so dass einerseits die Temperatur
uktuationen der Hintergrundstrahlung

ni
ht h

�

oher als beoba
htet sind, andererseits trotzdem s
hon bei hohen Rotvers
hiebungen

ni
htlineare Strukturen im Gas entstehen k

�

onnen. Im CDM-Szenario bilden si
h zuerst iso-

lierte Objekte mit Massen von M � 10

5

(


B

h

2

)

�1=2

. Dies entspri
ht der Massenskala von

Kugelsternhaufen. Gr

�

o�ere Strukturen bilden si
h dann dur
h hierar
his
hes Vers
hmelzen

kleinerer Objekte (bottom-up-Szenario).

Dur
h die fr

�

uhe Entstehung von Galaxien (und damit Sternen) kann die H

�

au�gkeit s
hwe-

rer Elemente in der interstellaren Materie sowie die hohe Metallizit

�

at junger Sterne erkl

�

art

werden. Ebenso liefert des Cdm-Modell Korrelationsfunktionen zwis
hen Galaxien, die den

Beoba
hteten sehr gut entspre
hen (siehe G. Efstathiou in Pea
o
k et al., 1990). Andererseits

leidet dieses Modell unter einer zu hohen Produktion von Zwerggalaxien und Unterstruktu-

ren in Dunklen Halos (Moore et al., 1998, Moore et al., 1999a, Ghigna et al., 2000, Gelb

& Berts
hinger, 1994) Problematis
h ist weiter, im Rahmen dieses Modells das gemessene

Powerspektrum der Kosmis
hen Hintergrundstrahlung zu erkl

�

aren.

Die Abbildung 2.1 und 2.2 verans
hauli
hen die Entstehung von kosmologis
hen Strukturen

in einer Cdm-Simulation, die im Rahmen der vorliegenden Arbeit dur
hgef

�

uhrt wurde. Die

Entstehungsprozess der Dunklen Halos als eine Folge sukzessiver Vers
hmelzungsprozesse ist

hier gut zu erkennen. Die Details im Zusammenhang mit den numeris
hen Simulationen

werden in Kapiteln 3 und 4 in aller Ausf

�

uhrli
hkeit behandelt.

2.1.4 O
dm und �
dm

Der Standard Fall des Cdm-Szenarios (Standard Cold Dark Matter, S
dm, 


m

= 1, � = 0)

birgt neben der Unzul

�

angli
hkeit einer zu ausgepr

�

agten Strukturbildung auf kleinen Skalen

eine weiteres wesentli
hes Problem. Es gibt vers
hiedene Hinweise darauf, dass die Ener-

giedi
hte 


m

der Materie im Universum dur
haus von 1 vers
hieden ist (siehe Tabelle 1.1).
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Ein Cdm-Modell mit o�ener Geometrie (Open Cdm, O
dm, 


m

< 1) f

�

uhrt in numeris
hen

Simulationen in der Tat zu einer besseren

�

Ubereinstimmung mit der beoba
hteten Struktur

auf allen Skalen (Gott, 1997).

Der wesentli
he Unters
hied zur Physik des S
dm-Modells ist, dass si
h die Glei
hheit von

Strahlungs- und Materiedi
hte sp

�

ater einstellt (Longair, 1998). Der Horizont zum Zeitpunkt

t

eq

ist somit entspre
hend gr

�

o�er und damit au
h die Skalen, auf denen die D

�

ampfungse�ekte

wirken. Das Spektrum der Fluktuationen vers
hiebt si
h deswegen hin zu gr

�

o�eren Skalen

(siehe Abbildung 2.4).

Um s
hlie�li
h au
h no
h der sowohl von den Beoba
htungen als au
h den in
ation

�

aren

Theorien geforderten Fla
hheit des Universums gen

�

uge zu tun, besinnt man si
h einer ni
ht-

vers
hwindenden Kosmologis
hen Konstanten �. Diese nimmt keinerlei Ein
uss auf die Phy-

sik des fr

�

uhen Universums, da der relative Beitrag der Kosmologis
hen Konstanten zur gesam-

ten Energiedi
hte 


tot

erst bei z < 1 mit dem der Materie verglei
hbar wird. Der wesentli
he

neue E�ekt ist damit eine Dehnung der Zeitskala bis z = 0, so dass die Strukturen vergli
hen

mit denen eines o�enen Universums l

�

anger Zeit haben, si
h zu entwi
keln (siehe Abbildung

2.3). Dieses �
dm-Modell steht mit den Beoba
htungen der Strukturen auf allen zug

�

angli
hen

Skalen bislang am besten im Einklang.

2.2 Lineare St

�

orungstheorie f

�

ur kleine Fluktuationen

Sobald die oben bespro
henen D

�

ampfungse�ekte unwirksam werden, verl

�

auft die zeitli
he Ent-

wi
klung der Di
hte
uktuationen auss
hlie�li
h na
h den Vorgaben der Standardglei
hungen

f

�

ur ein Fluidum im Gravitationsfeld. Die Inhomogenit

�

aten des Di
htefeldes sind zum Zeit-

punkt der Entkopplung von der Ordnung Æ = O(10

�5

) in der baryonis
hen bzw. Æ = O(10

�4

)

in der Dunklen Materie. Deswegen ist es gere
htfertigt, die Fluktuationen zun

�

a
hst als kleine

St

�

orung der homogenen Robertson-Walker-Metrik zu betra
hten und die zeitli
he Entwi
k-

lung im Rahmen einer linearen St

�

orungstheorie zu behandeln. Sobald auf einer gegebenen

Skala der Di
htekontrast die Gr

�

o�enordnung 1 annimmt, erfolgt eine ras
he Entwi
klung

gebundener isolierter Objekte. Die St

�

orungstheorie bri
ht zusammen und eine weitere ana-

lytis
he Behandlung ist nur f

�

ur Spezialf

�

alle wie sph

�

aris
he Di
htest

�

orungen m

�

ogli
h

3

. In

diesem Abs
hnitt sollen die Grundlagen der liearen Theorie und ihre wi
htigsten Ergebnisse

zusammengestellt werden. Die zentrale Gr

�

o�e ist der Di
htekontrast

Æ(x; t) =

�(x; t)� �

0

�

0

(2.2)

am Ort x zur Zeit t. Der Index 0 steht hier wie im gesamten Abs
hnitt f

�

ur Gr

�

o�en im

ungest

�

orten, also perfekt homogenen System. Da im Rahmen einer linearen Theorie aus-

s
hlie�li
h kleine Fluktuationen behandelt werden, sind die auftretenden Gravitationsfelder

s
hwa
h. Deshalb kann man von den relativistis
hen Feldglei
hungen absehen und si
h auf

die Newtons
he Theorie bes
hr

�

anken. Die Di
hte �

0

, das Potenzial �

0

, der Dru
k p

0

und

die Ges
hwindigkeit v

0

eines Fluid-Elements

4

h

�

angen dann

�

uber die Grundglei
hungen der

Hydrodynamik zusammen, namentli
h die Kontinuit

�

atsglei
hung (2.3), die Euler-Glei
hung

3

Spheri
al 
ollapse model, siehe etwa Coles & Lu

hin, 1995, S. 294�.

4

Darunter ist die Materie innerhalb eines Volumenelementes in einem (kontinuierli
h mit Materie gef

�

ullten)

Modell-Universum zu verstehen.
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(2.4) und die Poisson-Glei
hung (2.5):

_�

0

= ��

0

rv

0

; (2.3)

_
v

0

= �

1

�

0

rp

0

�r�

0

; (2.4)

r

2

�

0

= 4�G�

0

: (2.5)

Dieses System aus drei Glei
hungen f

�

ur vier Unbekannte bedarf no
h einer Vervollst

�

andigung

dur
h eine Zustandsglei
hung p(�). Die S
hallges
hwindigkeit v

s

in einem Gas ist allgemein

dur
h v

s

=

p

(�p=��) gegeben, woraus man unmittelbar die Zustandsglei
hung

p(�) = v

2

s

�: (2.6)

erh

�

alt. Zur Bere
hnung der zeitli
hen Entwi
klung kleiner St

�

orungen werden die Gr

�

o�en

�

0

; �

0

; �

0

und v

0

in den Glei
hungen (2.3)-(2.5) ersetzt dur
h gest

�

orten Gr

�

o�en

� = �

0

+ d�; � = �

0

+ d�; v = v

0

+ dv und p = p

0

+ dp: (2.7)

Unter Verna
hl

�

assigung aller ni
htlinearen Terme erh

�

alt man daraus na
h Fourier-Transformation

in den k-Raum die folgende Di�erenzialglei
hung f

�

ur den Di
htekontrast Æ(k):

�

Æ(k) + 2

_a

a

_

Æ(k) =

�

4�G�

0

� v

2

s

k

2

�

Æ(k); (2.8)

wobei k � jkj. a = a(t) ist der Skalenfaktor. Im k-Raum sind die Di
hte
uktuationen als

�

Uberlagerung mehrerer Di
htewellen mit den Wellenvektoren k und den Amplituden Æ(k)

vorstellbar.

Drei aufs
hlussrei
he F

�

alle sind zu unters
heiden:

(1) Der statis
he Limes f

�

ur ein ni
htexpandierendes Medium ist 
harakterisiert dur
h _a = 0.

Die L

�

osungen Æ haben die Form ebener Wellen Æ = Æ

0

expfi(kr � !t)g mit der Dispersions-

relation !

2

= v

2

s

k

2

� 4�G�

0

. F

�

ur v

2

s

k

2

> 4�G�

0

ergeben si
h oszillierende L

�

osungen. Dies

bedeutet physikalis
h, dass kontrahierende Wolken dur
h den Gasdru
k wieder aufgebl

�

aht

werden und erneut kontrahieren wie auf Seite 21 bereits erl

�

autert. Dr

�

u
kt man die eben

genannte Bedingung unter Verwendung der Wellenl

�

ange statt der Wellenzahl aus, so erh

�

alt

man eine Grenzwellenl

�

ange

�

J

=

2�

k

J

= v

s

r

�

G�

; (2.9)

die so genannte Jeans-L

�

ange, unterhalb wel
her Fluktuationen oszillieren, oberhalb der dage-

gen ein exponentieller Kollaps einsetzt: Im Falle v

2

s

k

2

< 4�G�

0

n

�

amli
h ergeben si
h f

�

ur (2.8)

die L

�

osungen Æ = Æ

0

expfikr+�tg, wobei � = �[4�G�

0

(1��

2

J

=�

2

)℄

1=2

. S
hlie�li
h betra
hten

wir no
h den dru
kfreien Limes p = v

2

s

k

2

= 0 bzw. | glei
hbedeutend | den Limes f

�

ur Fluk-

tuationen auf sehr gro�en Skalen � � �

J

. Die Wa
hstumsrate wird damit � = (4�G�)

1=2

.

Damit ist eine 
harakteristis
he Zeitdauer �


oll

f

�

ur den Kollaps einer

�

uberdi
hten Region der

Di
hte � verbunden:

�


oll

= �

�1

/ (G�)

�1=2

: (2.10)

(2) Der allgemeine Fall eines expandierenden Mediums ( _a > 0) ist der in der Kosmologie

eigentli
h relevante | insbesondere, wenn man wiederum Fluktuationen in dru
kfreien Me-

dien betra
htet, um der Natur der Dunklen Materie gere
ht zu werden. Anhand der re
hten



2.2. LINEARE ST

�

ORUNGSTHEORIE F

�

UR KLEINE FLUKTUATIONEN 25

Seite von Gl. (2.8) sieht man, dass das Jeans-Kriterium im Prinzip erhalten bleibt. Wegen

der geforderten Dru
kfreiheit ist nun aber stets der Fall einer anwa
hsenden L

�

osung Æ gege-

ben. Die Wa
hstumsraten von Æ(k) werden si
h dur
h den nun ni
htvers
hwindenden zweiten

Term der linken Seite

�

andern. In einem EdS-Universum (


m

= 1) vereinfa
ht si
h (2.8) wegen

4�G� = 2=3t

2

und _a=a = 2=3t auf

�

Æ +

4

3t

_

Æ �

2

3t

2

Æ = 0: (2.11)

Dies hat die allgemeine L

�

osung

Æ(k) = �(k)Æ(t

0

; k)

�

t

t

0

�

2

3

+ �(k)Æ(t

0

; k)

�

t

t

0

�

�1

; (2.12)

wobei der zweite Term einer abklingenden Mode entspri
ht und ni
ht weiter interessiert. F

�

ur

die wa
hsende Mode Æ /

2=3

liefert das EdS-Modell mit a(t) / t

2=3

die einfa
he Beziehung

Æ / a = (1 + z)

�1

: (2.13)

Dieser lineare Zusammenhang zwis
hen der Amplitude Æ(k) der Mode k und dem Skalenpa-

rameter ist au
h f

�

ur andere Kosmologien, insbesondere das f

�

ur diese Arbeit wi
htige �
dm-

Modell (


m

+ 


�

= 1) in guter N

�

aherung g

�

ultig. Denn in den f

�

ur die lineare N

�

aherung in

Frage kommenden fr

�

uhen Epo
hen (z > 100) dominiert die Materiedi
hte bei weitem

�

uber

die Vakuumsenergie. Die Dynamik des Skalenparameters ist deswegen dieselbe wie im EdS-

Modell. Der Unters
hied zwis
hen S
dm und �
dm besteht im Wesentli
hen | wie no
h zu

erl

�

autern sein wird | im Spektrum P (k) der anf

�

angli
hen Fluktuationen.

(3) Gesonderte Aufmerksamkeit verdient no
h der Fall eines ni
htrelativistis
hen kollisions-

freien Mediums in einem dominanten Strahlungshintergrund. Dies ist gerade der Zustand

des Universums mit kalter dunkler Materie w

�

ahrend der Strahlungsepo
he. Innerhalb des

Horizonts sei die Di
hteverteilung als perfekt homogen angenommen, d.h. Æ

rad

= 0. Ferner

sei die Betra
htung auf den einfa
hen Grenzfall sehr langwelliger Moden �� �

J

| also auf ein

dru
kfreies Medium | konzentriert. Die Dynamik der Di
htest

�

orungen folgt Glei
hung (2.8),

mit den Modi�kationen k = 0 und ( _a=a)

2

= 8�G(�

m

+ �

rad

)=3. Mit Hilfe der Substitution

y :=

�

m

�

=

a

a

eq

(2.14)

nimmt Glei
hung (2.8) folgende Gestalt an:

d

2

Æ

dy

2

+

2 + 3y

2y(1 + y)

dÆ

dy

�

3

2y(1 + y)

Æ = 0 (2.15)

Au
h hier erh

�

alt man eine abklingende sowie eine anwa
hsende L

�

osung. Nur letztere ist von

Interesse, sie lautet

Æ / y +

2

3

: (2.16)

W

�

ahrend der Zeit bis zum Strahlungs-Materie-Glei
hgewi
ht kann eine Di
htest

�

orung also

maximal um den Faktor

Æ(y = 1)

Æ(y = 0)

=

5

2

(2.17)
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anwa
hsen, wohingegen Æ f

�

ur y � 1, also t� t

eq

mit Æ / a / t

2=3

die Dynamik eines materie-

dominierten Universums annimmt. Dieses Ergebnis kann dahingehend interpretiert werden,

dass w

�

ahrend der strahlungsdominierten

�

Ara die Expansionsrate des Universums ho
h ge-

nug ist, um das (der Expansion entgegengesetzte) Kollapsbestreben der Di
htest

�

orungen zu

kompensieren.

2.3 Di
hte
uktuationen und das Power-Spektrum

Ziel einer jeden Theorie der Strukturbildung ist eine Vorhersage statistis
her Eigens
haften

des heutigen kosmis
hen Di
htefeldes �(x; t

f

) aus einem anf

�

angli
hen Di
htefeld �(x; t

i

). Es

ist also n

�

otig, ein Spektrum der Fluktuationen Æ(x; t

i

) zu bestimmen, das als ,,Saatfeld" f

�

ur

die weitere Entwi
klung dienen soll. Mit Hilfe der oben bes
hriebenen linearen Theorie kann

die anf

�

angli
he zeitli
he Entwi
klung einzelner k-Moden verfolgt werden. Solange die lineare

Theorie g

�

ultig, also Æ < 1 ist, entwi
keln si
h die einzelnen Moden unabh

�

angig voneinander.

Darum ist es sinnvoll, das Di
htefeld als

�

Uberlagerung sol
her ebener Wellen zu bes
hrei-

ben. Dazu sei angemerkt, dass die Verwendung ebener Wellen als Basis einer Fourier-Analyse

streng genommen nur in einer 
a
hen Geometrie erlaubt ist. In einem gekr

�

ummten Raum

m

�

ussten stattdessen die Eigenfunktionen der Wellenglei
hung im gekr

�

ummten Raum verwen-

det werden. Im Rahmen des in
ation

�

aren Modells kann jedo
h angenommen werden, das

der f

�

ur uns beoba
htbare Teil des Universums nur ein kleiner Auss
hnitt der Raumzeit ist.

Auf Skalen kleiner als der heutige Horizont stellt der Euklidis
he Raum deswegen eine hin-

rei
hende N

�

aherung f

�

ur dar, denn R

�

aume mit ni
htvers
hwindender Kr

�

ummung sind lokal


a
h.

Eine plausible und wi
htige Annahme ist, dass die Phasen der primordialen Fluktuationen

Æ

k

unkorreliert sind. Dies vereinfa
ht die Theorie dadur
h, dass den Fluktuationen damit eine

Gau�s
he Statistik aufgepr

�

agt ist, die eine bequemere mathematis
he Bahandlung mit si
h

bringt (siehe Bardeen et al., 1986).

Die Fourierzerlegung des Di
htefeldes Æ(x) = [�(x)��

b

℄=�

b

in einem endli
hen Volumen L

3

ist

Æ(x) =

X

k

Æ

k

e

ikx

=

X

k

Æ

�

k

e

�ikx

; (2.18)

wobei die Komponenten i 2 f1; 2; 3g der Wellenzahlen k

i

den Randbedingungen

k

i

= n

i

2�

L

; n

i

2 Z (2.19)

unterliegen. Es soll L� l

max

vorausgesetzt werden, wobei l

max

die gr

�

o�te Skala ist, auf der

das Universum als ni
ht homogen angesehen werden muss, also etwa l

max

� 500 Mp
. L

3

wird als fair-sample volume bezei
hnet. Das Universum kann dann als Aneinanderreihung

von W

�

urfeln der Kantenl

�

ange L geda
ht werden.

In (2.18) ist wie im Weiteren die Zeitabh

�

angigkeit ni
ht explizit angegeben, um die S
hreib-

weise zu vereinfa
hen. Au�erdem werden Fluktuationen im Ortsraum immer mit Æ(x) bezei
h-

net, sol
he im k-Raum dagegen mit Æ

k

. Die Fourierkomponenten Æ

k

sind komplexe Gr

�

o�en,

konkret

Æ

k

=

1

L

3

Z

V

u

Æ(x)e

�ikx

d

3

x: (2.20)
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Wegen Æ(x) 2 R ist Æ

k

= �Æ

�

k

. Als Gau�s
hes Zufallsfeld gelten f

�

ur den Mittelwert und die

Varianz der Fourierkomponenten:

hÆ

k

i = 0 (2.21)

hÆ

2

k

i = �

2

=

X

k

hjÆ

k

j

2

i =

1

L

3

X

k

Æ

2

k

: (2.22)

Dies de�niert zuglei
h die Gr

�

o�e Æ

k

. Die Bes
hr

�

ankung der Wellenzahlen auf diskrete Werte

ist o�ensi
htli
h unphysikalis
h. Den

�

Ubergang zu kontinuierli
hen Werten vollzieht man

formal dur
h L ! 1, und unter Berufung auf das kosmologis
he Prinzip s
hreiben wir alle

k-abh

�

angigen Gr

�

o�en als ri
htungsunabh

�

angig, also nur abh

�

angig von k = jkj:

�

2

=

1

L

3

X

k

Æ

2

k

!

1

2�

Z

1

0

P (k)k

2

dk: (2.23)

Glei
hung (2.23) de�niert das so genannte Power-Spektrum P (k). Da das Fluktuationsfeld

als Gau�s
hes Zufallsfeld angenommen wird, ist seine Statistik dur
h das Powerspektrum

vollst

�

andig bestimmt.

�

Ubli
herweise wird f

�

ur das primordiale Powerspektrum ein skalenin-

varianter Ansatz P (k) = Ak

n

verwendet. Eine besondere Stellung nimmt das so genannte

Harrison-Zel'dovi
h-Spektrum mit dem Spektralindex n = 1 ein. Bereits 1970 postuliert

(Harrison, 1970), wurde es sp

�

ater aus den in
ation

�

aren Theorien gefolgert (z.B. Guth &

Pi, 1982). Au
h Cobe-Messungen, na
h denen n = 1:1

+0:45

�0:65

betr

�

agt, sind damit konsistent

(Smoot et al., 1992).

Die Transferfunktion

Die Form des Spektrums, wie es unmittelbar na
h der In
ation vorliegt, wird w

�

ahrend

der Dauer der Plasmaepo
he dur
h die in 2.1.2 und 2.1.3 bespro
henen D

�

ampfungse�ekte

ver

�

andert. Ohne letztere w

�

urde P (k) auf allen Skalen linear mit dem Skalenparameter an-

wa
hsen und also die Form eines Potenzgesetzes behalten. In einem Hdm-Modell spiegelt si
h

die Wirkung des free streaming-E�ektes im Powerspektrum dadur
h, dass Skalen unterhalb

einer Grenzwellenl

�

ange �

max

praktis
h ni
ht pr

�

asent sind. Interessanter im Zusammenhang

mit dieser Arbeit sind Modelle mit kalter Dunkler Materie. Hier weist das Powerspektrum

einen Kni
k bei einer Skala �

eq

� 13=
h

2

auf. Dies ist gerade die Ausdehnung des Horizonts

zum Zeitpunkt des Materie-Strahlungs-Glei
hgewi
htes. F

�

ur sehr kleine Skalen � � �

eq

verh

�

alt si
h P (k) asymptotis
h wie k

n�4

log

2

k, wobei n der oben genannte Spektralindex ist.

Die Ursa
he dieser Verformung des Powerspektrums liegt darin, dass Fluktuationen auf ver-

s
hiedenen Skalen zu unters
hiedli
hen Zeitpunkten in den Horizont eintreten. Fluktuationen

kleiner als der Horizont zur Zeit t

eq

werden demna
h no
h w

�

ahrend der strahlungsdominierten

Epo
he vom Horizont ,,eingeholt", und ihr Wa
hstum stagniert wegen des Meszaros-E�ektes.

Die Fluktuationen auf Skalen gr

�

o�er als �

eq

werden dur
h diesen E�ekt ni
ht beeintr

�

a
htigt,

da diese w

�

ahrend der Strahlungsepo
he o�ensi
htli
h gr

�

o�er als waren der Horizont, der den

Wirkungsradius s

�

amtli
her physikalis
her E�ekte innerhalb einer bestimmten Zeit begrenzt.

Die Auswirkung aller E�ekte, die auf das Powerspektrum Ein
uss nehmen, kann in einer

Funktion T (k) zusammengefasst werden. Diese so genannte Transferfunktion stellt eine ein-

fa
he Beziehung her zwis
hen dem ursprungli
hen Powerspektrum P (k; t

i

) und demjenigen,

das si
h bis zum Abklingen der bespro
henen E�ekte zur Zeit t

f

eingestellt hat:

P (k; t

f

) = T

2

(k; t

f

)

�

D(t

f

)

D(t

i

)

�

2

P (k; t

i

): (2.24)
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Dabei ist no
h das skalenunabh

�

angige lineare Wa
hstum der Fluktuationen zwis
hen t

i

und

t

f

ber

�

u
ksi
htigt. Dies ges
hieht mit Hilfe des linearen Wa
hstumsfaktors D, wobei f

�

ur

ein EdS-Universum D(t) / t

2=3

gilt. Da sp

�

atestens zum Zeitpunkt der Entkopplung die

D

�

ampfungse�ekte ihre Wirkung verlieren, ist es angemessen, f

�

ur t

f

einen beliebigen Zeit-

punkt t

re


< t

f

< t

lin

zu w

�

ahlen, wobei t

lin

die G

�

ultigkeit der linearen N

�

aherung begrenzt.

In der Literatur �ndet man unters
hiedli
he Transferfunktionen f

�

ur glei
he kosmologis
he

Modelle. In der vorliegenden Arbeit wurde die von Bardeen et al. (1986) f

�

ur Cdm-Modelle

vorges
hlagene gew

�

ahlt:

T (k) =

log(1 + 2:34q)

2:34q

�

1 + 3:89q + (16:1q)

2

+ (5:46q)

3

+ (6:71q)

4

�

�

1

4

; (2.25)

mit q = k�

1=2

=(
h

2

) und � = 


rel

=1:68


rad

. 


rel

ist der Energiedi
hteanteil relativistis
her

Teil
hen, 


rad

derjenige der Photonen.
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Abbildung 2.1: Die Entwi
klung von Struktur in einem Cdm-Modelluniversum, beginnend in

einem primordialen Stadium bis z = 0. Die Kantenl

�

ange der Simulationsbox betr

�

agt 1 Mp
. Die

Bilder zeigen die Entwi
klung in glei
hen zeitli
hen Abst

�

anden von jeweils 1.3 Gyr, die entspre
hende

Rotvers
hiebung ist

�

uber jedem Bild angegeben.
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Abbildung 2.2: Die Entstehung eines Dunklen Halos in derselben Simulation wie in Abbildung

2.1. Es sind nur die Teil
hen abgebildet, die bei z = 0 als zu dem Cluster geh

�

orig identi�ziert

wurden. Die Bilder zeigen die Entwi
klung in glei
hen zeitli
hen Abst

�

anden von jeweils 1.3 Gyr, die

entspre
hende Rotvers
hiebung ist

�

uber jedem Bild angegeben. Der hierar
his
he Formationsprozess

wird hier ans
hauli
h demonstriert.
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Abbildung 2.3: Simulationen der gro�skaligen Strukturbildung in vers
hiedenen kosmologis
hen

Modellen. Das S
dm- sowie das �
dm-Modell sind von kritis
her Di
hte, 


m

= 1. �
dm steht f

�

ur ein

Universum mit zerfallenden Neutrinos als Dunkler Materie; dieses Modell sei hier ni
ht n

�

aher betra
h-

tet. Die beiden anderen Modelle haben eine geringere Materiedi
hte von 


m

= 0:3. Die Kantenl

�

ange

ist in allen F

�

allen 240=h Mp
. Die o�enen Modelle weisen entspre
hend der Erl

�

auterungen im Text

si
htbar weniger Struktur auf kleineren Skalen und entspre
hend gr

�

o�ere Leerr

�

aume, so genannte Vo-

ids auf. Ein geneigter Betra
hter mag feststellen, dass die au�allenden Knotenpunkte der Filamente

im �
dm-Fall ausgepr

�

agter ers
heinen als im O
dm-Modell. Dies ist eine Folge der l

�

angeren Ent-

wi
klungsdauer des �
dm-Modells bei einer sonst glei
hen Physik der Strukturbildung. (Abbildung

mit freundli
her Genehmigung von J

�

org M. Colberg und dem Virgo Consortium.)
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Abbildung 2.4: Powerspektrum der Di
hte
uktuationen in einem EdS-Modell (
 = 1) und einem

o�enem (bzw. �
dm-)Modell. Im Falle eines Modells mit geringer Massendi
hte 
 = 0:3 ist das

Maximum zu kleinerenWellenzahlen, d.h. gr

�

o�eren Skalen hin vers
hoben. Dies wurde unter Abs
hnitt

2.1.4 erl

�

autert. Die Einheiten auf beiden A
hsen sind willk

�

urli
h.



Kapitel 3

Sto�freie N-K

�

orper-Systeme

Die Entwi
klung der Computer-Ressour
en hinsi
htli
h ihrer S
hnelligkeit und Spei
herkapa-

zit

�

at hat in den vegangenen Jahren einen rapiden Verlauf genommen. Vor diesem Hinter-

grund haben die vers
hiedenen Te
hniken der numeris
hen Simulation einen

�

uberragenden

Stellenwert in vielen Disziplinen der modernen Astrophysik erhalten, in der kosmologis
hen

Strukturbildung insbesondere. Moderne Software in Verbindung mit der Spezial-Hardware

Grape erm

�

ogli
ht Simulationen mit 10

6

Teil
hen binnen einer Wo
he, und Re
hnungen mit

125000 Teil
hen beanspru
hen ni
ht mehr als eine Na
ht. Der gro�e Nutzen der Simulatio-

nen bes
hr

�

ankt si
h aber ni
ht auf die Weiterf

�

uhrung der analytis
hen Methoden. Vielmehr

haben man
he Theorien im Rahmen der Strukturbildung wie etwa das sph

�

aris
he Kollaps-

Modell oder die lineare Theorie kleiner St

�

orungen erst mit Hilfe numeris
her Simulationen die

Etablierung erfahren, die sie heute genie�en, da sie vorher keinerlei

�

Uberpr

�

ufung zug

�

angli
h

waren.

Sobald die anf

�

angli
hen St

�

orungen des Di
htefeldes zu ni
htlinearen Strukturen mit Æ > 1

anwa
hsen, kann ihre Dynamik nur no
h mit Hilfe von Simulationen na
hvollzogen werden.

Zu ihrer Dur
hf

�

uhrung ist es notwendig, eine na
h problemabh

�

angigen Kriterien ausgew

�

ahlte

Anfangskon�guration fx

i

;v

i

g der Teil
henverteilung vorzugeben. Zu diesem Zwe
k hat si
h

die fr

�

uher s
hon erw

�

ahnte Zel'dovi
h-N

�

aherung als

�

au�erst n

�

utzli
hes Hilfsmittel erwiesen.

Sie gestattet eine Entwi
klung des Systems beginnend bei einer homogenen gitterartigen Ver-

teilung der Teil
hen (entspre
hend a = 0) bis hinein in das ,,gem

�

a�igt ni
htlineare" Regime

(Æ � 1). Dies ges
hieht | darin liegt eine St

�

arke dieser Methode | mit einem Re
henzeit-

aufwand, der vers
hwindend gering ist, vergli
hen mit den no
h zu bespre
henden N-K

�

orper-

Methoden. Die Zel'dovi
h-Methode ihrerseits bedarf der Kenntnis des Potenzialfeldes, das

von der Gesamtheit aller Teil
hen erzeugt wird, um s
hlie�li
h die einzelnen Teil
hen ent-

lang der Potenzialgradienten den lokalen Di
htemaxima zu zu bewegen. Die Verteilung der

primordialen Fluktuationen gen

�

ugt einer Gau�s
hen Statistik. Damit besteht die M

�

ogli
h-

keit, das Di
htefeld dur
h eine einzige Funktion zu 
harakterisieren, namentli
h dur
h das

Powerspektrum P (k), wie es si
h im Verlauf der Plasmaphase entwi
kelt.

In diesem Kapitel wird zuerst die vielzitierte Zel'dovi
h-Approximation erl

�

autert, sowie die

Art und Weise, wie die Anfangsbedingungen f

�

ur die kosmologis
hen Simulationen in der vor-

liegenden Arbeit erzeugt wurden. Der zweite Abs
hnitt ist den grundlegenden Eigens
haften

sto�freier N-K

�

orper-Systeme, der dritte den numeris
hen Te
hniken ihrer Simulation gewid-

met.

33
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�

ORPER-SYSTEME

3.1 Die kosmologis
hen Anfangsbedingungen

3.1.1 Zel'dovi
h-Approximation

In der vorliegenden Arbeit wurde bei der Bes
hreibung der Di
hte
uktuationen, soweit bisher

ges
hehen, von einer Eulers
hen Formulierung Gebrau
h gema
ht. Das hei�t, alle Gr

�

o�en

wurden von einem Beoba
hter gemessen, der in einem mit der globalen Expansion des Uni-

versums si
h mitbewegenden Koordinatensystem harrt. Alternativ dazu ist eine Formulie-

rung der Theorie m

�

ogli
h, die die Perspektive eines mit dem gest

�

orten Fluidum mitbewegten

Beoba
hters zu Grunde legt (Lagranges
he Formulierung). Die von Zel'dovi
h (1970) vor-

ges
hlagene N

�

aherung ma
ht davon Gebrau
h. Ein wesentli
her Grundgedanke ist, dass die

Trajektorien der Teil
hen im linearen Regime auf Geraden liegen:

x(q;D) = q+DS(q): (3.1)

q = x(t

i

) ist die urspr

�

ungli
he, ungest

�

orte Koordinate eines Teil
hens, x die mitbewegte,

Eulers
he Koordinate. Der zweite Term der re
hten Seite bes
hreibt die Auslenkung der

Teil
hen von ihrer Ausgangsposition. Dabei ist D der in Gl. (2.24) zuerst erw

�

ahnte lineare

Wa
hstumsfaktor, S(q) ist das konstante Vers
hiebungsfeld, das ein Ma� f

�

ur die Abwei
hung

der Teil
hen von ihrer Ausgangslage darstellt

1

. Der Di
htekontrast entlang der Trajektorie

bere
hnet si
h dann mit Hilfe der Jakobi-Determinante

detJ (q; t) �

3

X

i=1

�x

i

�q

i

(3.2)

der Abbildung f : q! x zu

Æ(q; t) = detJ (q; t)

�1

[1 + Æ(q; t

i

)℄ (3.3)

(Mona
o, 1997). Die Variable t in der Ja
obi-Determinante bes
hreibt die Zeitabh

�

angigkeit

des linearen Wa
hstumsfaktors D = D(t) in Glei
hung (3.1). Das Vers
hiebungsfeld S(q)

h

�

angt

�

uber die Beziehungen

S(q) = r�

0

(q) und r

2

�

0

(q) = �Æ

0

(q) (3.4)

mit dem Di
htefeld Æ

0

zusammen (S
hneider & Bartelmann, 1995). Æ

0

seinerseits ist ein Gau�-

s
hes Feld, dem die gew

�

uns
hten statistis
hen Eigens
haften des anf

�

angli
hen Di
htefeldes

unter Verwendung des Powerspektrums aufgepr

�

agt sind. Die Realisierung dieses Di
htefeldes

mit einer Verteilung diskreter Massenpunkte geht dann so vor si
h, dass die urspr

�

ungli
h auf

den Knoten eines regul

�

aren kubis
hen Gitters �xierten Teil
hen mit Hilfe von Glei
hung (3.1)

aus ihrer Lage vers
hoben werden. Dur
h Ableitung derselben Glei
hung folgt unmittelbar

f

�

ur die Teil
henges
hwindigkeiten

v(q;D) =

_

DS(q): (3.5)

Neben dem geringen Re
henaufwand ist es ein weiterer Vorteil dieser Methode gegen

�

uber

der Eulers
hen linearen Theorie, dass die N

�

aherung (3.1) bis in den ni
htlinearen Berei
h Æ > 1

hinein ihre G

�

ultigkeit beh

�

alt. Der Grund hierf

�

ur liegt in der Lagranges
hen Formulierung der

St

�

orungstheorie: Die Di
hte ers
heint ni
ht explizit und muss also ni
ht linearisiert werden.

1

Hier sind die Abwei
hungen zu einer bestimmten, im Grunde willk

�

urli
h festzulegenden Zeit gemeint. Die

tats

�

a
hli
he Auslenkung der Teil
hen zu einer beliebigen Zeit t ist dann D(t)S(q).
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3.1.2 Erzeugung der Anfangsbedingungen

In der Praxis beginnt die Erzeugung einer Anfangskonstellation f

�

ur eine kosmologis
he N-

K

�

orper-Simulation mit der Wahl eines Gau�s
hen Feldes Æ

0

das dur
h ein gew

�

ahltes Power-

spektrum P (k) 
harakterisiert wird. Von dem ausgehend k

�

onnen mit Hilfe der Glei
hungen

(3.4), (3.1) und (3.5) die Positionen und Ges
hwindigkeiten der Teil
hen bere
hnet werden.

Das Powerspektrum, wie man es aus den Glei
hungen (2.24) und (2.25) bere
hnen kann,

ist allerdings no
h zu normieren. Hier gibt es mehrere M

�

ogli
hkeiten. Einen

�

Uberbli
k �ndet

man z.B. bei La
hize-Rey & Gunzig (1999). In der vorliegenden Arbeit erfolgt die Normierung

�

uber die rms-Massen-Fluktuation �

X

auf einer Skala von X = 8h

�1

Mp
 bei z = 0. Diese

Wahl, 8h

�1

Mp
, r

�

uhrt daher, dass die rms-Fluktuationen auf dieser Skala heute in etwa von

der Gr

�

o�e �

8

� 1 und also no
h linear sind. Ihre Amplituden k

�

onnen dann mit Hilfe der

linearen Theorie auf jede Epo
he z > 0 zur

�

u
k gere
hnet werden. Die Normierungsbedingung

f

�

ur P (k) ist gegeben dur
h

�

2

8

�

Z

1

0

P (k)W

2

(kR)d

3

k; R = 8h

�1

Mp
 (3.6)

mit der Filterfunktion

W (kR) =

3

(kR)

3

(sin kR� kR 
os kR) (3.7)

(Gelb & Berts
hinger, 1994).

Der genaue Wert von �

8

kann z.B. aus der von COBE gemessenen Anisotropie der Hinter-

grundstrahlung bestimmt werden | siehe etwa Wright et al. (1992), Efstathiou et al. (1992)

oder Adams et al. (1993) | oder aber aus der beoba
hteten Anzahldi
hte von Galaxien-

haufen, siehe Gladders & et al. (2000), Bah
all (1998) oder White et al. (1993). Letztere

�nden f

�

ur 
a
he Modelle (


m

+ 


l

= 1) den Zusammenhang zwis
hen �

8

und der mittleren

Materiedi
hte von der Form

�

8

� 0:57


�0:56

m

: (3.8)

Aus dem normierten Powerspektrum bere
hnen si
h dann die Moden des gesu
hten Gau�-

s
hen Feldes zu

Æ

k

=

r

1

2

P (k)(R

1

+ iR

2

) (3.9)

(Cen, 1992). Dabei ist i =

p

�1, und R

1

; R

2

2 [0; 1℄ sind Gau�s
he Zufallszahlen. Das

Di
htefeld Æ(x) im Ortsraum bei z = 0 erh

�

alt man dur
h Fourier-Transformation von Æ

k

.

S
hlie�li
h muss Æ(x; z = 0) no
h auf eine Anfangsrotvers
hiebung z

i

normiert werden,

bis zu der die Zel'dovi
h-N

�

aherung angewendet werden soll. Bedingung hierf

�

ur kann ein

maximaler auf dem gesamten Simulationsvolumen zugelassener Di
htekontrast Æ

max

(z) �

maxfÆ(z;x)g bei z = z

i

sein, wobei die Wahl des konkreten Wertes von Æ

max

(z

i

) einer gewissen

Willk

�

ur unterliegt. Mit dieser Bedingung bere
hnet si
h die Anfangsrotvers
hiebung zu

z

i

=

Æ

max

(0)

Æ

max

(z

i

)

� 1: (3.10)

Die bei dieser Rotvers
hiebung na
h den Glei
hungen der Zel'dovi
h-N

�

aherung erhaltenen Po-

sitionen und Ges
hwindigkeiten der Teil
hen bilden die Anfangskonstellation f

�

ur numeris
he

Simulationen.
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In der hier vorliegenden Arbeit wurde die oben ges
hilderte Prozedur f

�

ur jede Simulation

mit Hilfe des frei zug

�

angli
hen f77-Programms GRAFIC (Gaussian RAndom Field Initial

Conditions) ausgef

�

uhrt, das einen Teil des Programm-Pa
ketes COSMICS von E. Berts
hin-

ger (Ma & Berts
hinger, 1995) darstellt.

3.2 Sto�freie Systeme

3.2.1 Die Sto�freie Boltzmann-Glei
hung

Dem Standardparadigma folgend geht man davon aus, dass die Dunkle Materie im Universum

sto�frei ist und nur gravitativ we
hselwirkt. Wann immer von einem sto�freien System die

Rede ist, sei damit gemeint, dass die einzelnen Teil
hen si
h unter dem Ein
uss eines globalen

Potenzials � bewegen, wobei Zwei-K

�

orper-We
hselwirkungen keine Rolle spielen sollen. Geht

man weiter von der Annahme aus, dass die in Kapitel 1.2.2 erw

�

ahnten WIMPS mit Massen

m < 10 GeV den Gro�teil der Dunklen Materie ausma
hen, so folgt daraus f

�

ur eine mittlere

Anzahldi
hte von 
a. 10

50

Teil
hen/p


3

. Die Bes
hreibung sol
h eines Systems mit Hilfe

gekoppelter Bewegungsglei
hungen f

�

ur die einzelnen Teil
hen ist o�ensi
htli
h ni
ht m

�

ogli
h,

vielmehr bedient man si
h der Methoden der statistis
hen Me
hanik. In ihr wird ein Ensemble

von Teil
hen dur
h eine kontinuierli
he Funktion, die so genannte Phasenraumdi
hte f(x;v; t)

ersetzt, die den Zustand eines Systems vollst

�

andig bestimmt. Ihre zeitli
he Entwi
klung

unterliegt der sto�freien Boltzmann-Glei
hung (Binney & Tremaine, 1987)

�f

�t

+ v

�f

�r

�r�

�f

�v

= 0: (3.11)

� ist das von der Gesamtheit der Teil
hen erzeugte Gravitationspotenzial und es gilt

r� =
_
v: (3.12)

Zwei-K

�

orper-st

�

o�e w

�

urden den betro�enen Teil
hen Ges
hwindigkeiten aufpr

�

agen, f

�

ur die

Glei
hung (3.12) ni
ht mehr g

�

ultig ist. Die Bewegungsglei
hung f

�

ur ein sol
hes sto�dominiertes

System unters
heidet si
h von Glei
hung (3.11) dur
h einen ni
htvers
hwindenden Term auf

der re
hten Seite.

Die Masse innerhalb eines um (x

0

;v

0

) herum zentrierten Phasenraum-Volumenelmentes

d

3

xd

3

v ist gerade f(x

0

;v

0

; t)d

3

xd

3

v. Die Massendi
hte an einem festen Ort ergibt si
h ent-

spre
hend dur
h Integration

�

uber alle Ges
hwindigkeiten im zugeh

�

origen Abs
hnitt des Pha-

senraumes. Die Poisson-Glei
hung kann damit wie folgt ges
hrieben werden:

r

2

� = 4�G

Z

fd

3

v (3.13)

Die Funktion f(x;v; t) ist also gerade dann eine L

�

osung eines sto�freien Systems, wenn sie

glei
hzeitig die sto�freie Boltzmann-Glei
hung und die Poisson-Glei
hung erf

�

ullt. Die physi-

kalis
he Aussage der fundamentalen Glei
hung (3.11) ist, dass die Phasenraum-Di
hte in der

lokalen Umgebung eines Teil
hens der Dunklen Materie (oder aber eines Sternes innerhalb ei-

ner Galaxie

2

) zeitli
h konstant ist. Zur Erl

�

auterung sei wieder auf Binney & Tremaine (1987)

2

Alle in diesem Abs
hnitt zu bespre
hende Theorie gilt f

�

ur die Sterne einer Galaxie in glei
her Weise wie

f

�

ur die Teil
hen der Dunklen Materie. In der vorliegenden Arbeit wird im Wesentli
hen von Dunkler Materie

die Rede sein, deswegen bezei
hne i
h die Konstituenten eines sto�freien Systems im Weiteren s
hli
ht als

,,Teil
hen".
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verwiesen.

3.2.2 Das Virialglei
hgewi
ht

Der gravitative Kollaps, den gebundene Systeme aus Dunkler Materie im Laufe der kosmolo-

gis
hen Entwi
klung erfahren, f

�

uhrt letztli
h zu Objekten, die gegen weiteren Kollaps stabil

sind. Die stabilisierende Kraft kann ihre Ursa
he in einer Rotation des Systems haben, oder

aber in einer hinrei
hend gro�en Ges
hwindigkeitsdispersion der einzelnen Teil
hen. Der in

diesem Abs
hnitt zu bespre
hende VirialkoeÆzient � stellt ein Ma� f

�

ur die Ausgepr

�

agtheit

eines dynamis
hen Glei
hgewi
htes in einem sto�freien System dar. Bei der Herleitung des

fundamentalen Virialtheorems halte i
h mi
h an Longair (1998), wo von Beginn an die gravi-

tative Natur der Kraft vorausgesetzt wird. Das Virialtheorem gilt indes | in allgemeinerer

Form | f

�

ur jedes der statistis
hen Me
hanik zug

�

angli
he System und kann abgeleitet werden,

ohne vorher ein Kraftgesetz zu spezi�zieren (Goldstein, 1950).

Die mit Ortsvektor r

i

multiplizierte Kraft aller Teil
hen auf das Teil
hen i ist

m

i

r

i

�
r

i

=

X

j 6=i

Gm

i

m

j

r

i

(r

j

� r

i

)

jr

j

� r

i

j

3

(3.14)

Mit d

2

=dt

2

(r

2

i

) = 2(
�
r

i

r

i

+
_
r

i

_
r

i

) kann dies in der Form

1

2

d

2

dt

2

(m

i

r

2

i

)�m

i

_r

2

i

=

X

i 6=j

Gm

i

m

j

r

i

(r

j

� r

i

)

jr

j

� r

i

j

3

(3.15)

ges
hrieben werden. Diese Glei
hung summiere man

�

uber alle Teil
hen,

1

2

d

2

dt

2

X

i

m

i

r

2

i

�

X

i

m

i

_r

2

i

| {z }

2T

=

X

i

X

j 6=i

Gm

i

m

j

r

i

(r

j

� r

i

)

jr

j

� r

i

j

3

= �

1

2

X

i;j

i6=j

Gm

i

m

j

jr

i

� r

j

j

| {z }

U

; (3.16)

wobei die zweite Identit

�

at unter Verwendung der Beziehung

X

i

X

j 6=i

r

i

(r

j

� r

i

) = �

1

2

X

i;j

i6=j

(r

i

� r

j

)

2

(3.17)

folgt. Man bea
hte nun, dass der zweite Term der linken Seite bis auf einen Faktor der

kinetis
hen Energie T des Systems entspri
ht, w

�

ahrend die re
hte Seite glei
h der potenziellen

Energie U ist. F

�

ur ein System im statistis
hen Glei
hgewi
ht, 
harakterisiert dur
h

d

2

dt

2

X

i

m

i

r

2

i

= 0; (3.18)

folgt aus (3.16) unmittelbar das Virialtheorem

2T = �U : (3.19)

Der VirialkoeÆzient � ist entspre
hend de�niert als

� =

�

�

�

�

U

2T

�

�

�

�

: (3.20)
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F

�

ur ein System im dynamis
hen Glei
hgewi
ht hat � demna
h einen Wert � 1. Ein sol
hes

System hei�t au
h ,,virialisiert". Ein Objekt mit einem kleineren VirialkoeÆzienten � < 1

hingegen ist no
h in der Relaxationsphase. Dies wird in sp

�

ateren Kapiteln als wi
htiges

Kriterium f

�

ur die Wahl der zu untersu
henden Halos in den Simulationen herangezogen.

3.2.3 Zeitskalen

Der Begri� des ,,sto�freien Systems" bedarf no
h einer etwas genaueren | quantitativen

| Erl

�

auterung. Wie oben erw

�

ahnt soll ein System als ,,sto�frei" bezei
hnet werden, wenn

die We
hselwirkung nahe bena
hbarter Teil
hen keinen Ein
uss auf das System als Ganzes

nimmt. In einem System mit diskreter Massenverteilung kann dies immer nur eine N

�

aherung

sein, die zudem w

�

ahrend der zeitli
hen Entwi
klung des Systems an G

�

ultigkeit verlieren kann.

Jedem N-K

�

orper-System sind 2 Zeitskalen aufgepr

�

agt, deren Verh

�

altnis zueinander als gro-

bes Kriterium f

�

ur die Anwendbarkeit der sto�freien Boltzmann-Glei
hung dienen kann.

Die Relaxationszeit t

relax

Die in jedem diskreten System vorhandenen 2-K

�

orperst

�

o�e d

�

urfen

�

uber den Zeitraum als

unerhebli
h angesehen werden, w

�

ahrend dessen die

�

Anderung der Ges
hwindigkeit �v eines

Teil
hens dur
h lokale We
hselwirkung klein gegen seine Ges
hwindigkeit v ist. Binney &

Tremaine (1987) f

�

uhren eine Abs
h

�

atzung der Gr

�

o�enordung von �v=v f

�

ur ein System mit

einem 
harakteristis
hen Radius

R =

G(Nm)

2

jU j

(3.21)

dur
h. Hier ist N die Zahl der Teil
hen, m deren Masse, die ohne Bes
hr

�

ankung der All-

gemeinheit identis
h f

�

ur alle Teil
hen angenommen sei, und U ist die gesamte potenzielle

Energie. Aus dem Virialtheorem (3.19) erh

�

alt man f

�

ur die Teil
hen des Systems eine typis
he

Ges
hwindigkeit v von

v =

r

GNm

R

: (3.22)

Die sto�bedingte

�

Anderung der Ges
hwindigkeitskomponente senkre
ht zu v, �v

?

, ergibt

si
h dur
h Integration

�

uber alle m

�

ogli
hen Kr

�

afte und Sto�parameter b (von b

min

bis R)

entlang der Bahn des betra
hteten Teil
hens zu

�v

2

?

v

2

=

8 ln�

N

(3.23)

mit � =

R

b

min

und b

min

=

Gm

v

2

:

Dies gilt f

�

ur eine ,,Reise" des Teil
hens dur
h das System. Die Zahl der Dur
hquerungen,

die n

�

otig ist, um die Ges
hwindigkeit des Teil
hens um einen Betrag der Ordnung O(v) zu

�

andern ist gerade

n =

N

8 ln�

: (3.24)

Setzt man zuletzt eine Zeitdauer von t


ross

= R=v, die das Teil
hen f

�

ur eine Dur
hquerung

brau
ht, an, so ergibt si
h damit eine dem System aufgepr

�

agte Zeitskala, die Relaxationszeit,
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zu t

relax

= nt


ross

, also

t

relax

=

R

v

N

8 lnN

: (3.25)

Hier wurde wegen � = R=b

min

� Rv

2

=Gm � N no
h � dur
h N ersetzt. Ein Teil
hen erf

�

ahrt

also na
h 
a. N=(8 lnN) Dur
hquerungen eine auf die ,,K

�

ornigkeit" des Systems zur

�

u
k zu

f

�

uhrende signi�kante

�

Anderung seiner Ges
hwindigkeit.

Die Systeme, die vorwiegend Gegenstand dieser Arbeit sind| die Dunkle-Materie-Halos |

sind damit als ho
hgradig sto�frei anzusehen: Bereits ein kleiner Halo mit einer Ausdehnung

von R = 100 kp
 enth

�

alt in grober Abs
h

�

atzung mindestens N = 10

68

Dunkle-Materie-

Teil
hen | WIMPS mit m < 30 GeV wiederum vorausgesetzt. Damit m

�

usste ein Teil
hen

den Halo typis
herweise N=(8 lnN) � 10

65

mal dur
hqueren, um eine signi�kante sto�beding-

te

�

Anderung seiner Ges
hwindigkeit zu erfahren. Au
h in Galaxien mit N � 10

11

Sternen

ben

�

otigen diese no
h mehr als 10

8

Dur
hl

�

aufe, um sto�dominiert zu sein. Die typis
he Zeit,

die ein Stern brau
ht um einen Galaxie zu umrunden ist 10

8

Jahre. Damit ist die Rela-

xationszeit einer Galaxie bei weitem gr

�

o�er als das Alter des Universums. Galaxienhaufen

andererseits bestehen nur aus etwa 10

3

Konstituenten. Damit sind bereits weniger als 20

Dur
hquerungen ausrei
hend, um eine sto�dominierte Dynamik zu erhalten. Allerdings lie-

gen die typis
hen Dur
hquerungszeiten f

�

ur Galaxien in einem Haufen bei 
a. 10

9

Jahren, so

dass die entspre
hende Relaxationszeit in diesem Falle mit dem Alter des Universums ver-

glei
hbar ist. Demna
h stehen Galaxienhaufen mehr oder minder stark unter dem Ein
uss

der We
hselwirkung zwis
hen den einzelnen Galaxien.

Allgemein bedingen die 2-K

�

orper-St

�

o�e innerhalb eines Systems einen Trend zur Glei
hver-

teilung der Teil
henenergien. Na
h Ablauf einer Zeit t � t

relax

verliert das System s
hlie�li
h

zunehemend die Information

�

uber seinen Anfangszustand.

An Stelle der hier angef

�

uhrten Dur
hquerungszeit t


ross

�ndet in der Stellardynamik oft

eine andere 
harakteristis
he Zeitskala Verwendung, die so genannte dynamis
he Zeit t

dyn

,

die de�niert ist dur
h

t

dyn

=

r

3�

16G�

(3.26)

(Binney & Tremaine, 1987). � ist dabei die mittlere Di
hte des betra
hteten Systems. t

dyn

entspri
ht der Zeit, die ein anfangs in Ruhe be�ndli
hes Testteil
hen ben

�

otigt, um zum Zen-

trum des Systems zu gelangen. Zudem 
harakterisiert diese Zeitskala die Dauer, na
h der

das System auf eine

�

au�ere St

�

orung reagiert. Dies ist von Bedeutung bei der numeris
hen

Simulation eines sol
hen Systems, denn die Zeits
hritte,

�

uber die die Kr

�

afte integriert werden,

sollten wesentli
h kleiner sein als t

dyn

.

3.3 Die numeris
he Simulation sto�freier N-K

�

orper-Systeme

3.3.1 Die hierar
his
he Tree-Methode

Die vom Konzept her einfa
hste M

�

ogli
hkeit der Simulation eines Systems vieler Teil
hen

besteht darin, die Bes
hleunigung eines jeden Teil
hens aus der Summe der Kr

�

afte aller

anderen Teil
hen auf je ein bestimmtes zu bere
hnen. Diese direkte oder parti
le-parti
le-

(PP-)Methode hat den Na
hteil eines rapide ansteigenden zeitli
hen Aufwandes bei steigen-

der Teil
henzahl. Der aufwendigste Teil der Re
henarbeit ste
kt in der Bere
hnung der Kraft
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zwis
hen je zwei Teil
hen. Pro Zeits
hritt sind N(N �1)=2 Paarwe
hselwirkungen zu bere
h-

nen, wobei N die Anzahl der Teil
hen ist. Die ben

�

otigte CPU-Zeit ist daher von der Ordnung

O(N

2

).

Seit nunmehr drei Jahrzehnten werden numeris
he Verfahren entwi
kelt, die auf eine h

�

ohere

EÆzienz bei gegebenen verf

�

ugbaren Computer-Ressour
en abzielen.

Die Klasse der so genannten Gitter-Codes arbeitet generell na
h dem Prinzip, dass je-

weils einzelne Gruppen von Teil
hen innerhalb eines begrenzten Gebietes zusammengefasst

und als ,,Pseudoteil
hen" behandelt werden, die auf einem Knotenpunkt eines zuvor de�-

nierten Gitters lokalisiert sind (Miller, 1978, Ho
kney & Eastwood, 1988). Die aufwendigen

Abstandsbere
hnungen der direkten Methode fallen damit bereits weg, da die Abst

�

ande der

Knotenpunkte eines festen Gitters nur einmal bere
hnet werden m

�

ussen. Zudem reduziert

si
h die e�ektive Anzahl N

eff

der beteiligten Teil
hen, was dur
h die N

2

eff

-Skalierung der

CPU-Zeit einen gro�en Gewinn an EÆzienz mit si
h bringt. Der Zeitaufwand dieser Methode

als Funktion der Teil
henzahl N skaliert mit O(N logN).

Eine Weiterentwi
klung dieser so genannten parti
le-mesh- oder kurz PM-Methode ist ihre

Kombination mit der PP-Metode. Man bezei
hnet sol
he Codes entspre
hend als parti
le-

parti
le parti
le-mesh- oder kurz PPPM- bzw. P

3

M -Codes (Ho
kney & Eastwood, 1988, Ef-

stathiou et al., 1985). Bei ihnen werden Teil
hen, die nahe beieinander liegen der direkten

Methode unterzogen, sol
he in gr

�

o�erer Distanz der PM-Methode. Dieses Verfahren ist unter

anderem f

�

ur kosmologis
he Simulationen gut geeignet, denn sie gestattet eine relativ ge-

naue Bere
hnung kleinskaliger Strukturen bei verh

�

altnism

�

a�ig unaufwendiger Einbeziehung

des gro�r

�

aumigen Di
htefeldes. Der wesentli
he Vorteil dieser Methode gegen

�

uber der PM-

Methode ist, dass ein relativ gro�er Berei
h an L

�

angenskalen glei
hzeitig simuliert werden

kann; allerdings wirkt si
h die direkte Summation der unmittelbaren Na
hbarteil
hen zeit-

raubend aus, so dass die CPU-Zeit hier mit O(N

n

N) skaliert, wobei N

n

die typis
he Anzahl

der direkt zu bere
hnenden Na
hbarteil
hen ist.

Die zweite gro�e Klasse von Codes zur N-K

�

orper-Simulationen sind die hierar
his
hen

TREE-Codes. Au
h hier liegt das Prinzip zu Grunde, den Ein
uss der unmittelbaren Um-

gebung auf ein Teil
hen na
h der direkten Methode zu bere
hnen, wohingegen der langrei
h-

weitige Anteil der Gravitation nur n

�

aherungsweise ber

�

u
ksi
htigt wird. Die Mittelung des

Di
htefeldes ges
hieht nun jedo
h ni
ht mit einem festen Gitter, sondern einer ver

�

anderli-


hen, von der Geometrie des Systems abh

�

angigen hierar
his
hen Unterteilung des Systems.

Die in der vorliegenden Arbeit verwendete Version des Codes stammt in seinen wesentli
hen

Z

�

ugen von Barnes & Hut (1986).

Tree-Struktur

Die Konstruktion der hierar
his
hen Tree-Struktur ges
hieht wie folgt: Das gesamte N-

K

�

orper-System ist in einem kubis
hen Volumen ,,verpa
kt", das in einem ersten S
hritt in

8 identis
he W

�

urfel unterteilt wird. Mit diesen neu entstandenen Teilvolumina 1. Ordnung

wird ebenso verfahren wie au
h mit allen weiteren neuen Teilvolumina (2., 3. usw. Ord-

nung), die si
h in der Folge ergeben. Ein Raumgebiet wird erst dann ni
ht mehr auf diese

Weise unterteilt, wenn si
h in ihm nur no
h h

�

o
hstens ein Teil
hen be�ndet. Na
h Ende

dieser Prozedur wird also jede ni
ht mehr unterteilte Region von keinem oder einem Teil
hen

,,bewohnt". Bereits w

�

ahrend der Aufteilungsprozedur wird f

�

ur jedes Teilvolumen, das no
h

meherere Teil
hen enth

�

alt die Gesamtmasse, der Massens
hwerpunkt, und die mittlere Ge-

s
hwindigkeit der Teil
hen bere
hnet. Die Kraft auf ein Teil
hen wird na
h einem S
hema
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bere
hnet, dem der so genannte TREE-walk zu Grunde liegt. Dabei werden alle Unterein-

heiten des Simulationsvolumens dur
hlaufen | beginnend bei denen 1. Ordnung | die das

gerade ,,aktive" Teil
hen (d.h. das Teil
hen, dessen Bes
hleunigung gerade bere
hnet werden

soll) ni
ht enthalten. Sei nun l die L

�

ange der gerade betra
hteten Zelle, s der Abstand des

aktiven Teil
hens vom Rand der Zelle; wenn gilt

s

l

< �; (3.27)

wobei � ein konstanter Toleranzparameter ist, so wird der Beitrag dieser Zelle zur Kraft auf

das aktive Teil
hen dur
h die Wirkung eines Pseudoteil
hens angen

�

ahert, das die Gesamt-

masse sowie die gemittelten weiteren Eigens
haften aller Teil
hen in der aktuellen Zelle hat

3

.

Optional kann an Stelle der einfa
hen Mittelung au
h eine Multipolentwi
klung der Massen-

verteilung erfolgen | mit dem E�ekt h

�

oherer Genauigkeit auf Kosten h

�

oherer Re
henzeit

(siehe etwa Pfalzner & Gibbon, 1997). Ist (3.27) ni
ht erf

�

ullt, so wird die betra
htete Zelle

aufgeteilt in ihre zuvor de�nierten Untereinheiten n

�

a
hsth

�

oherer Ordnung, und das Kriteri-

um wird von neuem auf jedes Teilvolumen angewandt. Teil
hen, die in hinrei
hend kurzer

Distanz zum aktiven Teil
hen liegen werden auf diese Weise ni
ht gruppiert, sondern tragen

einzeln zur Bes
hleunigung des aktiven Teil
hens bei | die nahe Umgebung wird also na
h

der direkten Methode bere
hnet.

Auf die ges
hilderte Weise wird die Gravitationswirkung der gro�r

�

aumigen Umgebung eines

Teil
hens in einer Genauigkeit bere
hnet, die si
h an ihrer Entfernung vom aktiven Teil
hen

orientiert. Diese N

�

aherung ist ans
hauli
h gere
htfertigt dur
h die Tatsa
he, dass die Dynamik

in der nahen Umgebung eines bestimmten Ortes ni
ht von der kleinskaligen Struktur in gro�er

Distanz beein
usst wird. Vielmehr kommt es darauf an, den E�ekt der Gezeitenkr

�

afte zu

simulieren, den gro�skalige Strukturen auf die Entwi
klung etwa des Drehimpulses einzelner

Dunkler Halos aus

�

uben (siehe au
h Abs
hnitt 4.4).

Die Tree-Methode vereint die Vorteile der vers
hiedenen Gitter-Codes: Zum Einen k

�

onnen

L

�

angenskalen

�

uber viele Gr

�

o�enordnungen glei
hzeitig simuliert werden, zum Anderen skaliert

die CPU-Zeit mit O(N logN), sofern der Wert des Toleranzparameters � aus dem Berei
h

0:3 : : : 1 gew

�

ahlt wird (Hernquist, 1987). Die typis
hen Fehler der Kraftbere
hnung liegen |

vergli
hen mit der direkten Methode | bei weniger als 1%. Eine detailiertere Darstellung

der Tree-Konstruktion sowie eine ausf

�

uhrli
he Diskussion der Tree-Methode �ndet man bei

Barnes & Hut, 1989 oder Pfalzner & Gibbon, 1997.

Alternativ zu der hier bes
hriebenen ,,top-down" Methode (beginnend beim gesamten Sy-

stem, hin zu den einzelnen Teil
hen), ist es ebenso m

�

ogli
h, eine bottom-up Tree-Struktur

zu erzeugen, deren Konstruktion bei den einzelnen Teil
hen beginnt und zuletzt das System

als Ganzes umfasst (Press, 1986). Die Pseudoteil
hen werden in diesem Falle dadur
h de-

�niert, dass zun

�

a
hst je zwei bena
hbarte Teil
hen dur
h ihre Gesamtmasse, ihre mittlere

Ges
hwindigkeit und ihren Massens
hwerpunkt ersetzt werden (0. Ordnung). Alsdann wer-

den die weiteren Pseudoteil
hen dur
h Kombination derer 0. Ordnung erzeugt, bis letztli
h

die gemittelten Werte und die Gesamtmasse aller Teil
hen auf einem Pseudoteil
hen vereint

sind.

3

Dieses Kriterium f

�

uhrt na
h Salmon & Warren (1990) zu Fehlern in der Kraftbere
hnung, wenn der geo-

metris
he und der Massens
hwerpunkt innerhalb einer Zelle zu weit auseinander liegen. Sie haben deswegen

als verbessertes Kriterium s=� + Æ < l vorges
hlagen, wobei Æ der Abstand von geometris
hen und Massen-

s
hwerpunkt innerhalb der Zelle ist.
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Na
hdem die Tree-Struktur dur
hlaufen ist, sind s

�

amtli
he Teil
hen und Pseudoteil
hen

identi�ziert, die in die Kraftbere
hnung eingehen. Die Koordinaten und Massen derselben

k

�

onnen dann an die Spezial-HardwareGrape weitergegeben werden, die die Kraftbere
hnung

auf direktem Wege (bei denno
h hoher EÆzienz) dur
hf

�

uhrt | dazu siehe Abs
hnitt 3.3.3.

3.3.2 Zeitintegration

Neben der Bere
hnung der Kr

�

afte hat jeder numeris
he Code zur N-K

�

orper-Simulation die

Aufgabe, das gesamte System mit Hilfe der Newtons
hen Bewegungs-Glei
hungen auf den

neuen Zustand zu bringen, der si
h na
h je einem weiteren Zeits
hritt und na
h erneuter

Bere
hnung der Kr

�

afte einstellt. Die Dynamik eines Teil
hens wird dur
h die Glei
hungen

_
x = v; m

_
v = F (3.28)

bes
hrieben. Diese sind zu diskretisieren, um sie einer numeris
hen L

�

osung zug

�

angli
h zu

ma
hen. Zu diesem Zwe
k hat si
h das so genannte Leap-Frog-S
hema bew

�

ahrt (Ho
kney &

Eastwood, 1988), das den Ort x

n+1

eines Teil
hens na
h dem (n+ 1)-ten Zeits
hritt gem

�

a�

x

n+1

= x

n

+ v

n+

1

2

�t (3.29)

aus dem Ort na
h dem n-ten Zeits
hritt bere
hnet, w

�

ahrend die jeweiligen Ges
hwindigkeiten

zu den Zeitpunkten zwis
hen zwei Ortsbere
hnungen bestimmt werden:

v

n+

1

2

= v

n�

1

2

+

1

m

F(x

n

)�t: (3.30)

Diese Form der Diskretisierung erf

�

ullt mehrere notwendige Kriterien; so gehen die beiden

obigen Glei
hungen f

�

ur immer kleinere Zeits
hritte �t in die Bewegungsglei
hungen (3.28)

�

uber. Au
h ist in dieser Darstellung die zeitli
he Umkehrbarkeit gegeben, wie sie von den

Bewegungsglei
hungen (3.28) erf

�

ullt (und gefordert) wird. S
hlie�li
h ist der Fehler (d.h. die

Di�erenz Æ zwis
hen exakter und angen

�

aherter L

�

osung), der dur
h die Diskretisierung der

Variablen eingef

�

uhrt wird von zweiter Ordnung in �t und somit hinrei
hend klein.

Bewegungsglei
hung der mitbewegten Variablen

Im Zusammenhang mit der Robertson-Walker-Metrik (1.2) wurde bereits erw

�

ahnt, dass die

Dynamik eines Teil
hens im Universum einfa
her zu bes
hreiben ist, wenn man si
h eines

mitbewegten Koordinatensystems bedient, das an der Expansion des Universums teilnimmt.

Diese Abkopplung der Eigenbewegung eines Teil
hens von der globalen Expansion muss in

der Bewegungsglei
hung ber

�

u
ksi
htigt weden. Die mitbewegten Koordinaten fr;vg h

�

angen

�

uber den Skalenparameter a � a(t) mit den physikalis
hen Koordinaten fx;ug zusammen:

r = ax (3.31)

v =
_
r = a

_
x+ _ax = au+ _ax: (3.32)

Der Term au bes
hreibt also die Eigen- oder Pekuliar-Bewegung des Teil
hens, w

�

ahrend _ax

f

�

ur den Beitrag der globalen Expansion steht. Analog hierzu kann eine mitbewegte Di
hte

de�niert werden dur
h

�(x; t) = a

3

�

phys

(r; t): (3.33)
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Die Bewegungsglei
hung im mitbewegten System erh

�

alt man, indem man die Lagrange-

Funktion des Teil
hens geeignet transformiert. Aus der neuen Lagrange-Funktion wird dann

dur
h Ableitung na
h der kanonis
hen Variablen u die neue Bewegungsglei
hung gewonnen

(Peebles, 1980). Die Herleitung wird im Folgenden kurz ges
hildert.

Die Lagrange-Funktion L des Teil
hens unter dem Ein
uss eines Potenzials �(x; t) lautet

L =

1

2

m(a
_
x+ _ax)

2

�m�(x; t): (3.34)

Die kanonis
he Transformation

L ! L�

d	

dt

; mit 	 =

1

2

ma _ax

2

(3.35)

f

�

uhrt auf den einfa
heren Lagrangian

L =

1

2

ma

2

_x

2

�m�; mit � = �+

1

2

a�ax

2

; (3.36)

bei dem die Expansion des Universums nur no
h in einem e�ektiven Potenzial � ers
heint.

F

�

ur das neue Potenzial s
hreibt si
h die Feldglei
hung als

r

2

� = 4�G�(x; t)a

2

+ 3a�a: (3.37)

Mit Hilfe der Friedmann-Glei
hung (1.4) (im dru
kfreien Fall, p = 0, und ausgedr

�

u
kt mit

der mitbewegten Di
hte �(x; t) = a

3

�

phys

(r; t)) kann man die Poisson-Glei
hung f

�

ur das neue

Potenzial s
hreiben als

r

2

� = 4�Ga

2

[�(x; t)� �(t)℄: (3.38)

Aus der Ableitung des Lagrangian (3.36) na
h der Ortskoordinate x erh

�

alt man nun zun

�

a
hst

den kanonis
hen Impuls p,

p �

�L

�t

= ma

2

u; (3.39)

und daraus mit
_
p =ma

2

_
u+ 2a _am die Bewegungsglei
hung

_
u =

1

a

2

_
p

m

� 2

_a

a

u (3.40)

= �

1

a

3

r�� 2

_a

a

u (3.41)

=

1

a

3

F

m

� 2H(t)u: (3.42)

F

�

ur die letzte Glei
hung wurde F = �mr� undH � _a=a verwendet. Die Bewegungsglei
hung

enth

�

alt in mitbewegten Koordinaten also einen Faktor a

�3

, der je na
h r

�

aumli
her Ausdeh-

nung des Universums die Kraft gewi
htet, sowie einen der Gravitation entgegenwirkenden Vis-

kosit

�

atsterm 2H(t)u. Im Spezialfall eines Einstein-de Sitter-Universums mit H(t) = (2=3)t

�1

lautet die Bewegungsglei
hung

_
u =

�

t

H

t

�

2

F

m

�

4

3t

u; (3.43)

wobei t

H

= (2=3)H

�1

0

. Im allgemeinen Fall � 6= 0 erh

�

alt man H(t) mit Hilfe des Skalenpara-

meters
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a(t) = C

�

1




0

� 1

�

�

1

3

sinh

2=3

�

3H

0

2

p

�t

�

(3.44)

mit C =

�

1




0

� 1

�

1

3

sinh

�2=3

�

3H

0

2

p

�

�

(3.45)

(Mona
o, 1997, Fu
hs, 1998). Das Alter des Universums, t

0

, ergibt si
h allgemein zu

t

0

=

2

3

(H

0

p




�

)

�1

ln

�

1 +

p




�

p




0

�

(3.46)

(Longair, 1998).

3.3.3 Die Spezial-Hardware Grape

Die bereits angespro
hene Methode der direkten Kraftbere
hnung leidet unter ihrem rapide

anwa
hsenden Zeitaufwand, sobald die Zahl der Teil
hen entspre
hend ho
h wird. Auf der

anderen Seite hat diese Methode attraktive Vorteile wie etwa ihre Unabh

�

angigkeit von der

Geometrie des Systems, oder die Tatsa
he, dass auf N

�

aherungen verzi
htet werden kann. Seit

Beginn der 90er Jahre wird in Japan eine Spezial-Hardware entwi
kelt, die auss
hlie�li
h f

�

ur

die Bere
hnung des aufwendigen r

�2

-Terms im Kraftgesetz konstruiert ist. Die so genannten

Grape-Boards (GRAvity-PipE) bieten die M

�

ogli
hkeit, den S
hritt der direkten Methode

sehr s
hnell auszuf

�

uhren, der sonst wegen seines O(N

2

)-Skalierungsverhaltens den Engpass

des Verfahrens ausma
ht (Sugimoto et al., 1990, Ebisuzaki et al., 1993).

Grape-Boards liegen in vers
hiedenen Varianten vor: Sol
he mit ungerader Typenbezei
h-

nung, Grape-1 (Makino et al., 1990), Grape-3 (Okumura et al., 1993) undGrape-5 (Kawai

et al., 2000), dienen vornehmli
h der Simulation sto�freier Systeme; ihre Genauigkeit bei der

Kraftbere
hnung ist dur
h Verwendung eines 20 bit �xed-point-integer Formats begrenzt.

Das hei�t, dass die Teil
henpositionen quasi auf einem Gitter mit der Gitterkonstanten L=2

20

dargestellt werden. Dies f

�

uhrt zu m

�

ogli
hen Fehlern insbesondere bei der Distanz nahe be-

na
hbarter Teil
hen (Okumura et al., 1993). Bei der Simulation sto�dominierter Systeme,

wie etwa einem Kugelsternhaufen oder der Innenregion eines galaktis
hen Bulge besteht ein

h

�

oherer Anspru
h an die Genauigkeit, um etwa die Dynamik eines Doppelsternsystems ri
htig

zu aufzul

�

osen. Dies wird dur
h die Grape-Versionen 2 und 4 gew

�

ahrleistet, die mit double-

pre
ision-Zahlen arbeiten (Ito et al., 1991, Makino et al., 1997). Die Grape-Boards f

�

uhren

auss
hlie�li
h diejenigen Operationen dur
h, deren zeitli
her Aufwand mit O(N

2

) skaliert,

also die Bere
hnung des r

�2

-Terms und des Potenzials. Dazu werden zu Beginn eines jeden

Zeits
hrittes die Positionen und Massen aller Teil
hen vom Host-Re
hner, einer gew

�

ohnli
hen

Workstation, in denGrape-Spei
her geladen. Die Kr

�

afte zwis
hen den Teil
hen werden dann,

na
hdem sie vom Grape-Board bere
hnet wurden, an den Host-Re
hner zur

�

u
kges
hi
kt,

von dem s
hlie�li
h die Zeitintegration ausgef

�

uhrt wird. Aus der Si
ht des Programmierers

ist Grape also s
hli
ht die Hardware-Version einer Subroutine zur Kraftbere
hnung.

Auf den Grape-Chips ist die 1=r

2

-Operation fest ,,verdrahtet"; dies tr

�

agt zu seiner aus-

serordentli
h hohen EÆzienz bei. Desweiteren arbeiten die Boards ab Version 3 mit einer

Pipeline-Te
hnik. Dies bedeutet, dass alle 19 vers
hiedenen Operationen f

�

ur die Kraftbere
h-

nung glei
hzeitig f

�

ur jeweils vers
hiedene Teil
henpaare ausgef

�

uhrt werden. W

�

ahrend also

etwa das Abstandsquadrat r

2

ij

f

�

ur das Paar fi,jg bere
hnet wird, kann f

�

ur das n

�

a
hste Paar
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fi,j+1g s
hon der Abstandsvektor r

ij

= r

i

�r

j

bere
hnet werden usw. Anstelle von 19(N �1)

,,
lo
k-
y
les", die ohne Pipeline-Te
hnik zur Bere
hnung der Kraft auf ein Teil
hen n

�

otig

w

�

aren, bedarf die Bere
hnung mit dieser Te
hnik nur (N � 1) + 19 
lo
k-
y
les. Abbildung

3.1 zeigt symbolis
h die Struktur des Grape-3-Chips, der in der vorliegenden Arbeit verwen-

det wurde.

GRAPE  chip

m
em

o
ry

NB

y

x

x y z

z

m

Σ

Σ

Σ

ε

ε

Σ

> ?h

registers
pipline

22 2

2

2

i i i

j

j

j

j

i

r

r -1

-3

2
x  + y  + z +

Abbildung 3.1: S
hematis
her Aufbau des G3-Chip (Okumura et al., 1993)

Der relative Fehler bei der Kraftbere
hnung liegt bei 
a. 2%, was hinrei
hend genau f

�

ur

die Bere
hnung kollisionsfreier Systeme ist (Athanassoula et al., 1998). Insbesondere sind die

Grape-internen Rundungsfehler kleiner als die Fehler, die dur
h den diskreten Charakters

des Systems entstehen (Okumura et al., 1993).

F

�

ur weitere Details, insbesondere te
hnis
her Art, verweise i
h neben den oben genann-

ten Referenzen auf die am MPI f

�

ur Astronomie vorgelegten Arbeiten von Naab (2000) und

Wetzstein (2000). In den letztgenannten Arbeiten wird au
h auf die Organisation desGrape-

Clusters an diesem Institut eingegangen. Ein Verglei
h zwis
henGrape und general-purpose-

Mas
hinen �ndet si
h bei Ebisuzaki et al. (1993).

3.3.4 Potenzial-,,softening"

Sto�freie Systeme wie etwa die ni
htbaryonis
he Dunkle Materie oder die Sterne einer ga-

laktis
hen S
heibe, werden in numeris
hen Simulationen dur
h ein System von Teil
hen weit

geringerer Anzahl realisiert; mithin spielen 2-K

�

orper-St

�

o�e in vielen Modellen eine wi
htige

Rolle, da die Relaxations-Zeit gem

�

a� (3.25) proportional zu N= lnN w

�

a
hst. Relaxationsef-

fekte gewinnen, anders ausgedr

�

u
kt, in dem Ma�e an Bedeutung, wie die ,,K

�

ornigkeit" des

Potenzials zunimmt | also bei abnehmender Teil
henzahl. Eine M

�

ogli
hkeit, Relaxationsef-

fekte zu umgehen besteht darin, das Gravitationspotenzial zwis
hen den Teil
hen k

�

unstli
h

zu gl

�

atten. Die zu diesem Zwe
k

�

ubli
herweise verwendete Form des Kraftgesetzes ist

F

ij

= �Gm

i

m

j

(x

i

� x

j

)

(jx

i

� x

j

j

2

+ �

2

)

3=2

(3.47)
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(Plummer softening). Das Potenzial eines Teil
hens lautet entspre
hend

�(x

i

) = �G

X

i 6=j

m

j

(jx

i

� x

j

j

2

+ �

2

)

1=2

: (3.48)

Dur
h diese Form des Potenzials ist den einzelnen (Punkt-)Teil
hen in gewissem Sinne die

Geometrie einer ausgedehnten Sph

�

are mit einem Plummer-Di
htepro�l

�(x

i

) = �

X

j

3m

j

4�

�

2

(jx

i

� x

j

j

2

+ �

2

)

5=2

: (3.49)

aufgepr

�

agt. Die genaue Form des softenings unterliegt indes einer gewissen Willk

�

ur, denn

der E�ekt eines n

�

aherungsweise sto�freien Verhaltens wird ganz allgemein dadur
h errei
ht,

dass bei einer nahen Begegnung zweier Teil
hen das Potenzial und also die Kraft auf beide

Teil
hen endli
h bleibt.

Der Ein
uss des softening (oder au
h smoothing) im Sinne einer verl

�

angerten Relaxations-

zeit ist na
h Huang et al. (1993)

t

relax

=

N

8 ln(R=�)

t


ross

; (3.50)

wobeiR eine 
harakteristis
he L

�

ange ist. Bei der Wahl eines geeigneten smoothing-Parameters

� ist darauf zu a
hten, dass si
h sowohl zu kleine als au
h zu grosse Werte von � fehlerhaft aus-

wirken: Ein zu kleines � gew

�

ahrt den Zwei-K

�

orper-St

�

o�en zu hohen Ein
uss, die es eigentli
h

zu unterdr

�

u
ken gilt. Ein zu gro�er Wert verursa
ht Fehler bei der Kraftbere
hnung, sobald

die Teil
hendistanz unterhalb der smoothing-L

�

ange � liegt; diese stellt somit die kleinste no
h

aufzul

�

osende L

�

angenskala dar. Merritt (1996) s
hl

�

agt einen optimalen smoothing-Parameters

�

opt

f

�

ur jedes kollisionsfreie System vor, der die Summe der angespro
henen Fehler minimiert.

Als N

�

aherung f

�

ur sp

�

aris
he Systemem �ndet er

�

opt

/ N

�

1

3

: (3.51)

Diese Proportionalit

�

at zwis
hen � und dem mittleren Teil
henabstand

�

d wird au
h in der

vorliegenden Arbeit verwendet. Konkret gilt hier f

�

ur alle Simulationen

� =

1

40

�

d; (3.52)

was si
h au
h in der Erfahrung anderer Autoren bew

�

ahrt hat (Colberg, 1998, Springel, 1999).

Navarro et al. (1996b) s
hlagen alternativ vor, die smoothing-L

�

ange gr

�

o�er als den typis
hen

Sto�-Parameter einer Zwei-Teil
hen-Streuung zu w

�

ahlen, die zu einer erhebli
hen

�

Anderung

der Teil
hen-Bahnen f

�

uhrt. Der typis
he Sto�parameter ist von der Ordnung Gm=�

2

, wobei �

die Ges
hwindigkeitsdispersion des Systems ist. F

�

ur einen Dunklen Halo gilt �

2

� GmN

h

=2R.

Hier ist m die Teil
henmasse, N

h

die Zahl der Teil
hen im Halo und R ist der Raduis des

Halos. Damit erh

�

alt man einen smoothing-Parameter

�

NFW

=

2R

N

h

: (3.53)
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3.3.5 Periodis
he Randbedingungen

Bei der Simulation der kosmologis
hen Strukturbildung hat man es | im Gegensatz zur Un-

tersu
hung etwa einzelner Galaxien | mit einem quasi unendli
h ausgedehnten Objekt zu

tun, das nur dur
h einen r

�

aumli
h begrenzten Auss
hnitt repr

�

asentiert werden kann

4

. Die-

ser kann o�ensi
htli
h ni
ht als unabh

�

angig von seiner Umgebung era
htet werden, vielmehr

w

�

urde er ohne den Ein
u�

�

au�erer Kr

�

afte dur
h seine Eigengravitation immer weiter kon-

trahieren. Mithin ist es notwendig, die Einbettung des Simulationsvolumens in eine weithin

ausgedehnte Umgebung zu simulieren. Das Verfahren, das hierzu herangezogen wird, ist der

Festk

�

orperphysik entlehnt und diente urspr

�

ungli
h der Behandlung eines quasi unendli
h aus-

gedehnten kristallinen Gitters. Das Prinzip der Ewald-Methode (Ewald, 1921) besteht darin,

die Struktur eines r

�

aumli
h begrenzten Auss
hnittes auf das gesamte System | bzw. bis ins

Unendli
he | zu extrapolieren und die Beitr

�

age aller ,,virtuellen" Teil
hen zum Potenzial

dur
h einen ,,Kunstgri�" zu summieren.

Grape-Boards bieten dur
h die feste Verdrahtung der Re
henoperationen den Vorteil ho-

her EÆzienz. Damit verbunden ist aber au
h der Na
hteil, dass es ni
ht m

�

ogli
h ist, das

ge

�

anderte Kraftgesetz, wie es si
h unter periodis
hen Randbedingungen (Periodi
 Boundary

Conditions, PBCs) ergibt, zu programmieren. Die Einbindung der PBCs in Form von Poten-

zialkorrekturen zum isolierten System muss deshalb unabh

�

angig vom Grape-Board auf dem

Host-Re
hner ges
hehen.

Ausgangspunkt f

�

ur die Bere
hnung der Korrekturen ist die Poisson-Glei
hung f

�

ur das pe-

riodis
h fortgesetzte System,

r

2

� = 4�G�(r) = 4�G

X

n

N

X

j=1

m

j

Æ(r � r

j

� nL) (3.54)

wobei L die Kantenl

�

ange des w

�

urfelf

�

ormigen Simulationsvolumens ist und n 2 Z

3

. Wie

bei einer Glei
hung der Form r

2

f(x) / Æ(x)

�

ubli
h, kann (3.54) mit Hilfe einer geeigneten

Green-Funktion G (bzw.

^

G) gel

�

ost werden:

�(r) = �G

X

n

N

X

j=1

m

j

G(r� r

j

� nL) (3.55)

= �

G

L

3

N

X

j=1

X

k

^

G(k)m

j

exp[ik(r � r

i

)℄ (3.56)

(Hernquist et al., 1991, Klessen, 1997). Die Greens
hen Funktion f

�

ur die Gravitationskraft

lautet G = 1=r oder, im Fourier-Raum,

^

G = 4�=k

2

. Das eigentli
h Problem setzt an dieser

Stelle ein, denn die Summe

�

uber n, bzw. k konvergiert

�

au�erst langsam, was der EÆzienz

des numeris
hen Codes abtr

�

agli
h ist. Der ,,Tri
k" der Ewald-Methode besteht darin, die

Green-Funktionen in (3.55) bzw. (3.56) aufzuspalten in je eine Funktion f

�

ur den Nah- und

den Fernberei
h:

G = G

S

+ G

L

; (3.57)

Die etwas l

�

angli
hen konkreten Ausdr

�

u
ke �nden si
h in den zuletzt genannten Referenzen.

Die neuen Green-Funktionen sind dergestalt, dass die erste, G

S

, im Ortsraum sehr s
hnell kon-

4

Dies tri�t au
h auf ein ges
hlossenes und also endli
hes Universum zu, da die Gr

�

o�e des Simulationsvolu-

mens dur
h die gew

�

uns
hte Anforderug an die Massenau


�

osung stark bes
hr

�

ankt ist
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vergiert, letztere, G

L

, im Fourier-Raum. Die Aufteilung der Green-Funktion, f

�

uhrt, eingesetzt

in (3.55), zu einer analogen Aufteilung des gesu
hten Potenzials,

�(r) = �

S

(r) + �

L

(r): (3.58)

Die Kraft auf ein Teil
hen bere
hnet si
h s
hlie�li
h zu

F

i

= �G

X

i 6=j

m

i

m

j

�

r

i

� r

j

(jr

i

� r

j

j

2

+ �

2

)

3=2

� F




(r

i

� r

j

)

�

(3.59)

mit dem Korrektur-Term F




. Die Bere
hnung dieses Terms erweist si
h als aufwendig. Um

sie ni
ht f

�

ur jeden Zeits
hritt von Neuem dur
hf

�

uhren zu m

�

ussen, werden vor der Simula-

tion Korrekturterme F




(X

g

i

� X

g

j

) auf einem Gitter fX

g

g bere
hnet. Die entspre
henden

Werte werden tabelliert und na
h jedem Zeits
hritt auf die wahren Koordinaten der Teil
hen

interpoliert.

Die Implementierung der Ewald-Summation in die im Rahmen dieser Arbeit verwendeten

Software hat Ralf Klessen am MPI f

�

ur Astronomie dur
hgef

�

uhrt. Weitere Details dazu �nden

si
h bei Klessen (1998).

3.3.6 GrapeTree

Die oben bespro
henen Grape-Systeme bieten den Vorteil der direkten Kraftbere
hnung mit

hoher EÆzienz, denno
h skaliert die daf

�

ur erforderli
he CPU-Zeit mit O(N

2

). Bei gen

�

ugend

hoher Teil
henzahl werden Grape-Boards also stets der Tree-Methode mit ihrem N logN -

Skalierungsverhalten unterlegen sein. Beide Werkzeuge k

�

onnen aber sehr wirkungsvoll kom-

biniert werden (Makino, 1991). Das Prinzip besteht darin, die Massen und Positionen der

vom Tree erzeugten Pseudoteil
hen bzw. nodes an das Grape-Board zu s
hi
ken, um dort

die zugeh

�

origen Kr

�

afte zu bere
hnen. Dadur
h wird die e�ektive Zahl der Teil
hen, deren

We
hselwirkungen zu bere
hnen sind auf logN reduziert, wodur
h si
h das Skalierungsver-

halten der Grape-Boards ni
ht mehr na
hteilig auswirkt. Der Host-Re
hner muss also in

jedem Zeits
hritt und f

�

ur jedes Teil
hen eine Liste von Pseudoteil
hen erstellen, die mit dem

aktiven Teil
hen we
hselwirken. Die Anzahl der dazu n

�

otigen Operationen ist verglei
hbar

mit der Zahl der S
hritte zur Kraftbere
hnung, da in beiden F

�

allen die Abst

�

ande zwis
hen

dem aktiven Teil
hen und den einzelnen nodes bere
hnet werden m

�

ussen. Die hohe EÆzi-

enz des Grape-Boards bleibt damit ungenutzt. Aus diesem Grunde ist es sinnvoll, Gruppen

von Teil
hen zu bilden, die aufgrund ihrer r

�

aumli
hen N

�

ahe sehr

�

ahnli
he Werte des globalen

Potenzials sp

�

uren. F

�

ur diese muss dann nur ein tree (d.h. eine Liste von Pseudoteil
hen)

entwi
kelt werden. Dieses Verfahren wurde von Barnes (1990) entwi
kelt und zuerst ver-

wendet, allerdings ni
ht in unter Verwendung eines Grape-Boards, sondern eines Cyber 205

Vektorre
hners. Die Verbesserung der Performan
e betrug einen Faktor 2-3. Makino (1991)

implementierte den Algorithmus in ein Grape-1A-System und errei
hte damit eine 
a. 300-

fa
he Bes
hleunigung der Simulation. Am Max-Plank-Institut f

�

ur Astronomie steht dieser

Code in Verbindung mit Grape-3A-Mas
hinen zur Verf

�

ugung.

Abbildung 3.2 zeigt die Di
htepro�le �(r) einiger Dunkler Halos aus einer Simulation mit

GrapeTree im Verglei
h mit den entspre
henden Halos derselben Simulation mit Grape. Zur

besseren

�

Ubersi
ht sind die Pro�le entlang der y-A
hse gegeneinander vers
hoben. Man er-

kennt, dass die jeweiligen Pro�lpaare insbesondere in den Massenrei
hen Zentren sehr gut

�

ubereinstimmen. In den ,,wa
kligeren" Au�enberei
hen nehmen die Abwei
hungen der Pro�le
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zu, da hier bereits eine relativ geringer Unters
hied in der Teil
henverteilung einen si
htbaren

Unters
hied im Di
htepro�l verursa
ht. Auf die Art der Erstellung der Di
htepro�le wird in

Abs
hnitt 4.3 genauer eingegangen.

10
-1

10
0

10
1

10
2

r

10
-6

10
-4

10
-2

10
0

10
2

ρ

Grape

TreeGrape

Abbildung 3.2: Verglei
h der Di
htepro�le Dunkler Halos aus zwei Simulationen mit identis
hen

Anfangsbedingungen. Beide Simulationen wurden mit 262144 Teil
hen dur
hgef

�

uhrt und umfassen

ein Volumen von 32 Mp
. Die kosmologis
hen Parameter sind 


m

= 1, h = 0:5 und �

8

= 0:63. Die

Pro�le sind zur besseren

�

Ubersi
ht gegeneinander vers
hoben, die Einheiten sind willk

�

urli
h.

S

�

amtli
he in Kapitel 4 verwendeten Simulationen wurden mit dem hier bepro
henem Ver-

fahren dur
hgef

�

uhrt.
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Kapitel 4

Die Verteilung der Materie in

Dunklen Halos

Die Galaxien in ihrer Vielzahl an Form und Gr

�

o�e sind die Grundbausteine des Universums,

wie es si
h in den Beoba
htungen der gro�skaligen Materieverteilung darstellt. Mit Tele-

skopen, glei
h wel
hen Typs, l

�

a�t si
h jedo
h nur die Strahlung der baryonis
hen Materie

beoba
hten, die nur einen geringen Anteil von weniger als 5% der Masse des Universums

ausma
ht. Es gibt unters
hiedli
he Hinweise darauf, dass alle Galaxien nur die baryonis
he

Komponente weit massiverer Objekte darstellen, in deren inneren Berei
hen die si
htbaren

Galaxien ,,leben" (siehe Abs
hnitt 1.2). Diese Dunkle-Materie-Halos (Dmhs) m

�

ussen als die

eigentli
hen Grundbausteine der kosmis
hen Ar
hitektur angesehen werden.

In diesem Kapitel wird die interne Materieverteilung von Dmhs anhand von kosmologi-

s
hen Simulationen untersu
ht. Besonderes Augenmerk wird dabei au
h auf die Ges
hi
hte

der Materie geri
htet, die si
h in den Zentren der Dunklen Halos be�ndet. Insbesondere diese

Zentren waren bis in die j

�

ungste Vergangenheit hinein Gegenstand einer lebhaften Kontro-

verse. Konkret ging es dabei um die Frage, ob die Di
hte innerhalb eines kritis
hen Radius

konstant bleibt oder aber einen weiteren Anstieg zum Zentrum hin erf

�

ahrt. Die Entwi
klung

dieser Kontroverse bis zur Gegenwart wird im ersten Abs
hnitt kurz dargestellt. In Abs
hnitt

4.2 werden die kosmologis
hen Simulationen, die im Rahmen dieser Arbeit dur
hgef

�

uhrt wur-

den, 
harakterisiert, um ans
hlie�end die daraus gewonnenen Di
htepro�le zu untersu
hen

(Abs
hnitt 4.3). Na
h einer kurzen Diskussion der Drehimpulseigens
haften der Halos (4.4)

wird in einem weiteren Abs
hnitt (4.5) untersu
ht, inwieweit Korrelationen zwis
hen lokalen

primordialen Di
htemaxima und der Materie in den Zentren Dunkler Halos bestehen. Zuletzt

wird s
hlie�li
h der Ein
u� modi�zierter Anfangsbedingungen auf die Struktur der Dunklen

Halos bei z = 0 untersu
ht (Abs
hnitt 4.6).

4.1 Der Stand der Fors
hung

Zun

�

a
hst wird ein kurzer

�

Uberbli
k gegeben

�

uber die typis
hen Di
htepro�le Dunkler Halos,

wie sie in Simulationen gefunden werden sowie ihre Vertr

�

agli
hkeit mit Beoba
htungen.

51
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4.1.1 Das Nfw-Pro�l

J. Navarro, C. Frenk und S. White haben in einer Reihe vielzitierter Arbeiten die interne

Struktur, insbesondere die Di
htepro�le Dunkler Halos mit Hilfe ho
hau


�

osender N-K

�

orper-

simulationen untersu
ht (Navarro et al., 1995, 1996b, 1997, im Weiteren ,,NFW199x"). In der

Folge dieser Publikationen hat si
h die Ansi
ht weitgehend etabliert, dass die Materiedi
hte in

den Halos einem universellen, einparametrigen Ausdru
k folgt, dem so genannten Nfw-Pro�l

�

NFW

= �




Æ




(r=r

s

)(1 + r=r

s

)

2

: (4.1)

Hier ist �




die kritis
he Di
hte des Universums, Æ




ist eine f

�

ur den Halo 
harakteristis
he

Di
hte und r

s

der Skalenradius, in dessen Umgebung der Di
hteverlauf sein Verhalten von

� / r

�1

zu � / r

�3

�

andert. Genauer gilt

�

d log �

d log r

�

r=r

s

= �2: (4.2)

Die beiden letztgenannten Parameter, Æ




und r

s

sind korreliert

�

uber die Beziehung

Æ




=

200

3




3

ln(1 + 
)� 
=(1 + 
)

(4.3)

mit der Konzentration 
 = r

200

=r

s

. r

200

ist der Radius innerhalb dessen die mittlere Di
hte

gerade 200� �




betr

�

agt | dies ist eine einfa
he Abs
h

�

atzung f

�

ur den Virialradius

1

r

vir

. Der

verbleibende freie Parameter 
 zeigt eine klare Tendenz zur Abh

�

angigkeit von der Halomasse:

Allgemein haben Halos kleinerer Masse h

�

ohere Konzentration. Dies steht in Zusammenhang

mit dem hierar
his
hen Charakter der Strukturbildung: Halos geringerer Masse bilden si
h

fr

�

uher als massive Halos, also zu Epo
hen, in denen die Hintergrunddi
hte entspre
hend h

�

oher

war. Auf diese 
�M -Abh

�

angigkeit wird in Abs
hnitt 4.3 no
hmals eingegangen (siehe au
h

NFW1997).

Das NFW-Pro�l beh

�

alt seine G

�

ultigkeit in jeder Kosmologie und f

�

ur jede Form des pri-

mordialen Powerspektrums (siehe etwa Cole & La
ey, 1996 und Tormen et al., 1997). Die

kosmologis
hen Parameter haben nur insofern Ein
uss auf das tats

�

a
hli
he Di
htepro�l, als

sie f

�

ur einen Halo der Masse M die typis
he Entstehungsepo
he bestimmen, was si
h, wie

eben erw

�

ahnt, in der Konzentration wider spiegelt. Huss et al. (1999a) f

�

uhrten numeris
hen

Simulationen au
h mit Hei�er Dunkler Materie dur
h und fanden ebenfalls Nfw-Pro�le. Die-

selben Autoren untersu
hten in einer sp

�

ateren Arbeit, unter wel
hen Umst

�

anden si
h Di
h-

tepro�le mit einem einfa
hen Potenzgesetz �(r) / r

�

einstellen w

�

urden und kamen zu dem

Ergebnis, dass in einem expandierenden

2

Universum nur eine Unterdr

�

u
kung der ni
htradia-

len Komponenten der Gravitationskraft zu sol
hen Pro�len f

�

uhrt. Zu diesem Ergebnis f

�

uhrte

ein Verglei
h eines Standard-Cdm-Modells und vers
hiedener sph

�

aris
her Kollaps-Modelle, in

deren einem nur eine zentral geri
htete 1=r

2

-Kraft zugelassen war (Huss et al., 1999b). Die

Autoren interpretieren die in allen anderen F

�

allen identis
hen Di
htepro�le dahingehend, dass

1

Aus dem sph

�

aris
hen Kollaps-Modell folgt ein genauerer Wert f

�

ur den Virialradius von r

vir

= r

178

(Cole

& La
ey, 1996). Da in der Natur wie in numeris
hen Simulationen die Entstehung Dunkler Halos si
h ni
ht

genau an dieses Modell h

�

alt, wei
ht der empiris
he Virialradius vom theoretis
hen ab.

2

van Albada (1982) zeigte, dass der gravitative Kollaps in einem statis
hen Universum zu Objekten mit

einem Di
hteverlauf / r

�4

f

�

uhren w

�

urde.
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die Universalit

�

at des Nfw-Pro�ls keineswegs auf den hierar
his
hen Charakter der Struktur-

bildung zur

�

u
kzuf

�

uhren sei, wie von Syer & White (1998) vorges
hlagen. Vielmehr s
heint sie,

in einem kosmologis
hen Rahmen, dem gravitativen Kollaps als sol
hem aufgepr

�

agt zu sein.

Damit in engem Zusammenhang steht die in den selben Simulationen gema
hte Beoba
htung,

dass die Ges
hwindigkeitsdispersion der Halopartikel si
h in allen Modellen auf glei
he Weise

entwi
kelt | wennglei
h der Me
hanismus unters
hiedli
h sein kann, verm

�

oge dessen si
h die

interne Verteilung des Drehimpulses im Halo einstellt.

Mit der Universalit

�

at der Di
hteverteilung in Dunklen Halos stehen zwei Prozesse kolli-

sionsfreier Relaxation in engem Zusammenhang, deren Wirkungsweisen kurz erl

�

autert werden

sollen. Besonders in der Anfangsphase des Kollaps ist die einfallende Materie einem zeitli
h

stark ver

�

anderli
hem Potenzial �(x; t) ausgesetzt. Dabei

�

andert si
h die Gesamtenergie eines

Teil
hens der Masse m gem

�

a�

_

E = m

��

�t

(4.4)

(Binney & Tremaine, 1987). Lynden-Bell (1967) zeigte, dass hierdur
h das gesamte System

eine Glei
hverteilung der Teil
henges
hwindigkeiten erf

�

ahrt, und so in relativ kurzer Zeit in

einen Glei
hgewi
htszustand

�

ubergef

�

uhrt wird, der das Virialtheorem E

pot

= �2E

kin

erf

�

ullt

(violent relaxation).

Ein anderer E�ekt, als phase mixing bezei
hnet, r

�

uhrt daher, dass in einem N-K

�

orpersystem

grunds

�

atzli
h zwis
hen mikroskopis
her und makroskopis
her Phasenraumdi
hte zu unter-

s
heiden ist. Erstere wird dur
h die sto�freie Boltzmann-Glei
hung (3.11) bes
hrieben, letz-

tere dur
h eine um fx;vg gemittelte Funktion

�

f(x;v; t). Diese ist zeitli
h ni
ht konstant;

vielmehr verteilt si
h das dur
h den Mikrozustand de�nierte Phasenraumgebiet unter Bei-

behaltung der (mikroskopis
hen) Di
hte im Laufe der Zeit glei
hm

�

a�ig

�

uber die einzelnen

,,Makrozellen". Auf diese Weise strebt die (

�

uber diese Zellen gemittelte) makroskopis
he

Phasenraumverteilung einem Glei
hgewi
htszustand entgegen.

Dunkle Halos sind w

�

ahrend ihrer Entstehung si
herli
h heftiger Relaxation ausgesetzt, da

speziell w

�

ahrend der Vers
hmelzungsprozesse gro�e zeitli
he Fluktuationen im Potenzial auf-

treten. Es gibt eine Reihe von Hinweisen daf

�

ur, dass au
h stellare Objekte, namentli
h

Elliptis
he Galaxien, den Ein
uss heftiger Relaxation in ihrer Struktur spiegeln. Die radiale

Abh

�

angigkeit der Fl

�

a
hen-Leu
htkraftdi
hte I(r) dieser Objekte folgt dem universellen, na
h

De Vau
ouleurs (1948) benannten Pro�l log I(r)=I

e

/ 1 � (r=r

e

)

1=4

(siehe au
h Gebhardt

et al., 1996, Faber et al., 1997). Dieses Leu
htkraftpro�l entspri
ht in guter N

�

aherung einer

Di
hteverteilung, die dur
h ein so genanntes Hernquist-Pro�l

�(r) = �




Æ




(r=r




)(1 + r=r




)

3

(4.5)

bes
hrieben wird (Hernquist, 1990), sofern man ein konstantes Masse-Leu
htkraft-Verh

�

altnis

annimmt. Dieses Pro�l zei
hnet si
h dur
h eine hohe

�

Ahnli
hkeit mit dem Nfw-Pro�l aus,

das o�ensi
htli
h als Ergebnis heftiger Relaxation gelten kann. Dies legt die Vermutung

nahe, dass dieser E�ekt au
h bei der Formation Elliptis
her Galaxien eine gewi
htige Rol-

le spielt. Das gegenw

�

artig favorisierte Entstehungs-Szenario f

�

ur Elliptis
he Galaxien tr

�

agt

der m

�

ogli
hen Bedeutung heftiger Relaxation prinzipiell Re
hnung, da dieses Szenario von

der Vers
hmelzung zweier oder mehrerer masse

�

armerer Galaxien ausgeht (siehe etwa Barnes,

1991, Barnes & Hernquist, 1992, Hernquist, 1992, Hernquist, 1993, Burkert & Naab, 2000).

Dies wiederum wird etwa dur
h die gro�e H

�

au�gkeit Elliptis
her Galaxien in den zentralen

Gebieten von Galaxienhaufen (Hubble & Humason, 1931), oder der abnehmenden H

�

au�gkeit
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von Ellipsen bei hoher Rotvers
hiebung (Dressler & Gunn, 1992) unterstri
hen. Es sei an

dieser Stelle denno
h darauf hingewiesen, dass der genaue Grad an Ein
ussnahme der hef-

tigen Relaxation bei der Entstehung Elliptis
her Galaxien keineswegs mit Si
herheit gekl

�

art

ist. So zeigen etwa viele dieser Galaxien deutli
h Anzei
hen daf

�

ur, dass au
h dissipative, also

sto�dominierte Prozesse eine Rolle spielen. Dies

�

au�ert si
h etwa in der Pr

�

asenz von stellaren

S
heibenkomponenten in vielen Galaxien (siehe etwa Bender, 1990, Rix & White, 1990, 1992).

Abwei
hungen von Nfw

Es ist zu bea
hten, dass es si
h bei den von NFW untersu
hten Halos grunds

�

atzli
h um sol
he

im dynamis
hen Glei
hgewi
ht handelt, d.h. sol
he mit einem VirialkoeÆzient � = 1. Jing

(2000) untersu
hte, ebenfalls mit ho
hau


�

osenden numeris
hen Simulationen, Dunkle Halos

glei
herma�en im sowie au�erhalb des Virialglei
hgewi
htes und fand, dass die Di
hteverl

�

aufe

um so h

�

au�ger dem Nfw-Pro�l gen

�

ugen je n

�

aher sie si
h im Glei
hgewi
htszustand be�nden.

Insgesamt lassen si
h in einem EdS-Universum 
a. 70% aller Halos gut dur
h ein Nfw-Pro�l

�tten. Die restli
hen Halos weisen in Folge ihrer j

�

ungeren Vers
hmelzungsges
hi
hte signi�-

kante Unterstrukturen auf, die ein (vor

�

ubergehendes) dynamis
hes Unglei
hgewi
ht verursa-


hen.

Deutli
h zeigt si
h au
h der Ein
uss der Halo-Umgebung auf die interne Di
hteverteilung.

Diese Frage wurde u.a. von Avila-Reese et al. (1999) untersu
ht. In ihren Simulationen

erwiesen si
h 70% aller Halos als isolierte Objekte, also sol
he, die keine Unterstruktur eines

gr

�

o�eren Objekts bilden und keinen Begleiter verglei
hbarer Masse innerhalb einer Umgebung

von 3r

vir

haben. Dieser Arbeit zu Folge haben Halos in di
hter Umgebung im Allgemeinen

eine h

�

ohere Konzentration 
. Halos, die innerhalb des halben Virialradius eines gr

�

o�eren

Halos liegen weisen eine s
hnellere Di
hteabnahme � := �d log �=d log r im

�

au�eren Berei
h

auf, konkret bis � � 4 (statt � � 3 bei NFW). Im Gegensatz dazu haben die Halos kleinerer

Galaxiengruppen 
a
here Pro�le (� = 2:3 : : : 2:7).

Die Ergebnisse aller Autoren lassen si
h stets dur
h eine allgemeinere Fit-Formel mit drei

unabh

�

angigen Parametern bes
hreiben (Zhao, 1996):

�(r) = �




Æ




r

�

s

r

�

(r

1=


s

+ r

1=


)


(���)

(4.6)

Der physikalis
he Hintergrund ist glei
hwohl ein anderer: Zhao s
hlug dieses Pro�l vor, um

damit die zentralen Regionen von Galaxien, gegebenenfalls mit S
hwarzen L

�

o
hern, zu be-

s
hreiben. Das Nfw-Pro�l ist denn als Spezialfall des Zhao-Pro�ls mit (�; �; 
) = (1; 3; 1)

anzusehen.

4.1.2 Die zentralen Regionen: ,,
usps" und ,,
ores"

Die Ergebnisse der Arbeiten von NFW gelten gemeinhin als Standard in der Untersu
hung

der Struktur Dunkler Halos. Trotzdem oder gerade deswegen erfreuen si
h die Unsi
herhei-

ten der Materieverteilung innerhalb des Skalenradius r

s

besonderer Aufmerksamkeit. Die in

der Einleitung zu diesem Kapitel angespro
hene Kontroverse um die Di
htepro�le Dunkler

Halos betri�t eben jene zentralen Berei
he. Die Unsi
herheiten sind von zweierlei, ganz ver-

s
hiedener Art. Die Nfw-Pro�le sind sowohl inkonsistent mit numeris
hen Simulationen sehr

hoher Au


�

osung (Ghigna et al., 2000), als au
h mit den beoba
hteten Rotationskurven von

Zwerggalaxien (Burkert, 1995).
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E�ekte der numeris
hen Au


�

osung, Moore-Pro�le

Eine detailierte Untersu
hung des Zusammenhangs zwis
hen Au


�

osung und der Halostruk-

tur unternahmen Moore et al. (1998), Ghigna et al. (2000) und Klypin et al. (2000). Wie

s
hon NFW bedienten sie si
h dazu einer speziellen Te
hnik der ho
hau


�

osenden Simula-

tion, bei der zuerst ein gro�es Volumen mit

�

uberall glei
her Au


�

osung simuliert wird, um

ans
hlie�end kleinere r

�

aumli
he Berei
he von Interesse | also etwa einen Dunklen Halo |

mit hoher Au


�

osung erneut zu simulieren. Dazu werden die Haloteil
hen bei der Anfangsrot-

vers
hiebung z = z

init

identi�ziert und das Fluktuationsspektrum in dem von ihnen besetzten

Raumgebiet dur
h h

�

oherfrequente Moden erg

�

anzt. Anders ausgedr

�

u
kt: die bisher verwen-

deten Teil
hen werden unter Bea
htung der geforderten Statistik ersetzt dur
h eine h

�

ohere

Anzahl von Teil
hen entspre
hend geringerer Masse. Umgekehrt sind die Teil
hen in der ent-

fernteren Umgebung dur
h eine geringere Anzahl von Teil
hen h

�

oherer Masse zu ersetzen,

um die Re
henzeit konstant zu halten. Dies bedeutet keinen Verlust an Genauigkeit, da das

Gezeitenfeld praktis
h ni
ht von der kleinskaligen Struktur des Fernberei
hs abh

�

angt. Eine

n

�

ahere Erl

�

auterung dieser Simulationte
hnik �ndet man zum Beispiel bei Klypin et al. (2000).

W

�

ahrend die Simulationen von NFW no
h auf Halos mit typis
herweise 10

4

Teil
hen inner-

halb des Virialradius r

200

bes
hr

�

ankt waren, konnten Moore et al. (1998) bereits Halos mit

mehr als 2� 10

6

Teil
hen erzeugen. Damit waren sie in der Lage, die Di
htepro�le einzelner

Halos bis herab auf einen Berei
h von 
a. 0:01r

200

zu untersu
hen. Als Ergebnis ihrer Simu-

lationen zeigte si
h, dass die Steigung des Di
htepro�ls innerhalb des Skalenradius r

s

gr

�

o�er

wird, wenn die Au


�

osung gen

�

ugend ho
h ist, wie in Abbildung 4.1 verans
hauli
ht. Wieder-

holte Simulationen desselben Clusters

3

mit N

vir

= 1:4�10

3

; 1:3�10

4

; 1:0�10

5

und 2:7�10

6

Teil
hen innerhalb r

200

� 2 Mp
, f

�

uhrten zu Steigungen von bis zu � � d log �=d log r = �1:4

bei r < r

s

(im Gegensatz zu �

NFW

= �1). Eine Reihe von Simulationen deutli
h besserer

Au


�

osung (10

7

Teil
hen innerhalb r

200

, smoothing 10

�4

r

200

) zeigte wenig sp

�

ater, dass der (lo-

garithmis
he) Di
htegradient im Zentrum gegen einen Wert von � = �1:5 konvergiert (Moore

et al., 1999b), so dass si
h ein Di
htepro�l der Form

�(r) = �




Æ




(r=r

s

)

1:5

(1 + (r=r

s

)

1:5

)

(4.7)

ergibt.

Na
h der Theorie die Beoba
htung: Das Burkert-Pro�l

Jede Theorie muss si
h letztli
h der Beoba
htung stellen. Die in diesem Abs
hnitt bespro
he-

nen Aussagen

�

uber die Di
hteverteilung in Dunklen Halos lassen si
h am ehesten dur
h Beob-

a
htungen der Rotationskurven von Zwerggalaxien und low surfa
e brightness (Lsb)-Galaxien

na
hpr

�

ufen, da diese | insbesondere in den inneren Berei
hen | von Dunkler Materie domi-

niert sind (siehe z.B. Persi
 & Salu

i, 1988 oder de Blok et al., 1996). Die Rotationskurven

werden damit ni
ht dur
h den Ein
uss der galaktis
hen S
heibe ,,verf

�

als
ht".

Beoba
htungen dieser Art deuten seit langem darauf hin, dass die tats

�

a
hli
hen Di
htepro-

�le in den Innenberei
hen Dunkler Halos ni
ht mit den Vorhersagen von NFW und Moore

et al. vereinbar sind. Vielmehr s
heinen die Di
htepro�le einen 
a
hen Verlauf �(r) =
onst

innerhalb eines 
ore-Radius r




zu nehmen (Moore, 1994, Burkert, 1995, de Blok et al., 1996,

3

Unter einem Cluster ist im Weiteren eine Gruppe von Simulationsteil
hen zu verstehen, also ni
ht etwa

ein Galaxienhaufen!
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Abbildung 4.1: Di
htepro�l eines Halos bei vers
hiedenen Au


�

osungen. Bei zunehmender Anzahl

von Teil
hen innerhalb des Virialradius nimmt die logarithmis
he Steigung der Di
hte im Zentralbe-

rei
h signi�kant zu (Abbildung aus Moore et al. (1998)).

M
Gaugh & de Blok, 1998, Salu

i & Burkert, 2000). Die Zentralregion eines Dunklen Halos

wird in der Literatur als ,,
ore" bezei
hnet, wenn sie konstante Di
hte aufweist und als ,,
usp"

wenn ein singul

�

ares Di
htepro�l vorliegt. Au
h die Messung der Rotationskurven vers
hiede-

ner high surfa
e brightness S
heibengalaxien dur
h Salu

i & Boriello (2000) zeigte, dass das

Potenzial im Berei
h der gesamten S
heibe dur
h den Ein
uss einer exponentiellen S
heibe

sowie eines sph

�

aris
hen Halos mit 
ore-Struktur zu erkl

�

aren ist. Flores & Prima
k (1994)

kommen dur
h die Analyse des Gravitationslinsen-E�ektes von Galaxienhaufen, also bei Ob-

jekten ,,am oberen Ende" der Massenskala Dunkler Halos, ebenfalls zu dem S
hluss, dass die

entspre
henden Halos Zentren konstanter Di
hte haben (siehe au
h Tyson et al., 1998).

Einige der hier erw

�

ahnten Messungen von Rotationskurven wurden mit Hilfe der 21 
m-

Radioemission des neutralen Wassersto�s in den galaktis
he S
heiben dur
hgef

�

uhrt. Sol
he

Beoba
htungen leiden wegen der langwelligen Natur der Radiostrahlung in h

�

oheren Ma�e als

etwa optis
he Beoba
htungen an dem E�ekt des beam smearing. Daher wurden zwis
henzeit-

li
h Einw

�

ande an den oben ges
hilderten Ergebnissen laut. van den Bos
h et al. (2000) und

van den Bos
h & Swaters (2000) befanden ihre Beoba
htungsdaten als konsistent mit den

Vorhersagen des Cdm-Modells, sofern man den E�ekt des beam smearing in korrekter Weise

ber

�

u
ksi
htige. M
Gaugh & de Blok (1998) haben indes bereits vorher gezeigt, dass dieser

E�ekt einen signi�kanten peak-artigen Anstieg der Di
hte im Zentrum, wie er dem Cdm-

Modell entspr

�

a
he, ni
ht zu vers
hleiern in der Lage w

�

are. Die aktuellsten Beoba
htungen in

diesem Zusammenhang erh

�

arten erneut den ,,Trend" zu 
a
hen, 
ore-artigen Di
htepro�len

(Stand: M

�

arz 2001). Es handelt si
h konkret um ho
haufgel

�

oste H

�

=HI-Beoba
htungen an

Lsb-Galaxien (De Blo
k et al., 2001 sowie Referenzen darin), die auf eine maximale Steigung

j�j = 0:2 des Di
htepro�ls innerhalb eines 
ore-Radius von wenigen kp
 hindeuten. So l

�

asst

si
h zum gegenw

�

artigen Zeitpunkt feststellen, dass die Frage na
h der Struktur der zentralen

Di
htepro�ls Dunkler Halos als ni
ht abs
hlie�end gekl

�

art angesehen werden darf, wennglei
h

die Zei
hen in der Mehrheit auf ein universelles Pro�le mit einer 
a
hen 
ore-Struktur hin-
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deuten.

Eine empiris
he Fit-Formel f

�

ur die beoba
hteten Di
htepro�le hat Burkert (1995) unter

Verwendung von 4 massearmen Spiralgalaxien angegeben. Das so genannte Burkert-Pro�l

hat die Form

�(r) =

�

0

r

3




(r + r




)(r

2

+ r

2




)

(4.8)

Dabei sind die Di
hte im Zentrum, �

0

, und der 
ore-Radius r




dur
h die einfa
he Beziehung

�

0

/ r

�2=3




(4.9)

verkn

�

upft. Im Innenberei
h (r � r




) entspri
ht dies einem modi�zierten isothermen Pro�l,

wie es gelegentli
h als Modell f

�

ur Dunkle Halos verwendet wird, um der gemessenen konstan-

ten Rotationsges
hwindigkeit der stellaren und Gaskomponente in hinrei
hender Entfernung

vom galaktis
hen Zentrum gen

�

uge zu leisten (Begeman et al., 1991). In den Au�enberei-


hen (r � r




) dagegen stimmt das empiris
he Pro�l (4.8) mit den Ergebnissen der nume-

ris
hen Cdm-Simulationen

�

uberein. Dies steht in keinem Widerspru
h zu den konstanten

Rotationsges
hwindigkeiten von galaktis
hen S
heiben, da diese im Allgemeinen eine sehr

viel geringere Ausdehnung haben als die entspre
henden Halos, und somit im wesentli
hen in

dem n

�

aherungsweise isothermen (�(r) / r

�2

)

�

Ubergang zwis
hen dem �(r) / r

�1

{ und dem

�(r) / r

�3

{Berei
h liegen.

M

�

ogli
he Ursa
hen der Diskrepanz

Es stellt si
h soglei
h die Frage na
h dem Grunde f

�

ur die Diskrepanz zwis
hen Theorie und

Beoba
htung. Obwohl die in den Cdm-Simulationen verna
hl

�

assigte baryonis
he Materie

au
h in der Natur kaum einen gravitativen Ein
uss auf die Bildung und Entwi
klung mas-

searmer dunkler Halos nehmen sollte, kann ihr Ein
uss do
h in anderer Weise zum Tragen

kommen. So k

�

onnte etwa Gas dur
h Supernova-getriebene Winde aus dem inneren Berei
h

hinausges
hleudert werden. Dies k

�

onnte das Potenzial im Zentrum so vermindern, dass ei-

ne st

�

arkere Kontraktion der Dunklen Materie verhindert oder r

�

u
kg

�

angig gema
ht werden

k

�

onnte. Navarro et al. (1996a) zeigten, dass auf diese Weise den Dunklen Halos von Zwergga-

laxien 
ores mit Skalenradien im Berei
h weniger kp
 aufgepr

�

agt werden k

�

onnen. Sol
h einem

Prozess spri
ht allerdings entgegen, dass hierdur
h wenigstens ein weiterer freier Parameter

in das Di
htepro�l eingehen m

�

u�te: Die Struktur des Innenberei
hes w

�

are in dem ges
hil-

derten Falle das Ergebnis eines lokalen gasdynamis
hen Prozesses, wohingegen die Struktur

in den Au�enregionen si
h in Folge eines kosmologis
hen Prozesses einstellte, n

�

amli
h einem

dissipationsfreien Kollaps im expandierenden Universum. Mithin w

�

are die Universalit

�

at der

Di
htepro�le, wie sie au
h von Kravtsov et al. (1998) beoba
htet wird sehr unwahrs
hein-

li
h. Wie Burkert & Silk (1997) zudem feststellen, w

�

are es im Falle der Dm-dominierten

Zwerggalaxie DDO 154 n

�

otig gewesen, 
a. 10

9

M

�

Dunkler Materie von den inneren 2 kp
 in

den Berei
h von 2-4 kp
 Entfernung vom Zentrum zu bef

�

ordern, um mit dem ges
hilderten

Prozess die beoba
htete Rotationskurve erkl

�

aren zu k

�

onnen. Dies w

�

urde die zu erwartende

Leistung eines sol
hen Prozesses bei weitem

�

ubersteigen. Ebenso kann ein lokaler gasdynami-

s
her Prozess ni
ht f

�

ur die von Flores & Prima
k (1994) beoba
htete 
ore-Struktur von Halos

auf Cluster-Skala verantwortli
h sein.

Eine andere M

�

ogli
hkeit best

�

unde darin, dass die innere Struktur Dunkler Halos von den

kosmologis
hen Parametern bestimmt wird. Dies ist aber den Arbeiten von NFW zu Folge



58 KAPITEL 4. DIE VERTEILUNG DER MATERIE IN DUNKLEN HALOS

auszus
hlie�en, die eine Universalit

�

at der Di
htepro�le in Simulationen mit unters
hiedli
hen

Kosmologien gefunden haben. Insbesondere Dubinski & Carlberg (1991) zeigten, dass dur
h

den E�ekt der violent relaxation in den Dunklen Halos jede Information

�

uber die Kosmologie

verloren geht.

Somit gelangt man zu der Annahme, dass die beoba
hteten Di
htepro�le kosmologis
hen

Ursprungs sind, au
h wenn dies eine Infragestellung etwa der kollisionsfreien oder

�

uberwiegend

ni
htbaryonis
hen Natur der Dunklen Materie bedeutet. Bis zum gegenw

�

artigen Zeitpunkt

gibt es eine F

�

ulle von Vors
hl

�

agen dazu, von einer Kl

�

arung kann im Moment aber mitni
h-

ten gespro
hen werden. Dies liegt zum Teil si
her an der mangelnden

�

Uberpr

�

ufbarkeit der

Theorien, die si
h zum Teil auf die Natur der Dunklen Materie beziehen. Ein Abriss der

unters
hiedli
hen Ideen in der gebotenen K

�

urze soll zum

�

Uberbli
k dienen.

� Phasenraum-Kriterium (Burkert, 1997)

Die sto�freie Boltzmann-Glei
hung (3.11) besagt, dass das lokale Phasenraumvolumen df =

dxdv in einem sto�freien System zeitli
h konstant ist. Dies stellt eine Rahmenbedingung f

�

ur

die zeitli
he Entwi
klung der Dunklen Materie dar. Setzt man die Existenz einer maximalen

primordialen Phasenraumdi
hte f

max

voraus, so kann diese au
h in den Dunklen Halos bei

z = 0 ni
ht

�

uberboten werden. In Dunklen Halos mit 
usp-Struktur w

�

urde die Phasenraum-

di
hte gem

�

a� df / ��

�3

= r

�4

(wegen � / r

�1

und � / r) divergieren. In einem Modell mit

kalter Dunkler Materie stellt dies kein Problem dar, da diese dur
h eine vers
hwindende Ge-

s
hwindigkeitsdispersion � ausgezei
hnet ist, was einem (theoretis
h) unendli
h hohen Wert

f

�

ur die maximale Phasenraumdi
hte glei
hkommt. Warme Dunkle Materie jedo
h w

�

urde diese

Grenze auf einen endli
hen Wert mindern, da � in dem Falle ni
ht mehr vers
hwindet. Ein

Widerspru
h mit der Struktur Dunkler Halos k

�

onnte dann nur dur
h einen endli
h ausge-

dehnten Berei
h vermieden werden, innerhalb dessen ��

�3

= 
onst gilt. Dies ist wegen der

von Burkert (1995) angegebenen Skalierungsbeziehungen

�

0

/ r

2=3

0

und �

0

/ r

�2=3

0

(4.10)

nur dur
h � = 
onst und � = 
onst erf

�

ullbar.

Diese attraktive M

�

ogli
hkeit h

�

atte jedo
h folgende Konsequenz: Mit den Skalenbeziehungen

(4.10) folgt au
h

f

0

/ �

0

�

�3

0

/ r

�8=3

0

: (4.11)

Demna
h kann f

o

nur dann konstant und glei
h f

max

sein, wenn r

0

eine universelle Konstante

ist. Dies ist o�ensi
htli
h ni
ht der Fall, vielmehr nimmt r

0

mit wa
hsender Halomasse zu.

Dies s
hlie�t die M

�

ogli
hkeit Warmer Dunkler Materie aus und insbesondere kann das 
ore-

Problem so ni
ht gel

�

ost werden.

� Baryonis
he Komponente

Als andere M

�

ogli
hkeit zur L

�

osung des 
ore-Problems wurde von Burkert & Silk (1997) vor-

ges
hlagen, dass der Dunkle Halo von Zwerggalaxien si
h aus zwei Komponenten zusam-

mensetzt: der ni
htbaryonis
hen Kalten Dunklen Materie sowie einem baryonis
hen zum

galaktis
hen Zentrum hin konzentrierten Anteil. Hierbei kann es si
h ni
ht um di�uses Gas
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in der S
heibe handeln, da diese bei hinrei
hend hoher Masse instabil gegen Fragmentation

wird, was einen ni
ht beoba
hteten hohen stellaren Anteil in der S
heibe zur Folge h

�

atte.

Vielmehr wird eine baryonis
hen Komponente in Form von Ma
hos (MAssive Cold Halo

Obje
ts, siehe Abs
hnitt 1.2.2) angenommen, die in sph

�

aris
her Verteilung um das Zentrum

einen wesentli
hen Teil des Dunklen Halos ausma
ht. Eine baryonis
he Komponente der

Dunklen Materie h

�

atte wegen ihrer unters
hiedli
hen dynamis
hen Eigens
haften eine von

der ni
htbaryonis
hen Dunklen Materie unters
hiedli
he Massenverteilung und somit | im

Falle hinrei
hender Masse | Ein
uss auf die Form der Rotationskurve. Die Existenz ei-

ner sol
hen zus

�

atzli
hen baryonis
hen Komponente ist konsistent mit den Vorhersagen der

Standardtheorie der primordialen Nukleosynthese.

Als Modell dient wiederum die Zwerggalaxie DDO 154. Burkert und Silk zeigten, dass

es m

�

ogli
h ist mit Hilfe eines sol
hen 2-Komponenten Modells die sehr genau vermessene

Rotationskurve zu reproduzieren. Mit der dazu erforderli
hen Wahl der freien Parameter,

der 
harakteristis
hen Masse M

0

und dem Skalenradius R

s

, ergibt si
h eine bemerkenswerte

�

Ubereinstimmungmit derMa
ho-Population der Mil
hstra�e, wie sie von Al
o
k et al. (1996)

beoba
htet wurde. In beiden F

�

allen, Mil
hstra�e und DDO 154, haben dieMa
ho- undCdm-

Komponente je eine in etwa glei
he Masse, die das 4-5-fa
he Masse der galaktis
hen S
heibe

ausma
ht. Die Ma
hos sind sph

�

aris
h verteilt bis zu einer Entfernung von 14 S
heiben-

Skalenl

�

angen, und in beiden F

�

allen betr

�

agt die Masse der Ma
hos etwa das 5-fa
he der

Masse des neutralen Wassersto�s in der S
heibe.

Dieses attraktive Modell ger

�

at dadur
h ins Wanken, dass inzwis
hen die Entfernungen von

dreiMa
hos bestimmt wurden (Al
o
k et al., 2000). Alle drei liegen im Berei
h der Gro�en-

bzw. Kleinen Magellans
hen Wolke. Dies stellt die Existenz eines Ma
ho-Halos in Frage.

� Selbstwe
hselwirkende Dunkle Materie

Von Spergel & Steinhardt (2000) stammt ein Vors
hlag der die Natur und die fundamentalen

Eigens
haften der Dunklen Materie betri�t und mit dessen Hilfe wenigstens eine ,,Linderung

der Probleme auf kleinen Skalen denkbar ist. Demna
h sollte die Dunkle Materie ni
ht wie

bisher angenommen nur verm

�

oge der gravitativen und der s
hwa
hen Kraft we
hselwirken.

Vielmehr sollte die Dm aus Teil
hen bestehen, die eine zus

�

atzli
he 2-K

�

orper-Streuung erleiden

mit einem (spezi�s
hen)Wirkungsquers
hnitt im Berei
h von �=m � 0:1 
m

2

g

�1

. Dieser Wert

korrespondiert mit einer mittleren freien Wegl

�

ange eines Dm-Teil
hens von 
a. 1 � 1000 kp


und einer H

�

au�gkeit von 
a. 1� 1000 St

�

o�en pro Hubble-Zeit, je na
h Umgebungsdi
hte.

Sol
h eine zus

�

atzli
he We
hselwirkung sollte die Temperaturinversion in den Zentralberei-


hen eines Nfw-Halos aufheben, indem ,,W

�

arme"

4

vom Berei
h des Skalenradius na
h Innen

transportiert werden kann. Die Folge ist eine Expansion des Zentrums und also eine Ab-


a
hung des Di
htepro�ls. Na
hdem si
h eine 
a
he Di
htestruktur eingestellt hat, kommt

es jedo
h zu einem weiteren Austaus
h von W

�

arme zwis
hen dem hei�en Zentrum und den

k

�

uhleren Au�enberei
hen. Dur
h die Abk

�

uhlung des Zentrums kann dieses wieder kollabieren

(,,
ore 
ollapse") und somit einen Di
htegradienten errei
hen, der

�

uber dem des Nfw-Pro�ls

liegt (Ko
hanek & White, 2000). Allerdings ges
hieht letzteres bei geeigneter Wahl der mitt-

leren freien Wegl

�

ange von � 0:1 
m

2

g

�1

auf Zeitskalen jenseits der Hubble-Zeit (Yoshida

et al., 2000b).

4

Dies ist als Ma� f

�

ur den Betrag der Ges
hwindigkeitsdispersion zu verstehen.
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Sol
h eine zus

�

atzli
he We
hselwirkung sollte einen Prozess der Glei
hverteilung der Ge-

s
hwindigkeiten bewirken und somit in den zentralen Halogebieten eine isotherme, 
a
he


ore-Struktur bedingen. Als weitere Konsequenz der ,,neuen" We
hselwirkung sollte si
h eine

isotrope Ges
hwindigkeitsdispersion einstellen, mit der beoba
htbaren Folge sph

�

aris
her Ha-

los. Dies de
kt si
h mit R

�

ontgenbeoba
htungen von Galaxienhaufen, die bis auf eine lei
hte

Abplattung auf sph

�

aris
he Halos s
hlie�en lassen (Mohr et al., 1995). Eine lei
hte Abwei
hung

von der perfekten sph

�

aris
hen Symmetrie steht dur
haus in Einklang mit den gew

�

uns
hten

Eigens
haften der We
hselwirkung: Bei der angegeben Wahl der mittleren freien Wegl

�

ange

werden nur die inneren Berei
he der Halos von der Glei
hverteilung der Ges
hwindigkeiten

betro�en, so dass si
h in der Umgebung des Virialradius keineswegs eine Symmetrie einstellen

muss.

Praktis
h alle numeris
hen Simulationen, die in diesem Zusammenhang bislang unternom-

men wurden, f

�

uhrten zu Halos mit 
a
hen 
ores (Burkert, 2000b, Moore et al., 2000, Yoshida

et al., 2000b, Ko
hanek & White, 2000, Yoshida et al., 2000a).

Die Diskrepanz zwis
hen den theoretis
h erwarteten und den beoba
hteten Di
hten in den

Zentren Dunkler Halos ist nur der Spezialfall eines allgemeineren Problems. Das Cdm-Modell

leidet allgemein unter einer zu hohen Auspr

�

agung von Strukturen auf subgalaktis
hen Skalen.

Dies

�

au�ert si
h au
h in einer

�

Uberh

�

au�gkeit von Unterstrukturen in masserei
hen Halos. In

der lokalen Gruppe etwa kennt man deutli
h weniger als 100 Galaxien (Mateo, 1998), wohin-

gegen Cdm-Simulationen auf eine H

�

auÆgkeit von 
a. 1000 isolierter Dunkler Halos s
hlie�en

lassen (Moore et al., 1999a, Klypin et al., 1999). Au
h diesen Mangel kann selbstwe
hsel-

wirkende Dunkle Materie beheben , was die Attraktivit

�

at dieser Idee gro�en Vors
hub leistet

(Moore et al., 2000).

Die konkrete Natur sol
h einer postulierten We
hselwirkung ist ungekl

�

art, ebenso wie die

Natur der entspre
henden Teil
hen. F

�

ur einen Abriss der laufenden Diskussion siehe etwa

(Wandelt et al., 2000).

Aber au
h die Idee der selbstwe
hselwirkenden Dunklen Materie ist ni
ht frei von Wider-

spr

�

u
hen: Da die Zeitskala, auf der si
h der 
ore-Kollaps vollzieht bei gegebenem �=m von

der Ausdehnung des 
ores abh

�

angt, sollte man sowohl Halos mit 
ores als au
h sol
he mit


usps, also kollabierten 
ores beoba
hten. Dies ist ni
ht der Fall und das 
ore-Problem bleibt

o�en.

4.2 Die kosmologis
hen Simulationen

Trotz einer F

�

ulle von Vors
hl

�

agen ist eine allgemein akzeptierte L

�

osung des 
ore-Problems

no
h ni
ht in Si
ht. In einem Teil der vorliegenden Arbeit soll ein anderer Weg versu
ht

werden. Wie die im letzten Abs
hnitt bespro
henen Ideen muss es si
h au
h hier um einen

kosmologis
hen Ansatz handeln, der si
h unter anderem wegen der Existenz der Skalierungs-

beziehungen zwis
hen den Parametern aufdr

�

angt (Burkert, 1995). Konkret soll der Ein
uss

ver

�

anderter Anfangsbedingungen auf die Halostruktur und die Zentren insbesondere Unter-

su
ht werden. Die Abs
hnitte 4.5 und 4.6 handeln davon. Zuvor soll no
h

�

uberbli
ksartig

erl

�

autert werden wie die entspre
henden numeris
hen Simulationen gestaltet sind.

Kosmologis
he Parameter

Im gegenw

�

artig favorisierten kosmologis
hen Modell gilt 


m

+


�

= 1, genauer 


m

= 0:3 und




�

= 0:7 (siehe Seite 11f und die dort angegebenen Referenzen). Von diesen Werten wird
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in den Simulationen dieser Arbeit Gebrau
h gema
ht. Um einen eventuellen Unters
hied

zu einem Modell mit hoher Di
hte zu untersu
hen, wurden ebensoviele Simulationen mit




m

= 1:0 und 


�

= 0 dur
hgef

�

uhrt.

F

�

ur die Expansionsrate wurden ebenfalls zwei Werte gew

�

ahlt, zum einen der in den Ar-

beiten von NFW, Moore et al. (1998) und Moore et al. (1999a) verwendete h = 0:5 zum an-

deren der dur
h Beoba
htungen im Augenbli
k favorisierte Wert h = 0:65 (wobeiH

0

= 100h

km/Mp
/s).

Die rms-Massen
uktuation �

8

ri
htet si
h na
h dem Wert der Materiedi
hte 


m

wobei

konkret Glei
hung (3.8) verwendet wird, also �

8

� 0:57


�0:56

m

(siehe Abs
hnitt 3.1.2 bzw.

White et al., 1993). In einem 


m

= 0:3-Modell gilt also �

8

= 1:13, in einem EdS-Modell ist

�

8

= 0:63.

Simulationsbox, Teil
henzahl und Teil
henmasse

Die am MPI f

�

ur Astronomie zur Verf

�

ugung stehende Hard- und Software erm

�

ogli
ht prinzipiell

Simulationen mit bis zu 10

6

Teil
hen. Allerdings beanspru
hen diese eine entspre
hend lange

Zeit im Berei
h von einer Wo
he. Die wiederholte Dur
hf

�

uhrung sol
her Simulationen ist des-

wegen der Beliebtheit innerhalb der Arbeitsgruppe sehr abtr

�

agli
h. Jedo
h: Der wesentli
he

Teil der Aufmerksamkeit ri
htet si
h auf die zentralen Berei
he der Dunklen Halos, wohinge-

gen die gro�skalige Verteilung der Materie in dieser Arbeit weniger von Interesse ist. Deswegen

ist ein Kompromi� zwis
hen hoher Teil
henzahl und geringen Re
henaufwand m

�

ogli
h: Die

meisten Simulationen werden innerhalb eines Volumens von 1 Mp


3

unter Verwendung von

125000 Teil
hen dur
hgef

�

uhrt. Bei einer smoothing-L

�

ange von 1/40 des mittleren Teil
hen-

abstandes errei
ht man damit eine untere Grenze f

�

ur die r

�

aumli
he Au


�

osung von 500 p
.

Die Massenau


�

osung wird bestimmt dur
h die Masse eines Teil
hens, die si
h zu

m

P

=

3H

2

8�GN




m

L

3

= 2:78� 10

11

h

2

N

�1

L

3




m

M

�

(4.12)

bere
hnet, wobei L die Kantenl

�

ange des Simulationsvolumens ist, N die Zahl der Teil
hen

und h die Hubble-Konstante in Einheiten von 100 kms

�1

Mp


�1

. Die Teil
henmassen bei den

hier dur
hgef

�

uhrten Simulationen liegen dann im Berei
h 10

5

< m

P

M

�1

�

< 10

6

; die genaueren

Werte entnehme man Tabelle 4.1.

Zur Notation

Die unters
hiedli
hen Simulationen werden mit K

�

urzeln bezei
hnet, aus denen die Eingabe-

Parameter ersi
htli
h sind. Die Anzahl der Teil
hen wird dabei in der Form ,,nx" angegeben,

wobei x die 3. Wurzel der Teil
henzahl ist. ,,n50" zeigt also die Verwendung von 125000 Teil-


hen an. Die Kantenl

�

ange des Simulations,,w

�

urfels" wird dur
h ein ,,
l" (f

�

ur 
ubelength)

bezei
hnet, gefolgt von der Kantenl

�

ange in Mp
 (also z.B. ,,
l10"). ,,H50" bzw. ,,H65"

steht f

�

ur die Expansionsrate. Simulationen, die eine ni
htvers
hwindende Vakuumsenergie

ber

�

u
ksi
htigen werden in der Notation dur
h ein � gekennzei
hnet. Fehlt dieses Symbol, so

gilt 


m

= 1:0. Beispiel: Die Notation ,,n50
l1H50�" steht f

�

ur eine Simulation mit 125000

Teil
hen, einer Kantenl

�

ange von 1 Mp
, einer Hubble-Konstante von 50 kms

�1

Mp


�1

und

einem Beitrag der Vakuumsenergie von 


�

= 0:7. Man bea
hte, dass ein K

�

urzel dieser Art

ni
ht f

�

ur eine bestimmte Simulation steht, sondern f

�

ur eine ganze Reihe von Re
hnungen mit

eben diesen Parametern. Die einzelnen Re
hnungen unters
heiden si
h dann nur dur
h die

Zufallsrealisierung des anf

�

angli
hen Di
htefeldes.
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S

�

amtli
he anderen Gr

�

o�en ergeben si
h aus den Werten dieser Parameter:

� Das Alter des Universums, t

0

, ergibt si
h allgemein aus Glei
hung (3.46), die si
h im

Falle eines EdS-Universums auf t

0

= 2=3H

0

vereinfa
ht.

� Die anf

�

angli
he Rotvers
hiebung ergibt si
h aus der Forderung, dass der maximale Di
h-

tekontrast na
h Anwendung der Zeldovi
h-N

�

aherung gerade 1 ist.

� Die Zeits
hrittl

�

ange dt ergibt si
h aus der Forderung, dass die Wegl

�

ange der s
hnell-

sten Teil
hen w

�

ahrend einer Zeits
hrittdauer ni
ht gr

�

o�er ist als die smoothing-L

�

ange.

Bei den Standardsimulationen, also denjenigen mit N = 125000 und L = 1 Mp
, be-

tr

�

agt die smoothing-L

�

ange 500 p
. Die Ges
hwindigkeiten der Dm-Teil
hen liegen ty-

pis
herweise unterhalb 100 kms

�1

. Damit ergibt si
h eine maximale Zeits
hrittl

�

ange

von dt = 500p
=100kms

�1

� 5 � 10

6

yr. Die verwendete Software in Verbindung

mit den Grape-3 Boards l

�

a�t es wegen der hohen Re
henges
hwindigkeit zu, dass die

L

�

ange der Zeits
hritte deutli
h unterhalb dieses Wertes liegen, ohne den Na
hteil un-

verh

�

altnism

�

a�ig langer Re
henzeiten einzugehen. Die verwendeten Zeits
hritte liegen

deshalb bei 
a. 2 � 10

6

Jahren. In dieser Zeit legen die meisten Teil
hen eine Distanz

von weniger als 200 p
 zur

�

u
k; dies liegt deutli
h unter der dur
h das smoothing begrenz-

ten r

�

aumli
hen Au


�

osung. Die kleinsten Halos, die in den Standardsimulationen no
h

sinnvoll aufgel

�

ost werden k

�

onnen haben Virialradien von 
a. 10 kp
. Selbst bei unrea-

listis
h hohen Konzentrationsparametern von r

200

=r

s

= 20 l

�

age die typis
he Wegl

�

ange

w

�

ahrend eines Zeits
hrittes deutli
h unterhalb des Skalenradius.

� Die Zahl der Zeits
hritte nsteps s
hlie�li
h ergibt si
h aus der Forderung, dass die

Struktur der Dunklen Halos bei z = 0 untersu
ht werden soll. Damit ist nsteps = t

0

=dt.

S

�

amtli
he Parameter, wie sie in den einzelnen Simulationenn verwendet wurden, sind in Ta-

belle 4.1 zusammengefasst.

Die Identi�zierung der Halos

Um aus den Simulationen

�

uberhaupt Aussagen

�

uber die Struktur der Dunklen Halos tre�en zu

k

�

onnen, ist es selbstverst

�

andli
h notwendig, die Halos als sol
he zu identi�zieren. Zu diesem

Zwe
k stehen mehrere publi
 domain Codes zur Verf

�

ugung, deren meistgenutzten, Skid, Den-

max und Friends-Of-Friends, von G

�

otz et al. (1998) erl

�

autert und gegen

�

ubergestellt wur-

den. Als Ma�stab f

�

ur die Qualit

�

at eines ,,halo �nder"-Algorithmus kann die

�

Ubereinstimmung

der aus ihm hervorgehenden kosmologis
hen Massenfunktion N(M) mit derjenigen gelten, die

dur
h den Press-S
he
hter-Ps-Formalismus vorhergesagt wird

5

. In den verglei
henden Tests

der ebengenannten Autoren erweisen si
h die drei Algorithmen in dieser Hinsi
ht als glei
hwer-

tig. Allerdings kommt dem Friends-Of-Friends-(Fof)-Algorithmus der s
hlagende Vorteil

hoher EÆzienz bei einfa
her Konzeption zu. Dies ist neben dem o�ensi
htli
hen Vertrauen

vieler anderer Autoren in diesen Algorithmus (siehe etwa Efstathiou et al., 1985, Frenk et al.,

1988, Cole & La
ey, 1996, NFW96, Knebe & M

�

uller, 1999, Jing, 2000, White, 2001, Jenkins

et al., 2001) Anlass genug, den Fof-Code in der vorliegenden Arbeit zu verwenden.

5

Zur Press-S
he
hter-Theorie siehe Press & S
he
hter, 1974. Eine weniger te
hnis
he Einf

�

uhrung bietet

Longair (1998).
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m

= 1:0 


m

= 0:3




�

= 0 


�

= 0:7

h = 0:5 N Teil
henzahl 125000 125000

�

8

Normierung 0.63 1.13

� smoothing 500 p
 500 p


t

0

Alter des Univ. 13.0 Gyr 1.89 Gyr

m

P

Teil
henmasse 5:55 � 10

5

M

�

1:67� 10

5

M

�

L Kantenl

�

ange 1 Mp
 1 Mp


nsteps # Zeits
hritte 6500 9000

dt Zeits
hrittl

�

ange 2.003 Myr 2.095 Myr

h = 0:65 N Teil
henzahl 125000 125000

�

8

Normierung 0.63 1.13

� smoothing 500 p
 500 p


t

0

Alter des Univ. 10.0 Gyr 1.45 Gyr

m

P

Teil
henmasse 9:83 � 10

5

M

�

2:81� 10

5

M

�

L Kantenl

�

ange 1 Mp
 1 Mp


nsteps # Zeits
hritte 6500 7000

dt Zeits
hrittl

�

ange 1.541 Myr 2.072 Myr

Tabelle 4.1:

�

Ubersi
ht

�

uber die Parameter der Standardsimulationen mit 50

3

und L = 1Mp
.

Der Fof-Algorithmus de�niert eine Verbindung zwis
hen zwei Teil
hen, wenn ihr Abstand

kleiner ist als ein S
hwellenwert l (,,friends"). In demselben Sinne k

�

onnen au
h mehrere

verbundene Tei
henpaare verbunden sein (,,friends of friends"). Ein Cluster ist s
hlie�li
h

de�niert dur
h eine m

�

ogli
hst gro�e Menge direkt oder indirekt verbundener Teil
hen. Ab-

bildung 4.2 mag dies besser verans
hauli
hen.

Abbildung 4.2: Prinzip der Cluster-Identi�zierung mit dem Fof-Algorithmus. Die Linien sym-

bolisieren Verbindungen zwis
hen Teil
hen mit Abst

�

anden D < l. Das umrandete Objekt ist der

Fof-Cluster.

Der S
hwellenwert l f

�

ur den maximal ,,erlaubten" Abstand zweier Teil
hen, au
h als lin-

king length bezei
hnet, ist der einzige freie Parameter dieses Algorithmus. Aus den Tests von

G

�

otz et al. (1998) geht hervor, dass ein Wert von b = 0:2, in Einheiten des

�

uber das gesam-

te Simulationsvolumen gemittelten Teil
henabstandes, die beste

�

Ubereinstimmung mit der

Press-S
he
hter-Theorie liefert. Ebenso liegen die mittleren Di
hten der Halos im Mittel am

n

�

a
hsten bei 200�




(La
ey & Cole, 1994), in bester Vertr

�

agli
hkeit mit der

�

ubli
hen De�nition

des Virialradius.

Die f

�

als
hli
he Identi�zierung zuf

�

allig nahegelegener kleiner Teil
hengruppen als Halos wird
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dur
h einen zus

�

atzli
hen Parameter N

min

vermieden, der die Minimalzahl von Teil
hen vor-

gibt, aus denen ein Halo zu bestehen hat. Eine weitere Option dient dazu, diejenigen Teil
hen

aus einem Fof-Cluster zu entfernen, die si
h nur zuf

�

allig in kritis
her N

�

ahe eines Clusters

be�nden, ohne an diesen gebunden zu sein. Dies ist einfa
h zu bewerkstelligen, indem man

potentielle und kinetis
her Energie eines jeden Teil
hens verglei
ht. In der Praxis bes
hert

dieses Verfahren jedo
h hohe Kosten in Form von Re
henzeit, die bei weitem

�

uber dem der ei-

gentli
hen Haloidenti�zierung liegt. Denn der Zeitaufwand f

�

ur die Bere
hnung des Potentials

steigt etwa mit N

2

h

(N

h

= Zahl der Teil
hen in einem Halo). Zudem muss die Potenzialbere
h-

nung na
h jedem ,,ertappten" Teil
hen von Neuem begonnen werden, da si
h die Potenziale

mit jedem Teil
hen, das den Cluster verl

�

a�t

�

andern. Na
h meiner Erfahrung halten weniger

als 1% aller Teil
hen in einem Halo dem Bindungskriterium ni
ht stand. Zudem sind diese

Teil
hen vor allem in den ohnehin raus
hemp�ndli
hen Au�enregionen angesiedelt, so dass

i
h zu Gunsten ersparter Re
henzeit auf diese Korrektur verzi
htet habe.

Da der Fof-Algorithmus auss
hlie�li
h na
h geometris
hen Kriterien arbeitet, ist in einem

weiteren Punkte Vorsi
ht geboten: So kann es vorkommen, dass zwei individuelle, jedo
h

nah bena
hbarte Halos dur
h eine zuf

�

allige ,,Teil
henbr

�

u
ke" miteinander verbunden wer-

den. Insbesondere k

�

onnen zwei we
hselwirkende oder gerade vers
hmelzende Halos ni
ht als

sol
he identi�ziert werden. Objekte mit diesen ,Krankheiten" k

�

onnen entweder lei
ht dur
h

deutli
he Anomalien ihrer Di
htepro�le erkannt werden, dur
h einen deutli
h von 1 vers
hie-

denen VirialkoeÆzienten oder dur
h gro�e r

�

aumli
he Distanz von Massens
hwerpunkt und

dem Teil
hen mit dem h

�

o
hsten Potenzial.

Abbildung 4.3 zeigt einen Verglei
h der gemittelten Fof-Massenfunktionen mehrerer mei-

ner Simulationen mit der Vorhersage der Ps-Theorie. Die Halomasse M wird in der graphi-

s
hen Darstellung dur
h die so genannte Multiplizit

�

at m gemessen, de�niert dur
h

m = log

2

�

M

M

�

�

; (4.13)

mit einer (f

�

ur diesen Zwe
k willk

�

urli
hen) Referenzmasse M

�

.

�

Uber einen gro�en Berei
h von

m ergibt si
h eine gute

�

Ubereinstimmung von Simulation und PS-Formalismus.

6.0 8.0 10.0 12.0 14.0

m

0.0

1.0

2.0

lo
g
(N

)

10Mpc, σ
8
=0.63, n=262144, z=0

Simulation

PS

Abbildung 4.3: Verglei
h der gemittelten

Multiplizit

�

ats-Funktion N(m) mehrerer Simu-

lationen mit 


m

= 1, N = 64

3

und L = 10

Mp
. Die dur
hgezogene Linie zeigt ein von

Kho
hfar (2000) zur Verf

�

ugung gestelltes Er-

gebnis des analytis
hen Ps-Verfahrens. Die

senkre
hte A
hse misst die Anzahl der Halos

mit einer Multiplizit

�

at zwis
hen m und m+1.

Die Abwei
hung der Ergebnisse bei kleinen m

r

�

uhrt von der begrenzten Au


�

osung der Simu-

lation, die Abwei
hung bei gro�en m ist sta-

tistis
hes Raus
hen, da nur sehr wenige Halos

in diesem Massenberei
h entstehen. Die senk-

re
hten Balken geben die 1�-Fehlertoleranz

an.
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4.3 Di
htepro�le

Im folgenden Abs
hnitt werden die Di
htepro�le der Dunklen Halos dargestellt, wie sie si
h

aus den Simulationen mit unters
hiedli
hen kosmologis
hen und numeris
hen Parametern

ergeben. Die Di
hten sind immer als sph

�

aris
h gemittelte Teil
henzahldi
hten zu verstehen.

Die Einteilung des Halos in sph

�

aris
he Bins erfolgt so, dass jeweils eine feste Anzahl von

Teil
hen innerhalb einer S
hale liegt. Auf diese Weise orientiert si
h die L

�

ange der Bins

an der unters
hiedli
hen Au


�

osungsanforderung innerhalb eines Halos (hohe Au


�

osung bei

hohem Di
htegradienten). In etwas zeitraubender Prozedur werden f

�

ur s

�

amtli
he Teil
hen

eines jeden Halos die Potenziale bere
hnet. Das Teil
hen mit dem betragsm

�

assig h

�

o
hsten

Potenzial de�niert den Mittelpunkt des Systems, um den herum die Bins dur
h konzentris
he

S
halen festgelegt sind.

Die logarithmis
he Steigung � := d log �=d log r der Pro�le in den

�

au�eren Haloberei
hen

wird dur
h einen least-square-(ls-)�t ermittelt. Hier ist ein geringes Ma� an Willk

�

ur ni
ht

zu vermeiden: Besonders in den Gebieten sehr geringer Di
hte, also in den

�

au�eren Halobe-

rei
hen, unterliegt die Teil
henverteilung hohen statistis
hen S
hwankungen, die unmittelbar

auf � Ein
uss nehmen. Diesen Berei
h beim Fit mit einzubeziehen w

�

urde das Ergebnis f

�

ur

die mittlere Steigung verf

�

als
hen. Die Wahl des Radius, an dem der Halo ,,abges
hnitten"

wird unterliegt einer gewissen Willk

�

ur. In der vorliegenden Arbeit wurde jedo
h ein einheitli-


her Berei
h so gew

�

ahlt, dass alle ausgewerteten, skalierten Pro�le innerhalb dieses Berei
hes

keine augens
heinli
he Abwei
hung vom r

��

-Verlauf aufweisen. Au
h wenn dies die gefun-

denen Di
htegradienten in geringem Ma�e verf

�

als
ht, so bleibt denno
h die M

�

ogli
hkeit eines

direkten Verglei
hs aller Werte von � gew

�

ahrleistet, weil die Wahl des Fit-Berei
hes immer

dieselbe ist.

Von ohnehin h

�

oherem Interesse sind die Di
htegradienten � in den zentralen Berei
hen

r < r

s

. Der

�

Ubergang vom zentralen zum

�

au�eren Berei
h hinsi
htli
h des Di
htegradienten

erfolgt kontinuierli
h

�

uber einen ausgedehnten Berei
h um r

s

. Um zu gew

�

ahrleisten, dass

der Gradient des interessierenden innersten Berei
hes m

�

ogli
hst korrekt erfasst wird, wurde

der Di�erenzen-Quotient ledigli
h der beiden innersten Di
hte-,,Me�punkte" als Wert f

�

ur �

verwendet. Dies sollte dem gesu
hten Wert sehr nahe kommen, da in diesem Berei
h hoher

Teil
hendi
hte statistis
he Fehler von untergeordnete Bedeutung sind.

Die Simulation mit dem gr

�

o�ten Simulationsvolumen ist n64
l32H50. Die dazugeh

�

orige

smoothing-L

�

ange ist � = 12:5 kp
, die Masse der Teil
hen ist m

p

= 8:68 � 10

9

M

�

. In

der Simulation ergeben si
h Halos mit Massen von bis zu 7 � 10

13

M

�

. Abbildung 4.4 zeigt

Di
htepro�le willk

�

urli
h ausgew

�

ahlter Halos dieser Simulation, aufgeteilt in vers
hiedene Mas-

senberei
he. Man erkennt deutli
h die zunehmenden S
hwankungen des zentralen Di
htegra-

dienten sowie den Trend zu 
a
heren zentralen Pro�len mit abnehmender Halomasse. Der

erste E�ekt beruht auf statistis
hem Raus
hen, der zweite auf einem zunehmenden Ein
uss

des smoothings. Eine konkrete Angabe von � im Zentrum ist mit einer hohen statistis
hen

Unsi
herheit behaftet, da si
h in den meisten Halos weniger als 100 Teil
hen in den einzelnen

Bins be�nden. Nur die Halos mit N > 1600 Teil
hen (M > 1:4 � 10

13

M

�

) haben zentra-

le Di
htegradienten von ann

�

ahernd 1, wie es einem Nfw-Pro�l entspr

�

a
he. In den weiter

au�en gelegenen Berei
hen ergibt si
h f

�

ur die zuf

�

allig ausgew

�

ahlten Halos eine mittlere Stei-

gung von � � 2:2. Dies ist deutli
h 
a
her als der von NFW gefundene Wert. Ein Trend

von � mit der Masse (bzw. der Massenau


�

osung ist ni
ht auszuma
hen (siehe Abbildung 4.4).
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Abbildung 4.4: Unskalierte Di
htepro�le �(r) der Simulation n64
l32H50. Die Bildabs
hnitte

sind na
h disjunkten Massenberei
hen aufgeteilt. Die Pro�le links oben geh

�

oren zu Halos mit m >

14� 10

12

M

�

, dies entspri
ht einer Teil
henzahl von 8200 > N

H

> 1600 innerhalb eines Fof-Clusters.

Re
hts oben: 9 � 10

12

> M > 4:5 � 10

12

(1600 > N

H

> 1000); links unten: 4:5 � 10

12

M

�

<

M < 6:4 � 10

12

M

�

(500 < N

H

< 700) ; re
hts unten: M < 2:6 � 10

12

M

�

(200 < N

H

< 300).

Die senkre
hten Linien stellen die smoothing-L

�

ange l = 1:25 kp
 dar. Die in den Bildabs
hnitten

angegebenen Werte � und � sind

�

uber die dargestellten Grafen gemittelt.

Die Simulation mit der besten Au


�

osung ist n100
l01H50. Halos bei z = 0 bestehen hier aus

wenigen Hundert bis 180000 Teil
hen zu je 2:08� 10

5

M

�

Dem geringen Simulationsvolumen

von 1 Mp
 entspre
hend sind die Halos von relativ geringer Masse, n

�

amli
h etwa 1�10

8

: : : 4�

10

10

M

�

. Abbildung 4.5 zeigt die skalierten Di
htepro�le von Dunklen Halos unters
hiedli
her

Massenberei
he. Die Pro�le sind bez

�

ugli
h des Skalenradius r

s

und der 
harakteristis
hen

Di
hte �




des Nfw-Pro�ls skaliert, wobei die Parameter dur
h ls-�ts eines Nfw-Pro�ls an

das jeweils betra
htete Di
htepro�l aus der Simulation gefunden wurden. Wiederum deutli
h

si
htbar ist die Abh

�

angigkeit vor allem der zentralen Di
htegradienten von der Anzahl der

Teil
hen im Halo. Im ersten Bildabs
hnitt, links oben, sind Halos mit mehr als 10

4

bis

maximal 1:8 � 10

5

Teil
hen dargestellt, deren zentralen Di
htegradienten gut mit dem eines

Nfw-Pro�ls

�

ubereinstimmen. Die Steigung in den

�

au�eren Berei
hen ist jedo
h wiederum

| also au
h bei verglei
hsweise gut aufgel

�

osten Objekten | etwas geringer als bei NFW,

n

�

amli
h � � 2:4 � 2:5.

Im zweiten Bildabs
hnitt (re
hts oben) sind Halos mit N = 10

3

: : : 10

4

Teil
hen darge-

stellt. Hier ist bereits ein klarer Trend zu 
a
heren inneren Pro�len auszuma
hen, der si
h zu
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kleineren Teil
henzahlen hin fortsetzt (untere Reihe), begleitet von einer Zunahme der Stan-

dardabwei
hung von �

�

(siehe Bildtext). Halos geringerer Teil
henzahl haben entspre
hend

geringere Radien und also kleinere Skalenl

�

angen. Dur
h die Ann

�

aherung der Skalenl

�

ange an

die smoothing-L

�

ange ma
hen si
h Relaxationse�ekte bemerkbar, die das Ab
a
hen der zen-

tralen Pro�le verursa
hen.
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Abbildung 4.5: Skalierte Di
htepro�le von Halos der Simulation n100
l01H50. Massenberei
he:

links oben 2:3 � 10

9

M

�

< M < 3:7 � 10

10

M

�

; Dies entspri
ht Teil
henzahlen N von 11000 <

N

H

< 180000. re
hts oben: 3:3 � 10

8

M

�

< M < 1:2 � 10

9

M

�

(1600 < N

H

< 6000); links unten:

1:6 � 10

8

M

�

< M < 2:1 � 10

8

M

�

(770 < N

H

< 1000); re
hts unten: 1:0 � 10

8

M

�

< M < 1:2 �

10

8

M

�

(500 < N

H

< 580). Die Standardabwei
hungen der zentralen Di
htepro�le sind (in derselben

Reihenfolge) �

�

= 0:13; 0:24; 0:24; 0:38.

Abbildung 4.6 zeigt auss
hlie�li
h Pro�le von Halos mit mehr als 10

4

Teil
hen. Die zu Grun-

de liegenden Re
hnungen sind die Standardsimulationen n50
l01H50(�) bzw. n50
l01H65(�).

Die Masse der Teil
hen (und somit die Halomassen) h

�

angen von den jeweiligen kosmologis
hen

Parametern ab. Die Wahl von N = 125000 und L = 1 erweist si
h als brau
hbarer Kompro-

miss zwis
hen hoher Au


�

osung und kurzer Re
henzeit, da si
h hier gen

�

ugend Halos mit Teil-


henzahlen von N

H

> 10

4

bilden, die die (in Simulationen) zu erwartende

�

Ubereinstimmung

von � mit dem Nfw-Pro�l gew

�

ahrleistet.

Die vier Bildabs
hnitte von Abbildung 4.6 zeigen die Di
htepro�le der masserei
hsten Halos

aus Simulationen mit jeweils unters
hiedli
her Kosmologie. Wie zu erwarten (z.B. NFW)

l

�

a�t si
h keinerlei Trend in den Parametern � und � mit der Kosmologie ausma
hen. Die
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geringf

�

ugigen Unters
hiede in den mittleren Di
htegradienten der Halos liegen innerhalb der

Grenzen, die die jeweilige Standardabwei
hung �

�

und �

�

zul

�

asst (Bildunters
hrift).

Wie in den vorherigen Simulationen bleiben die Werte von � unterhalb der von NFW

gefundenen.
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Abbildung 4.6: Skalierte Di
htepro�le von Halos der Standardsimulationen mit N = 50

3

und L = 1

Mp
. Dargestellt sind die jeweils masserei
hsten Halos einer Serie von Simulationen mit identis
hen

Kosmologien. links oben: n50
l01H50 (8:8 � 10

9

< M < 3:1 � 10

10

M

�

; 17000 < N

H

< 56000);

re
hts oben: n50
l01H50� (2:3 � 10

9

< M < 5:8 � 10

9

M

�

; 14000 < N

H

< 35000); links unten:

n50
l01H65 (1:4 � 10

10

< M < 5:0 � 10

10

M

�

; 15000 < N

H

< 53000); re
hts unten: n50
l01H65�

(4:0� 10

9

< M < 1:5� 10

10

M

�

; 14000 < N

H

< 53000). �

�

= 0:14; 0:12; 0:11; 0:09.

O�ensi
htli
h sollte also der Struktur von Halos mit deutli
h weniger als 10

4

Teil
hen

nur ein bes
hr

�

anktes Vertrauen entgegengebra
ht werden, da si
h bei fast allen numeris
hen

Arbeiten anderer Autoren

�

ubereinstimmend singul

�

are Di
htepro�le mit � � 1 herausgebildet

haben (NFW, Moore et al., 1998, Kravtsov et al., 1998, Avila-Reese et al., 1999, Ghigna

et al., 2000). In den Standardsimulationen der vorliegenden Arbeit wird dieses Kriterium von

den Halos mit mehr als 10

4

Teil
hen erf

�

ullt. Dies dient als grobes Auswahlkriterium f

�

ur die

im Weiteren zu untersu
henden Halos. Von den Clustern geringerer Teil
henzahl soll dagegen

zun

�

a
hst abgesehen werden.
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Konzentrationsparameter

Die in der vorliegenden Arbeit gefundenen Di
htepro�le wei
hen au
h f

�

ur Halos mit hoher

Au


�

osung in den Au�enberei
hen r � r

s

vom Nfw-Pro�l ab. Letzteres ist dur
h einen

Di
htegradienten von � = �3 gekennzei
hnet, wohingegen die Halos in den hier vorlegen-

den Simulationen dur
hwegs 
a
here Di
htegradienten � � �2:3::: � 2:6 aufweisen. Dies

w

�

are verst

�

andli
h, wenn der dur
h die Pro�le abgede
kte Berei
h den Virialradius r

200

ni
ht

errei
ht, so dass f

�

als
hli
herweise der

�

Ubergangsberei
h zwis
hen dem Zentrum und dem Au-

�enberei
h gemessen w

�

urde. Dem ist jedo
h ni
ht so, da mehr als 90% aller Fof-Cluster

hirei
hend gro�e Radien R > r

200

haben, so dass der gesamte relevante Berei
h dur
h die ge-

zeigten Di
htepro�le abgede
kt sind. Dieses Problem ist einer weiteren Untersu
hung Wert;

allerdings ist es f

�

ur die vorliegende Arbeit von ni
ht sehr hoher Bedeutung, da es hier im We-

sentli
hen um die zentralen Regionen gehen soll. Eben dort haben die Pro�le der masserei
hen

Halos Steigungen von � � �1, wie es dem Nfw-Pro�l entspri
ht. Um die Konzentrationen ei-

nes Halos zu ermitteln, ben

�

otigt man den Wert f

�

ur den Skalenradius r

s

sowie den Virialradius

r

200

. Letzterer ist sehr einfa
h und unzweideutig dur
h das Aufsummieren der Punktmas-

sen von Zentrum na
h au�en zu erhalten. Der Skalenradius r

s

dagegen ist nur in N

�

aherung

dur
h einen Fit eines analytis
hen Pro�ls an das numeris
he zu erhalten. Verwendet man zu

diesem Zwe
k ein Nfw-Pro�l so ist folgendes zu bea
hten: Die Di
hte in den numeris
hen

Halos f

�

allt au�en wie erw

�

ahnt etwas 
a
her ab, als im Nfw-Falle. Dadur
h wird bei einem

least-square-�t der 
a
here

�

Ubergangsberei
h des analytis
hen Halos in Ri
htung des ebenfalls


a
heren Au�enberei
hes des numeris
hen Di
htepro�les vers
hoben. Dies liefert einen zu ho-

hen Wert f

�

ur den Skalenradius, und somit eine zu geringe Konzentration. Es ist deswegen

sinnvoll, ni
ht mit Nfw-Pro�len als �t-Kurven zu arbeiten, sondern mit modi�zierten, den

numeris
hen Pro�len dieser Arbeit angepassten Kurven der Form

�(r) = �




Æ




(r=r

s

)(1 + r=r

s

)

3=2

(4.14)

Die daraus resultierenden Werte der Halokonzentrationen sind, wie Abbildung 4.7 zeigt, den-

no
h gr

�

o�er als bei NFW. Dies ist aber konsistent mit den 
a
heren numeris
hen Pro�len in

den Au�enberei
hen, da dies glei
hbedeutend ist mit gr

�

o�eren Virialradien.

Dieser ,,S
h

�

onheitsfehler"

�

andert aber ni
hts an der zu erwartenden Massenabh

�

angigkeit

der Konzentrationsparameter (siehe ebenfalls Abbildung 4.7): Im Rahmen des hierar
his
hen

Szenarios der Strukturbildung ist zu erwarten, dass die Halokonzentrationen mit steigender

Masse tendenziell kleiner werden. Der Grund hierf

�

ur liegt in der geringeren Hintergrund-

di
hte des Universums w

�

ahrend der sp

�

ateren Formationsepo
hen

6

von Halos gr

�

o�erer Masse

(NFW1997, Salvador-Sole et al., 1998). Die Abbildung best

�

atigt dieses Verhalten innerhalb

der beiden Modelle, S
dm und �
dm. Die Abh

�

angigkeit der Konzentration vom Di
htepa-

rameter 


0

des verwendeten Modells begr

�

undet si
h ganz analog. Ein ls-�t f

�

ur beide Modelle

ergibt


(M) = 2:1� 10

3

�

M

M

�

�

�0:17�0:05

(S
dm) (4.15)

bzw. 
(M) = 1:1� 10

3

�

M

M

�

�

�0:17�0:06

(�
dm): (4.16)

6

Unter der Formationszeit ist na
h allgemeiner Konvention der Zeitpunkt zu verstehen, zu dem gerade die

H

�

alfte der Endmasse des Halos in einem Objekt in gebundener Form vorliegt.
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Wegen der geringen Anzahl von Halos mit hinrei
hender Au


�

osung sind die Exponenten mit

relativ hohen statistis
hen Fehlern behaftet. Im Berei
h der Fehlergrenzen ist dieses Ergebnis

konsistent mit den von NFW gefundenen Werten (siehe Burkert & Silk, 1999).
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Abbildung 4.7: Konzentrationsparameter 
 in Abh

�

angigkeit von der Masse. Die ausgef

�

ullten Kreis-

und Karosymbole repr

�

asentieren die 
-Parameter der Halos in den Simulationen dieser Arbeit. Die ge-

punkteten Linien geben die 
(M)-Abh

�

angigkeit in den Arbeiten von NFW wieder, die dur
hgezogenen

Linien zeigen die ls-�ts f

�

ur die Werte in der vorliegenden Arbeit.

Abbildung 4.8 zeigt die VirialkoeÆzienten s

�

amtli
her in den Standardsimulationen identi-

�zierten Halos. Man erkennt, dass insbesondere die Halos mit Massen M > 10

9

M

�

bis auf

wenige Ausnahmen in hohem Ma�e relaxiert sind. Das Histogramm zeigt den rapiden Abfall

der Haloanzahl mit VirialkoeÆzienten � > 1:1 bzw. � < 0:9. Der M -�-Plot zeigt, dass es

si
h bei den Halos mit deutli
h von 1 vers
hiedenen VirialkoeÆzienten in der Mehrzahl um

sol
he mit Massen kleinen M < 10

9

M

�

handelt. Dies bedeutet, dass si
h alle Aussagen, die

im Weiteren getro�en werden auf relaxierte Halos beziehen, sofern ni
ht anders bemerkt.
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Abbildung 4.8: VirialkoeÆzienten s

�

amtli
her Halos aus den Standardsimulationen n50
l01.

Links: Relative H

�

au�gkeit von Halos mit VirialkoeÆzienten im Intervall [� � 1=2��; � + 1=2��[.

Re
hts: VirialkoeÆzienten derselben Halos in Abh

�

angigkeit von der Masse.

4.4 Drehimpuls

Neben 
harakteristis
hen Gr

�

o�en wie etwa Masse und Radius ist der Drehimpuls ein wi
htiger

dynamis
her Parameter bei der Bes
hreibung von Galaxien und Dunklen Halos. Gr

�

o�e und

interne Verteilung des Drehimpulses erm

�

ogli
hen R

�

u
ks
hl

�

usse auf die Entstehungsges
hi
h-

te kollabierter Objekte und sind deswegen Gegenstand sowohl analytis
her wie numeris
her

Untersu
hungen auf dem Gebiet der Galaxienentstehung.

Erhaltung des Drehimpulses in einem expandierendem Universum

Die Erhaltung des Drehimpulses in einem expandierendem Koordinatensystem ist o�ensi
ht-

li
h ni
ht trivial. Aus den grundlegenden Glei
hungen 2.5{2.4 zur Bes
hreibung eines Fluids

im expandierenden Universum kann folgende Glei
hung f

�

ur die Entwi
klung der Pekuliarge-

s
hwindigkeiten u abgeleitet werden:

du

dt

+ 2

_a

a

u = �

1

a

2

r




Æ� (4.17)

(Longair, 1998). Hier wurde soglei
h der dru
kfreie Fall angenommen. Æ� ist der aus den

Di
htes
hwankungen resultierende Potenzialgradient. Der Index 
 bedeutet die Gradienten-

bildung in mitbewegten (
omoving) Koordinaten. Die Ges
hwindigkeit u kann nun in zwei

Komponenten aufgespalten werden, u = u

k

+u

?

, wobei u

?

senkre
ht zu r




Æ� verl

�

auft. Man

betra
hte die Glei
hung f

�

ur u nur f

�

ur die Komponente u

?

:

du

?

dt

+ 2

_a

a

u

?

= 0: (4.18)

Diese Glei
hung ist erf

�

ullt, wenn u

?

/ a

�2

. u

?

ist eine Gr

�

o�e im mitbewegten Koordina-

tensystem, f

�

ur die entspre
hende physikalis
he Ges
hwindigkeit gilt damit v

?

= au

?

/ a

�1

:
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Rotationsartige Ges
hwindigkeiten (d.h. sol
he, die senkre
ht zum Potenzialgradienten ver-

laufen) werden demna
h bei der Expansion des Universums ged

�

ampft. Dies kommt einer

Erhaltung des Drehipulses glei
h, denn mvr =
onstant f

�

ur r / a.

Ursprung und zeitli
he Entwi
klung

Grunds

�

atzli
h geht man davon aus, dass der Drehimpuls von Galaxien und galaktis
hen Ha-

los von den Gezeitenkr

�

aften herr

�

uhrt, die w

�

ahrend der Kollapsphase auf die no
h gro�r

�

aumig

verteilte Materie wirken. Ausgehend davon ist es m

�

ogli
h, eine einfa
he Abs
h

�

atzung f

�

ur den

zeitli
hen Verlauf des Drehimpulses kollabierender Objekte zu geben (Pea
o
k, 1999): Man

gl

�

attet das kosmis
he Di
htefeld mit einem Filter der Skala R und bes
hr

�

ankt die Betra
h-

tung somit auf Objekte einer bestimmten Massenskala. Dies ist physikalis
h gere
htfertigt, da

ni
htlineare kleinskalige

�

Uberdi
hten keinen E�ekt auf gro�r

�

aumige Strukturen haben. Das

Di
htefeld besteht damit aus ,,Klumpen" mit Dur
hmessern und typis
hen Abst

�

anden der

Gr

�

o�e R. Diese Klumpen erfahren nun ein dur
h die Gezeitenwirkung verursa
htes Drehmo-

ment T , das si
h zusammensetzt aus

) T / Æ

GM

a

2

R

2

�

M

2

�

aR

2

= Æ

GM

2

4Ra

: (4.19)

Der erste Term des Produktes entspri
ht der Gezeitenbes
hleunigung, M ist die Masse und

der dritte Term entspri
ht dem ,,Hebelarm" der Protogalaxie. Da der Di
htekontrast Æ f

�

ur

Æ < 1 linear mit dem Skalenfaktor a geht, ergibt si
h aus obiger Glei
hung ein konstantes

Drehmoment T und also ein zeitli
h linear anwa
hsender Drehimpuls L:

L / t: (4.20)

Dieser einfa
he Zusammenhang endet nat

�

urli
h mit dem Abkoppeln des Protohalos von der

kosmis
hen Expansion und dem ans
hlie�enden Kollaps.

Physikalis
h fundierter ist der Zugang mit Hilfe der erw

�

ahnten Zel'dovi
h-N

�

aherung (Pad-

manabhan, 1993). Der Drehimpuls einer Materieansammlung, die sp

�

ater einen Halo bilden

soll s
hreibt si
h wie

L =

Z

V

d

3

rfr(q; t) ��rg � fv(q; t) � �vg�(r; t): (4.21)

r und v sind hierbei Ort und Pekuliarges
hwindigkeit im physikalis
hen (also ni
ht-mitbewegten)

Koordinatensystem, �r und �v beziehen si
h auf den Massens
hwerpunkt des Volumens V , das

die Materie der Protogalaxie enth

�

alt. Beim

�

Ubergang in ein mitbewegtes Koordinatensystem

kann man unter Ausnutzung der Massenerhaltung

�(r; t)d

3

r = ��d

3

q (4.22)

das Integral in ein sol
hes

�

uber ein mitbewegtes Volumen V

l

umwandeln. Ersetzt man weiter

r dur
h die Zel'dovi
h-N

�

aherung

r(t) = a(t)[q+ b(t)p(q)℄ (4.23)

(mit dem linearen Wa
hstumsfaktor b(t)), so nimmt der Drehimpuls folgende Form an:

L(t) = a

2

Z

V

L

([q� �q℄ + b(t)[p(q) � p(�q)℄)�

_

b(p(q)� p(�q))��d

3

q: (4.24)
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Das Kreuzprodukt b�

_

b vers
hwindet wegen b k

_

b. Mit p(q) = r�

0

(q) ergibt si
h s
hlie�li
h

L(t) = ��a

2

_

b

Z

V

L

(q� (�q))� [r�

0

(q)�r�

0

(�q)℄: (4.25)

Da das Integral sowie �� konstant ist, wird die zeitli
he Entwi
klung des Drehimpulses dur
h

a

2

_

b bestimmt. Mit b(t) / a(t) erh

�

alt man in einem Einstein-de Sitter-Universum

b(t) / a(t) / t

2=3

)

_

b(t) / t

�1=3

) a

2

_

b / t; (4.26)

der Drehimpuls w

�

a
hst also linear mit der Zeit.

F

�

ur die praktis
he Bere
hnung des Drehimpulses konkreter Halos ist die gezeigte Methode

denno
h ni
ht g

�

unstig, denn es ist ,,in der Praxis" ni
ht m

�

ogli
h, das Volumen V

L

, aus dem

si
h der Halo entwi
kelt, konkret abzugrenzen. Au
h m

�

usste die ni
htlineare Entwi
klung

des Drehimpulses w

�

ahrend der Kollapsphase eigens in Betra
ht gezogen werden. Dies f

�

allt

nat

�

urli
h aus dem Rahmen der Zel'dovi
h-Approximation. Andererseits verl

�

auft die Ent-

wi
klung eines Protohalos verglei
hsweise s
hnell, sobald er von der kosmis
hen Expansion

abkoppelt, d.h. sobald Æ � 1. Die Rotation des Halos ist deshalb im Wesentli
hen dur
h die

Erhaltung des Drehimpulses bestimmt, den der Halo bis zur Abkopplung von der Hubble-

Expansion angesammelt hat.

Der Spinparameter �

Stellt man einen Verglei
h an zwis
hen Spiral- und elliptis
hen Galaxien, so stellt man einen

grunds

�

atzli
hen Unters
hied hinsi
htli
h der Art fest, wie in beiden Typen die Stabilit

�

at gegen

gravitativen Kollaps gewahrt wird. Den Ein
uss der Rotation auf die Stabilit

�

at eines Objektes

bes
hreibt man, indem man die Zentripedalbes
hleunigung � des Systems in Verh

�

altnis setzt

zur entgegengesetzt na
h innen geri
hteten gravitativen Bes
hleunigung g. Aus

� = v

2

�

rm; und g =

GM

r

2

; (4.27)

eliminiert man v

�

und r mit J /Mrv

�

und E = GM

2

=r:

7

So erh

�

alt man:

�

g

=

v

2

�

r

r

2

GM

/ J

2

EG

�2

M

�5

=: �

2

(4.28)

Dies de�niert den dimensionslosen Spinparameter

� �

J

p

E

GM

5=2

; (4.29)

mit Hilfe dessen die Rotation eines Halos oder einer Galaxie

�

ubli
herweise bes
hrieben wird.

� stellt also ein Ma� dar f

�

ur den Anteil der Rotation an der Stabilit

�

at eines Systems. Ist

� � 1, so wird das System dur
h Rotation gest

�

utzt. Im Falle � < 1 muss die Stabilit

�

at von

Dru
kkr

�

aften herr

�

uhren.

Beide M

�

ogli
hkeiten kommen in Galaxien vor: Die S
heiben von Spiralgalaxien haben relativ

hohe Werte des Spinparameters von � � 0:5. Stellare S
heiben verdanken ihre Stabilit

�

at

7

E ist eigentli
h die Gesamtenergie E

kin

+ E

pot

. Die Beziehung E = GM

2

=r gilt somit exakt nur im

virialisierten Falle E = E

pot

� 2E

pot

= �E

pot

.
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also ihrer Rotation. Im Gegensatz dazu werden (masserei
he) elliptis
he Galaxien vom Dru
k

stabilisiert, der von der Ges
hwindigkeitsdispersion der Sterne herr

�

uhrt. Die Spinparameter

liegen bei � � 0:05. Entspre
hend liegen au
h die spezi�s
hen Drehimpulse von elliptis
hen

Galaxien deutli
h unterhalb derer von stellaren S
heiben.

F

�

ur die dimensionslose Gr

�

o�e � ist eine Massenabh

�

angigkeit ni
ht zu erwarten. Der linke

Teil von Abbildung 4.9 zeigt die Werte der Spinparameter von 
a. 300 Dunklen Halos aus den

Standardsimulationen. Ein Abh

�

angigkeit von der Masse ist ni
ht zu erkennen, vielmehr zeigt

si
h eine Verteilung der Werte um einen Mittelwert von

�

� � 0:045. Die Verteilung l

�

a�t si
h

in sehr guter N

�

aherung dur
h die Funktion

p(�)d� =

1

p

2��

�

exp

�

�

ln

2

(�=

�

�)

2�

2

�

�

d�

�

(4.30)

bes
hreiben, wobei

�

� � 0:045 und �

�

� 0:45 ist. p(�)d� ist die relative H

�

au�gkeit eines

Spinparameters � im Intervall ℄�; � + d�℄. Dieses empiris
he Gesetz wurde mit

�

ahnli
hen

Werten bereits vorher in mehrerern Arbeiten gefunden (Barnes & Efstathiou, 1987, Efstathiou

et al., 1988, Warren et al., 1992, Cole & La
ey, 1996, Lemson & Kau�mann, 1999, Cole et al.,

2000).
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Abbildung 4.9: Spinparameter von 
a. 300 Halos aus den Standardsimulationen. Links:

Abh

�

angigkeit der Werte von der Halomasse. Re
hts: H

�

au�gkeit der Spinwerte im Intervall ℄�; �+d�℄.

Die Fehler betragen je

p

N , wobei N die tats

�

a
hlsi
he H

�

au�gkeit pro Bin ist.

Aus der Massenunabh

�

angigkeit des Spinparameters ergibt si
h folgende Massenabh

�

angigkeit

des Gesamtdrehimpulses eines Halos:

� � 
onst) J /

M

5=2

p

E

/

M

5=2

p

M

2

=M

3=2

(4.31)

Abbildung 4.10 zeigt diesen Zusammenhang, wie er si
h aus eigenen Simulationen ergibt. Der

least square Fit ergibt einen Zusammenhang gem

�

a� L / M

1:51

h

, in bester

�

Ubereinstimmung

mit dem zu erwartendem Wert.
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Abbildung 4.10: Massenabh

�

angigkeit des Gesamtdrehimpulses der Halos. Die Linie entspri
ht

einem least-square-�t. In

�

Ubereinstimmung mit dem zu erwartendem Wert liefert dieser eine Steigung

eine Wert von 1.51.

Die in diesem Abs
hnitt kurz diskutierten Drehimpulswerte der Dunklen Halos sollen zei-

gen, dass es kein Problem darstellt, Simulationen auf Kantenl

�

angen von nur 1 Mp
 dur
h-

zuf

�

uhren. Die

�

Ubereinstimmung der Spinparameter mit denen aus den zitierten anderen

Arbeiten bedeuten, dass das gro�skalige Gezeitenfeld, das f

�

ur den Drehimpuls kollabierter

Objekte haupts

�

a
hli
h verantwortli
h ist, o�ensi
htli
h hinrei
hend wirksam ist.

Wie erw

�

ahnt sind galaktis
he S
heiben rotationsgest

�

utzte Systeme. Deshalb h

�

angen ins-

besondere ihre Skalenradien eng mit dem Betrag des Drehimpulses zusammen, den das Gas

bis zum einsetzenden Kollaps von der Umgebung erhalten hat. In gasdynamis
hen Simula-

tionen, beoba
htet man, dass das Gas dur
h eine relativ fr

�

uhe K

�

uhlung s
hon w

�

ahrend des

Einfalls in den Halo Klumpen ausbildet, die dann dur
h dynamis
he Reibung einen Gro�teil

ihres Drehimpulses an den Halo abgeben. Als Konsequenz davon haben numeris
hen S
heiben

grunds

�

atzli
h zu wenig Drehimpuls und damit Skalenradien, die bis zu einem Faktor 10 kleiner

sind, als die ,,von der Natur geformten". Dies wird als Kosmologis
hes Drehimpulsproblem

bezei
hnet. Eine L

�

osung diese Problems steht no
h aus. F

�

ur Details und L

�

osungsans

�

atze

verweise i
h an dieser Stelle auf Navarro & Steinmetz (1997),Klapp & Cervantes-Cota (1998),

Sommer-Larsen et al. (1999), Burkert (2000a) oder Sommer-Larsen & Dolgov (2001).

4.5 Die Herkunft der Materie in den Halozentren

Die gegenw

�

artige Au�assung

�

uber den Verlauf der hierar
his
hen Strukturbildung wurde in

Kapitel 2 in wesentli
hen Punkten erl

�

autert. Na
h diesem Bild kollabiert im Universum zuerst

die Materie in den Di
htemaxima, die si
h na
h dem vermuteten Ereignis der In
ation ausge-

bildet haben, um fortan weitere Materie zu akkretieren. Im Allgemeinen begleitet von ,,equal

mass merger"-Prozessen, d.h. der Vers
hmelzung zweier Halos mit Massen verglei
hbarer
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Gr

�

o�enordnung, bilden si
h s
hlie�li
h die Halos von heute zu beoba
htenden Massen.

Neben den equal mass- bzw. major merger

8

-Ereignissen kommt der Akkretion von Mate-

rie eine ents
heidende Rolle bei der Bildung dunkler Halos zu. Unter akkretierter Materie

ist sol
he zu verstehen, die entweder in di�user Form oder in Gestalt kollabierter Objekte

sehr geringer Masse m � M in den massiven Protohalo der Masse M einf

�

allt. Es ist zu

vermuten, dass zumindest bei sol
hen Halos, die ihre Materie auss
hlie�li
h dur
h Akkretion

angesammelt haben, eben jene Materie in den Zentren zu �nden sein sollte, die bereits bei ho-

her Rotvers
hiebung in den Gebieten hoher Di
hte angesiedelt war. Diese Materie kollabiert

w

�

ahrend sehr fr

�

uher Epo
hen, um dann auss
hlie�li
h Materie aus der weniger di
hten Um-

gebung aufzunehmen, die nur zu einem geringen Anteil (bedingt dur
h dynamis
he Reibung)

ins Zentrum des Protohalos f

�

allt, und so die Korrelation st

�

ort, die zwis
hen Halozentrum und

einem Gebiet primordialer

�

Uberdi
hte besteht.

Sollte si
h dies best

�

atigen, so w

�

are zun

�

a
hst gezeigt, dass die Materie, die heute die Zentren

der Dunklen Halos bildet aus ausgezei
hneten Regionen des fr

�

uhen Universums stammt und

ein unmittelbarer Zusammenhang zwis
hen der Struktur der Halozentren und den Eigens
haf-

ten der primordialen Di
htemaxima w

�

are plausibel. Dann kann

�

uber die Frage na
hgeda
ht

werden, ob eine auf die di
hten Regionen lokal begrenzte Abwei
hung der gau�s
hen Anfangs-

bedingungen zu merkli
hen Ver

�

anderungen der zentralen Materieverteilung in den Dunklen

Halos bei z = 0 f

�

uhrt (Abs
hnitt 4.6).

Der eben erw

�

ahnte E�ekt der dynamis
hen Reibung ist von gro�er Bedeutung bei der

Formation der zentralen Gebiete eines Dunklen Halos und bedarf deswegen einer kurzen

Erl

�

auterung. Man stelle si
h dazu ein kompaktes Objekt vor, das si
h in einer Umgebung

geringerer Di
hte bewegt. Dur
h die gravitative Wirkung des si
h relativ zur umgebenden

Materie bewegenden kompakten Objektes, wird die Materie abgelenkt und verdi
htet si
h

,,hinter" dem kompakten Objekt (in Bezug auf seine Bewegung). Diese h

�

ohere Materiedi
h-

te hinter dem Objekt geht mit einer st

�

arkeren gravitativen Wirkung einher, was zu einer

Abbremsung des Objektes f

�

uhrt | und damit zu einer Ann

�

aherung an das Zentrum. Glei
h-

zeitig wird dur
h diesen Prozess Drehimpuls auf den Halo

�

ubertragen, was in Bezug auf die

Drehimpulsverteilung im Halo von wesentli
her Bedeutung ist.

4.5.1 Die Identi�zierung der Halozentren

In diesem Abs
hnitt soll nun zun

�

a
hst die Vermutung

�

uber die Herkunft der Materie in den

Halozentren

�

uberpr

�

uft werden. Zu diesem Zwe
k soll das Augenmerk einerseits auf diejenigen

Halos geri
htet werden, die si
h aufgrund ihrer relativ hohen Au


�

osung (> 10

4

) Teil
hen

als konsistent mit den Nfw-Di
htepro�len erwiesen haben. Andererseits m

�

u�en gerade au
h

masse

�

armere und also weniger gut aufgel

�

oste Halos untersu
ht werden, da unter diesen wegen

ihrer fr

�

uheren Formations-Epo
hen lei
hter Objekte zu �nden sind, die keinen equal mass

merger dur
hlebt haben. Von allen untersu
hten Halos werden die zentralen Gebiete, also die

Gebiete innerhalb des Skalenradius, als Fof-Cluster identi�ziert, was folgenderma�en gelingt:

Wie von Summers et al. (1995) vorges
hlagen kann der in der Fof-Prozedur verwendete

kritis
he Abstand (linking length) b (Abs
hnitt 4.2) direkt in einen S
hwellenwert �

min

f

�

ur

die Di
hte umgere
hnet werden, die lokal an der

�

au�eren Grenze des identi�zierten Objektes

8

So bezei
hnet man im Allgemeinen jene Spezialf

�

alle von equal mass mergern, deren s

�

amtli
he Teilnehmer

Massen

�

uber einem gewissen Bru
hteil (

�

ubli
he Konvention: 10%) an der Endmasse (z = 0) des Halos ha-

ben. Diese letzten Vers
hmelzungsprozesse sind na
h der favorisierten Theorie f

�

ur die Entstehung Elliptis
her

Galaxien ma�gebend.
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herrs
ht. Es ist dies die mittlere Di
hte innerhalb einer Kugel mit dem Radius b, wenn si
h

2 Simulationsteil
hen innerhalb derselben be�nden, also

�

min

=

2m

p

4

3

�b

3

: (4.32)

Es versteht si
h, dass es si
h hierbei nur um eine grobe N

�

aherung handelt. Um die Zen-

tralregion eines Halos zu isolieren setzt man f

�

ur die Di
hte einen S
hwellenwert von �(r

s

)

an, wobei r

s

= r

200

=
. Der Virialradius r

200

sowie die Konzentration 
 ist f

�

ur jeden Halo

bekannt. �(r

s

) kann aus den unskalierten Di
htepro�len der Halos direkt, wegen der begrenz-

ten Au


�

osung allerdings au
h nur in Abs
h

�

atzung entnommen werden. Aus Glei
hung (4.32)

kann der kritis
he Teil
henabstand f

�

ur die Fof-Prozedur dann direkt bere
hnet werden.

Ein konkretes Beispiel soll die Taugli
hkeit der Methode demonstrieren. Eine der n50
l01H50-

Simulationen enth

�

alt einen als Fof-Cluster identi�zierten Halo der Masse M = 2:7� 10

9

M

�

.

Aus seinem Di
htepro�l entnimmt man als Abs
h

�

atzung f

�

ur die Di
hte am Skalenradius

�(r




) � 3:1� 10

14

M

�

Mp


�3

. Die Teil
henmasse in dieser Simulation ist m

p

= 1:67� 10

5

M

�

.

F

�

ur den kritis
hen Abstand ergibt si
h damit na
h (4.32) ein Wert von b = 640p
.

Abbildung 4.11: Fof-Cluster mit dem gesondert identi�zierten Zentrum (rote Teil
hen). Die Kan-

tenl

�

ange des Bildes ist 250 kp
. Der Virialradius des Halos liegt bei r

200

� 67 kp
, das ,,Zentralobiekt"

hat eine Abmessung von etwa (3:4� 2:2 � 2:0) kp


3

. Die Methode zur Identi�zierung des zentralen

Berei
hes ist im Text bes
hrieben.

Abbildung 4.11 zeigt das Ergebnis dieses Verfahrens. Der betra
htete Halo hat einen Viri-

alradius von r

200

� 34kp
 und eine Konzentration 
 � 28. Damit erwartet man f

�

ur das mit

b = 640kp
 erwartete zentrale Objekt einen Dur
hmesser von einen Dur
hmesser von d � 2:4

kp
. Einen tats

�

a
hli
hen Dur
hmesser f

�

ur das gefundene Objekt anzugeben ist wegen seiner

Unf

�

ormigkeit ni
ht eben sinnvoll. Man kann allerdings lei
ht die Ausdehnung des Objek-

tes in 3 orthogonalen Raumri
htungen angeben. Hier �ndet man 3.4 kp
, 2.2 kp
 und 2.0

kp
. Ber

�

u
ksi
htigt man, dass es si
h bei dem bes
hriebenen Verfahren nur um eine grobe

N

�

aherung handelt, so sind diese Werte mit dem erwarteten Dur
hmesser von 2.4 kp
 des
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,,idealen" Objekts bestens vereinbar. Die Anwendung der Methode auf andere Halos erwies

si
h als ebenso erfolgrei
h.

Im Folgenden wird nun die Herkunft der Kernmaterie

9

genauer untersu
ht. Dazu werden

zun

�

a
hst Halos betra
htet, an deren Entwi
klung ein oder mehrere merger-Prozesse beteiligt

waren. Dieses Kriterium ist um so wahrs
heinli
her erf

�

ullt, je gr

�

o�er die Masse des Halos ist,

da masserei
heren Objekten im Allgemeinen eine sp

�

atere Formationszeit zukommt. Die so

genannte Erweiterte Press-S
he
hter-Theorie erm

�

ogli
ht eine Aussage dar

�

uber, mit wel
her

Wahrs
heinli
hkeit einem beliebigen Halo im Rotvers
hiebungsintervall [z

1

; z

2

℄ ein equal mass

merger widerf

�

ahrt (Bower, 1991, Bond et al., 1991). Demna
h haben 90% aller Dunklen Halos

im Zeitraum zwis
hen z = 5 und z = 0 mindestens einen sol
hen Prozess genossen (siehe etwa

Kho
hfar, 2000). Bei der Auswahl sol
her Halos zehrt man also von dem Vorteil, dass mit

gro�er Wahrs
heinli
hkeit gerade die massiveren Objekte in Frage kommen.

Um eine Auswahl hinsi
htli
h der jeweiligen Vers
hmelzungsges
hi
hte zu tre�en, ist es

n

�

otig, die Auswahlkriterien etwas konkreter zu fassen. Im Weiteren gilt folgende Konvention:

Ein Halo hat de�nitionsgem

�

a� dann einen equal mass merger erfahren,

1. wenn er aus zwei oder mehreren disjunkten Teil
hengruppen besteht, die bei h

�

oherer

Rotvers
hiebung bereits als separate Fof-Cluster identi�ziert wurden und

2. wenn mindestens zwei der bei irgend einem z > 0 glei
hzeitig identi�zierten Vorl

�

auferhalos

ein Massenverh

�

altnis von m=M < 0:1 zueinander haben.

Eine wi
htige Eins
hr

�

ankung ist jedo
h notwendig: Bei hinrei
hend hohen Rotvers
hiebun-

gen erleiden selbstverst

�

andli
h alle Halos mehrere equal mass merger, die am Beginn des hier-

ar
his
hen Formationsprozess stehen. Was diese ,,primordialen"

10

merger jedo
h wesentli
h

von den sp

�

ateren unters
heidet, ist die Tatsa
he, dass bei jenen (wie man in Abs
hnitt 4.5.3

sehen wird) auss
hlie�li
h Klumpen aus den Gebieten hoher primordialer Di
hen beteiligt

sind; denn es handelt si
h naturgem

�

a� um die ersten kollabierten Objekte. Diese ,,primor-

dialen" merger-Prozesse kommen daher ni
ht als Ursa
he daf

�

ur in Frage, einen m

�

ogli
hen

Zusammenhang zwis
hen Kernmaterie und primordialen

�

Uberdi
hten zu zerst

�

oren, indem sie

aufgrund einer etwaigen komplexen Dynamik die Kernmaterie mit der sp

�

ater einfallenden

Materie vermis
hen. Bei Mergern zu sp

�

ateren Epo
hen ist, wie si
h zeigen wird, immer au
h

(oder auss
hlie�li
h) Materie beteiligt, die ni
ht im Zentrum des Halos landen wird.

4.5.2 Halos mit aktiver Vers
hmelzungsges
hi
hte

Bei den massiveren unter den im Folgenden n

�

aher diskutierten Halos ist notwendig, die auf

Seite 78 genannten Kriterien zu

�

uberpr

�

ufen, da si
h eine rege Vers
hmelzungsaktivit

�

at in ihrer

Vergangenheit bereits beim Betra
hten der Teil
henverteilung des Clusters zu vers
hiedenen

Zeiten verr

�

at | siehe z.B. Abbildung 4.12: Es handelt si
h hierbei um einen Halo der Masse

M = 2:72 � 10

9

M

�

aus einer n50
l01H50�-Simulation. Der Halo wird dur
h 
a. 16300

Teil
hen repr

�

asentiert. Die Abbildung zeigt die Entwi
klung des Clusters, insbesondere seines

Zentrums, bei vier vers
hiedenen Rotvers
hiebungen. Diejenigen Teil
hen, die bei z = 0 im

Zentrum des Halos liegen, sind in jedem Bild rot gef

�

arbt. O�ensi
htli
h hat si
h diese Materie

bereits bei hohen Rotvers
hiebungen in den zentralen Gebieten der Vorg

�

angerhalos befunden,

die im Laufe der Zeit zu dem betra
hteten Halo bei z = 0 vers
hmolzen. Es handelt si
h also

9

Mangels besserer Alternativen verwende i
h im Weiteren diesen Begri�, wenn von jener Materie die Rede

ist, die bei z = 0 das Zentrum, also den ,,Kern" eines Halos de�niert.

10

prim-ordial bedeutet w

�

ortli
h von erster Ordnung
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um die Materie, die bei hoher Rotvers
hiebung ,,Keime" f

�

ur weitere Akkretion bildete. Die

Kernmaterie ist bei z = 0 im Wesentli
hen in drei Gebieten zu �nden, die jeweils | in grober

N

�

aherung | eine Abmessung von 0:2� 0:3 Mp
 in jede Raumri
htung haben.

Um zu

�

uberpr

�

ufen, ob die Kernmaterie aus

�

uberdi
hten primordialen Regionen stammt,

wurde das gesamte Simulationesvolumen ges
anned, um dann dur
h einfa
hes Teil
henz

�

ahlen

die relative Teil
henzahli
hte Æ(X) := N(r;X)=

�

N (X)� 1 am jedem (Gitter-)Punkt r auf der

Skala X zu ermitteln. Hier ist N(r;X) die Anzahl der Teil
hen innerhalb einer Kugel um

den Punkt r mit dem Radius X.

�

N := N

tot

� (4=3)�X

3

=1 Mp


3

ist die mittlere Teil
henzahl

innerhalb des Kugelvolumens. Im Bild links oben von Abbildung 4.12 sind die drei Gebiete

h

�

o
hster

�

Uberdi
hte auf einer Skala von X = 0:12 Mp
 dur
h Kreise gekennzei
hnet. Die

Werte von Æ

N

sind 0.41, 0.37, und 0.32. Alle drei dieser Gebiete liegen, wie die Abbildung

zeigt, in den Berei
hen, aus denen die Kernmaterie stammt

11

. Dies bleibt im Folgenden dur
h

weitere Beispiele f

�

ur Halos mit aktiver Vers
hmelzungsges
hi
hte zu veri�zieren; zuvor ist aber

no
h eine Bemerkungen zur Wahl der Skala X n

�

otig, auf der die eben erw

�

ahnten

�

Uberdi
hten

des primordialen Di
htefeldes zu su
hen sind.

Um zu ents
heiden, ob es einen Zusammenhang gibt zwis
hen der Herkunft der Kernma-

terie und den Maxima des primordialen Di
htefeldes, ist f

�

ur unsere Zwe
ke eine qualitative

Abs
h

�

atzung im Sinne einer ,,ja/nein"-Ents
heidung dur
haus hinrei
hend. Dies ist ohne

weiteres m

�

ogli
h mit Hilfe eines Plots wie ihn etwa Abbildung 4.12 links oben darstellt. So

spri
ht konkret ni
hts gegen die Vereinbarung, ein Zusammenfallen von Kernmaterie und

Di
htemaxima f

�

ur einen bestimmten Halo festzustellen, wenn si
h auf Grund der Abbildung

erweist, dass der Mittelpunkt des markierten Kreisgebietes (also der tats

�

a
hli
he peak der

Fluktuation) augens
heinli
h zu dem Gebiet geh

�

ort, das von der Kernmaterie besiedelt wird.

Zweifelsf

�

alle sind hier nat

�

urli
h m

�

ogli
h wennglei
h ni
ht die Regel. Zweifellos w

�

are es kon-

sequenter, als Ma� f

�

ur die Qualit

�

at der r

�

aumli
hen De
kung etwa den Abstand zu nehmen,

den der S
hwerpunkt der Kernmaterie (bzw. eine Fof-Gruppe derselben) vom Mittelpunkt

der Testkugel einnimmt. Dies erfordert einiges an Aufwand, da etwa die einzelnen Gruppen

der Kernmaterie bei hoher Rotvers
hiebung einzeln als Fof-Gruppen identi�ziert werden

m

�

u�ten. Dies bedarf jedo
h seinerseits der willk

�

urli
hen Wahl eines Parameters, n

�

amli
h der

kritis
hen Distanz b. Vor allem jedo
h ist damit ni
hts gewonnen, was den h

�

oheren Aufwand

re
htfertigen w

�

urde.

Die tats

�

a
hli
h gew

�

ahlte Skala X, auf der die Maxima der Di
hte
uktuationen gesu
ht

werden sollen, ri
htet si
h nun na
h der Ausdehnung der voneinander mehr oder minder iso-

lierten Gruppen, die die Kernmaterie bei fr

�

uher Rotvers
hiebung bildet. Die s
hwa
hen, wohl

aber hinrei
henden Kriterien an die Wahl der Fluktuationsskala sind: 1) Sie sollte in etwa der

Ausdehnung der Kernmaterie entspre
hen, jedo
h 2.) deren Ausdehnung ni
ht

�

ubers
hreiten,

sondern eher unterbieten. Mit dem zweiten Punkt ist der M

�

ogli
hkeit Re
hnung getragen, dass

Materie aus der Umgebung der

�

uberdi
hten Region in diese hineinstr

�

omt. Es zeigt si
h au
h,

dass die Wahl der Fluktuationsskala im Rahmen der genannten Kriterien keinen wesentli
hen

Ein
uss auf die Lage der Peaks hat. Die Ents
heidung, ob eine Gruppe von Kernteil
hen aus

dem Gebiet eines Di
htemaximums stammt oder ni
ht, wird von der genauen Wahl der Fluk-

tuationsskala also ni
ht (oder kaum) ber

�

uhrt. Zusammenfassend sei also bemerkt, dass der

Radius der sph

�

aris
hen Filters f

�

ur die Di
htebestimmung willk

�

urli
h im Rahmen der beiden

11

Hierbei handelt es si
h selbstverst

�

andli
h ni
ht um einen Projektionse�ekt. Auf die entspre
hende, an-

sonsten ni
ht weiter instruktive Abbildung wurde aus Platzgr

�

unden verzi
htet. Dies gilt au
h f

�

ur die weiteren

angef

�

uhrten Abbildungen dieser Art.
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genannten Kriterien erfolgt ist. Und damit zur

�

u
k zum Eigentli
hen.

Ein zweiter Halo aus einer n50
l01H50�-Simulation in seiner Entwi
klung ist in Abbildung

4.13 dargestellt. Seine Masse betr

�

agt 4:21 � 10

9

M

�

, die Anzahl er Simulationsteil
hen ist


a. 25300. Bei z = 1:55 sind bereits mehrere Halos zu erkennen, deren Zentren dur
h die

Kernmaterie gebildet werden. Bei z = 0:22 sind im Wesentli
hen no
h 2 Vers
hmelzungspart-

ner verglei
hbarer Masse zu sehen. Ihr Massenverh

�

altnis betr

�

agt etwa 8.1:1, wohingegen das

Massenverh

�

altnis der Kernmaterie in beiden Clustern etwa 180:1 ist. Der hier bevorstehende

merger ges
hieht zu einem relativ sp

�

aten Zeitpunkt, so dass nur die Materie h

�

o
hster Di
hte

des kleineren Halos dur
h dynamis
he Reibung abgebremst in des Zentrum des gr

�

o�eren Halos

gelangt. Im ersten Teilbild sind wiederum die Gebiete des h

�

o
hsten Di
htekontrastes auf einer

Skala von X = 0:12 Mp
 gekennzei
hnet; ihre Lage de
kt si
h mit den Herkunftsgebieten der

Kernmaterie sehr gut im Rahmen der diskutierten Kriterien.

Die weiteren angef

�

uhrten Beispiele hierzu (Abb. 4.14 - 4.16) sind in den Bildunters
hriften

diskutiert. In Tabelle 4.2 sind die ents
heidenden Parameter im Zusammenhang mit den

Abbildungen im

�

Uberbli
k dargestellt.

Simulation M

H

=M

�

X=kp
 Æ

max

(X)

n50
l01H50� I 2:72� 10

9

120 0.41 / 0.37 / 0.32

n50
l01H50� II 4:21� 10

9

120 0.45 / 0.38

n50
l01H50 I 1:40� 10

10

250 0.31

180 0.44

150 0.28

n50
l01H50 II 9:46� 10

9

180 0.31

130 0.43

n50
l01H65 I 4:25� 10

10

180 0.43 / 0.36

Tabelle 4.2:

�

Ubersi
ht

�

uber die Parameter zur Korrelation zwis
hen Kernmaterie und primordialen

Di
htemaxima. Die Auswahlkriterien f

�

ur die 5 Halos sind ledigli
h: mindestens 1 equal mass merger

w

�

ahrend der Formation, m

�

ogli
hst hohe Teil
henzahl. Die Auswahl im Rahmen dieser Kriterien ist an-

sonsten willk

�

urli
h. Die Fluktuationsskalen X , auf denen die

�

Uberdi
hten bei hoher Rotvers
hiebung

gesu
ht wurden orientieren si
h an der r

�

aumli
hen Ausdehnung der einzelnen Kernteil
hen-Gruppen

bei dieser Rotvers
hiebung und k

�

onnen deshalb f

�

ur denselben Halo mehrere unters
hiedli
he Wer-

te haben. Die r

�

omis
hen Zi�ern in der zweiten Spalte unters
heiden Simulationen mit identis
hen

kosmologis
hen Parametern aber unters
hiedli
hen Zufallsrealisationen des primordialen Di
htefeldes.
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Abbildung 4.12: Vier Entwi
klungsstadien eines merger-dominierten Clusters und seines

Zentralberei
hes (rot markierte Teil
hen) in einer n50
l01H50�-Simulation. Es sind aus-

s
hlie�li
h die Teil
hen geplottet, die den bei z = 0 gezeigten Cluster bilden. Die Teil
hen am

oberen Rand des linken oberen Bildes geh

�

oren zu dem dargestellten Cluster, ers
heinen aber

wegen der periodis
hen Randbedingungen abgetrennt. Man bea
hte au
h die ver

�

anderli
he

(mitbewegte) Abmessung der einzelnen Auss
hnitte. Bei z = 2:36 sind die rot markierten

Teil
hen bereits als Zentren mehrerer individueller Halos bzw. Protohalos zu erkennen. Bei

z = 0:77 liegen die markierten Teil
hen in den Zentren der zweier Halos, die bis z = 0 einen

major merger vollziehen. Die Kernmaterie ,,lebt" also bereits bei hohen Rotvers
hiebungen

in den Zentren von Vorl

�

auferhalos. Die Kreise im Bild links oben markieren die Regionen ho-

her primordialer

�

Uberdi
hte auf einer dur
h den Kreisdur
hmesser de�nierten Skala X; diese

entspri
ht in etwa der r

�

aumli
hen Ausdehnung der Gruppen, in die si
h die Zentrumsmaterie

zu dieser Zeit aufteilt.
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Abbildung 4.13: Wie Abbildung 4.12 f

�

ur einen anderen Halo einer n50
l01H50�-Simulation.

Bei z = 1:55 bildet die Kernmaterie bereits die Zentren mehrerer individueller Protohalos. Bei

z = 0:22 ist ein Gro�teil der Kernmaterie im Zentrum des Massiven Vorl

�

aufers auszuma
hen.

Ein sehr geringer Anteil der Kernmaterie be�ndet si
h in dem einfallenden kleineren Halo.

Die Lage der Maxima im primordialen Di
htefeld (Kreise links oben) stimmt gut mit der

Verteilung der Kernmaterie zu dieser Zeit

�

uberein.
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Abbildung 4.14: Halo der Masse M = 1:40 � 10

10

M

�

aus einer n50
l01H50-Simulation

(� = 0), repr

�

asentiert dur
h 25200 Teil
hen. Entspre
hend der r

�

aumli
hen Ausdehnung der

einzelnen Gruppen von Kernteil
hen wurden die h

�

o
hsten Di
htekontraste auf den SkalenX =

0:25; 0:18 und 0:15 Mp
 markiert. Die dazugeh

�

origen Di
htekontraste sind Æ(X) � 0:31; 0:44

bzw. 0.28. Die r

�

aumli
h De
kung zwis
hen den Di
htemaxima und den Aufenthaltsgebieten

der Kernmaterie ist wiederum sehr gut.
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Abbildung 4.15: Halo aus einer n50
l01H50-Simulation. Die Masse ist M = 9:46 � 10

9

M

�

,

die Zahl der Teil
hen betr

�

agt 
a. 17000. Die h

�

o
hsten Di
htekontraste bei z � 59 sind

Æ(18Mp
) � 0:31 sowie Æ(13Mp
) � 0:43. Das Bild re
hts oben demonstriert dur
h seine re-

lativ hohe Rotvers
hiebung deutli
her als vorangehenden Bilder, dass die Kernmaterie fr

�

uher

als die restli
he Materie zu zu Protohalos kollabiert. Dies ist indes eine nat

�

urli
he Konse-

quenz aus der Tatsa
he, dass die Kernmaterie aus den Gebieten maximaler Di
hte stammt.

Au
h dies erweist si
h au
h f

�

ur den vorliegenden Fall. Bei z = 0 erkennt man neben dem

,,eigentli
hen" Halo einen weiteren von geringerer Masse. Dieses Artefakt der Fof-Prozedur

ist f

�

ur die Identi�zierung der Kernmaterie jedo
h unerhebli
h, da der ,,Kern" des Systems

mit Hilfe der einzelnen Teil
henpotenziale de�niert wurde.
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Abbildung 4.16: Der hier dargestellte Halo hat eine Masse von 4:25 � 10

10

M

�

und stammt

aus einer n50
l01H65-Simulation; die Teil
henzahl betr

�

agt 
a. 45300. Die beiden Regionen

h

�

o
hster Di
hte auf einer Skala von X = 18 Mp
 haben Di
htekontraste von Æ(X) � 0:43

(oberer Kreis) bzw. Æ(X) � 0:36. Au
h hier �ndet man einen engen Zusammenhang der

Kernmaterie mit den Primordialen Di
htemaxima.
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4.5.3 Halos mit akkretionsdominierter Enstehungsges
hi
hte

F

�

ur Halos, die im Laufe ihrer Entstehung mindestens einen major merger dur
hlebt haben

l

�

a�t si
h nunmehr feststellen, dass zwis
hen den Herkunftsgebieten der Kernmaterie und

den Di
htemaxima fr

�

uher Epo
hen qualitativ

12

ein enger Zusammenhang besteht. In jedem

der gezeigten F

�

alle enthalten die Protohalos, die sp

�

ater den ,,heutigen" Halo formen, von

Beginn an die Kernmaterie in ihren Zentren. Im Rahmen der Vers
hmelzungsprozesse werden

die di
hten Zentren ni
ht dur
h die Gezeitenwirkung des Vers
hmelzungspartners zerst

�

ort,

sondern fallen, abgebremst dur
h den E�ekt der dynamis
hen Reibung als quasi eigenst

�

andige,

stabile Objekte in das Zentrum des massiveren ,,neuen" Halos. Vor dem Hintergrund einer

merger-dominierten Formationsges
hi
hte ist es plausibel, dass die Kernmaterie ni
ht von

Beginn an einem gemeinsamen Di
htemaximum zugeordnet werden kann, sondern mehreren

bena
hbarten Fluktuationen.

Wenn f

�

ur merger-dominierte Halos ein Zusammenhang von der soweit diskutierten Art ge-

zeigt ist, so wird man f

�

ur Halos mit akkretionsdominierter Formationsges
hi
hte no
h eher

eine Herkunft der Kernmaterie aus

�

uberdi
hten Gebieten erwarten. Denn ihre Entstehung

vollzieht si
h ohne den verglei
hsweise komplexen Prozess der Vers
hmelzung mehrerer Ob-

jekte, der zu einer Dur
hmis
hung der Materie f

�

uhren, und somit die diskutierte Korrelation

zerst

�

oren k

�

onnte.

Die Kriterien, die ein akkretionsdominierter Halo zu erf

�

ullen hat wurden auf Seite 78 ge-

nannt und f

�

ur jedes der hier gezeigten Beispiele sorgf

�

altig kontrolliert. Die Abbildungen 4.18

bis 4.22 zeigen eine willk

�

urli
h Auswahl von Halos, die o�ensi
htli
h keine major merger

dur
hlebt haben. Aus Platzgr

�

unden sind au
h hier wiederum nur vier Stationen in der Ent-

wi
klung eines jeden Objektes dargestellt. Von den Standardsimulationen liegen auf Grund

der begrenzten Spei
her-Ressour
en grunds

�

atzli
h ni
ht mehr als 10 Daten-Outputs mit je-

weils glei
hen Zeitintervallen vor. Der erste Output ges
hieht

�

ubli
herweise bei z � 3 : : : 4,

was das Ges
hehen zwis
hen dieser und einer extrem hohen Rotvers
hiebung von z � 70

(Input-File) o�en l

�

a�t. Aus diesem Grund wurde f

�

ur 2 der akkretionsdominierten Halos die-

se ,,dunkle Epo
he" ein zweites Mal und mit mehreren Daten-Outputs zwis
hen z � 70 und

z � 4 simuliert. Die dazugeh

�

origen Abbildungen 4.19 und 4.23 legen nahe, dass au
h w

�

ahrend

dieser Zeit die Formation der zentralen Region in mehr oder weniger kontinuierli
her Weise

vonstatten ging | zumindest soweit die Au


�

osungen der Simulationen dar

�

uber eine Aussage

erlauben.

Akkretionsdominierte Halos sind deutli
h seltener zu �nden als sol
he, die mindestens

einen major merger erfahren haben. Mit Hilfe des Erweiterten Press-S
he
hter-Formalismus

(Bower, 1991, Bond et al., 1991) ist es m

�

ogli
h eine Aussage

�

uber die merger-Wahrs
heinli
h-

keiten w

�

ahrend gewisse Zeitintervalle zu erhalten. Demna
h hat ein beliebiger Halo zwis
hen

z = 7 und z = 0 mit einer Wahrs
heinli
hkeit von knapp 97% einen major merger erlebt. Ab-

bildung 4.17 (links) zeigt diese Wahrs
heinli
hkeit f

�

ur den Rotvers
hiebungsberei
h bis z = 7

(Kho
hfar, 2000).

F

�

ur diejenigen Halos, deren Entwi
klung f

�

ur z > 4 ni
ht eigens dargestellt ist, soll eine

weitere interessante Re
hnung von Kho
hfar (2000) in diesem Zusammenhang hinrei
hend

sein. Das re
hte Bild von Abbildung 4.17 zeigt die Wahrs
heinli
hkeit eines major merger-

Prozesses f

�

ur einen beliebigen Halo im Rotvers
hiebungsintervall [z; 3℄. Explizit dargestellt

sind zwei Klassen von Ereignissen, bei denen die Vers
hmelzungspartner die in der Abbildung

angegebenen Massenverh

�

altnisse besitzen. Leider liegt f

�

ur weitere Massenverh

�

altnisse keine

12

Nat

�

urli
h besteht au
h ein ,,quantitativer" Zusammenhang, der hier ledigli
h ni
ht untersu
ht ist.
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Abbildung 4.17: Links: Wahrs
heinli
hkeit f

�

ur einen beliebigen Halo, zwis
hen z und z = 0 einen

major merger erfahren zu haben. Re
hts: Wahrs
heinli
hkeit f

�

ur einen major merger zwis
hen z und

z = 3. Die Daten wurden von Kho
hfar (2000) mit Hilfe des Erweiterten Press-S
he
hter-Formalismus

bere
hnet.

Re
hnung vor. Da jedo
h davon auszugehen ist, dass die H

�

au�gkeit der Merger-Ereignisse

um so geringer wird, je weiter si
h das Massenverh

�

altnis von 1 entfernt, kann aus dem re
hten

Bild von Abbildung 4.17 ohne Weiteres ges
hlossen werden, dass die Wahrs
heinli
hkeit eines

major merger-Ereignisses (M

1

=M

2

< 10) f

�

ur einen Halo zwis
hen z = 3 und z = 8 in grober

Abs
h

�

atzung geringer als 7% ist. Damit sind mit 80% Wahrs
heinli
hkeit alle drei der weniger

genau dokumentierten Halos ni
ht von einem major merger beein
usst.

Die Kommentare (soweit n

�

otig) zu den abgebildeten akkretionsdominierten Halos entnehme

man den Bildunters
hriften.
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Abbildung 4.18: Simulation: n50
l01H50�; Halomasse: M = 3:60 � 10

8

M

�

, 2156 Teil-


hen. Die Kernmaterie verteilt si
h bei hoher Rotvers
hiebung ni
ht wie bei dem massiver-

en merger-dominierten Halos auf mehrere bena
hbarte Regionen, sondern (im Rahmen der

Au


�

osbarkeit) auf ledigli
h ein Gebiet. Im Zentrum dieses Gebietes hat das auf X = 100

kp
 ge�lterte Di
htefeld ein lokales Maximum vom Betrag Æ � 0:35. Bereits bei z = 4:3 be-

�ndet si
h praktis
h die gesamte Kernmaterie im Zentrum des Protohalos. Die Entwi
klung

zwis
hen z = 71 und z = 4:3 zeigt die n

�

a
hste Abbildung.

Es wurden nun mehrere Beispiele von Halos dargestellt, die na
h unseren de�nierten Kri-

terien als akkretions- bzw. merger-dominierte Halos aufgefasst werden k

�

onnen. Es hat si
h

erwiesen, dass die Materie, die si
h bei z = 0 im Zentrum eines Halos be�ndet in allen F

�

allen

bei hohen Rotvers
hiebungen in Gebieten liegen, die lokale Maxima des Di
htefeldes darstel-

len. Ein signi�kanter Unters
hied zwis
hen den zwei Klassen von Halos besteht darin, dass

es bei den merger-dominierten Halos stets mehrere (mehr oder weniger voneinander isolierte)

Gebiete sind auf die si
h die Kernmaterie von dem Beginn der Strukturbildung verteilt. Dies

ist keineswegs

�

uberras
hend, da in diesen Gebieten die eigenst

�

andigen Klumpen entstehen,

die in der Folge f

�

ur die merger-Ereignissen mit den massivsten Partizipienten verantwortli
h

sind. Im Gegensatz dazu �ndet man bei akkretionsdominierten Halos nur jeweils ein zusam-

menh

�

angendes Gebiet, in dem si
h die Kernmaterie bei hoher Rotvers
hiebung aufh

�

alt. Diese

Gebiet erf

�

ahrt einen fr

�

uhen Kollaps, ohne dann in der weiteren Entwi
klung einen merger zu
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Abbildung 4.19: Derselbe Halo wie in Abbildung 4.18 mit zeitli
h besser aufgel

�

o�ter fr

�

uher

Entwi
klung. Zwar erkennt man bei z � 10:6 eine o�ensi
htli
h rege Mergeraktivit

�

at, es

handelt si
h dabei jedo
h um Klumpen, die auss
hlie�li
h aus Materie aus dem Gebiet des

lokalen Di
htemaximum handelt | mithin also um Kernmaterie bestehen. Dies ma
ht den

Halo no
h ni
ht zu einem merger-dominierten Halo, wie auf Seite 78 erl

�

autert.

dur
hleben. Vielmehr f

�

allt die Materie quasi kontinuierli
h in den Protohalo ein.
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Simulation M

H

=M

�

X=kp
 Æ

max

(X)

n50
l01H65 I 9:22� 10

8

120 0.29

n50
l01H65 II 2:57� 10

9

100 0.28

n50
l01H50 I 3:60� 10

8

100 0.35

n50
l01H50� I 2:00� 10

8

100 0.31

Tabelle 4.3:

�

Ubersi
ht

�

uber die dargestellten akkretionsdominierten Halos . Die Auswahl ist

willk

�

urli
h bis auf die vereinbarten Kriterien. Die r

�

omis
hen Zi�ern in der zweiten Spalte unters
heiden

Simulationen mit identis
hen kosmologis
hen Parametern aber unters
hiedli
hen Zufallsrealisationen

des primordialen Di
htefeldes. Der als Beispiel eines Artefaktes der Fof-Prozedur gezeigte Halo ist

ni
ht aufgelistet.

Abbildung 4.20: Simulation: n50
l01H50�; Halomasse: M = 2:00 � 10

8

M

�

, 1190 Teil-


hen. Die Kernmaterie stammt aus der Umgebung eines lokalen Di
htemaximums Æ(X = 100

kp
) � 0:31. Wie im vorhergehenden Beispiel bilden si
h innerhalb der Kernmaterie mehrere

Klumpen geringer Masse, deren Vers
hmelzung praktis
h ohne Materie abl

�

auft, die si
h ni
ht

au
h bei z = 0 im Zentrum be�ndet. Demna
h wird der Halo dur
h diese merger-Prozesse

ni
ht als akkretions-dominierter Halo ,,disquali�ziert".
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Abbildung 4.21: Simulation: n50
l01H65�; Halomasse: 9:22 � 10

8

M

�

, 3272 Teil
hen. In

diesem Falle besteht bei z = 4:3 ein relativ dominierendes Zentrum aus Kernmaterie. Der

weitere Materie-Einfall ges
hieht in Form von Akkretion im Sinne der genannten Konvention:

S

�

amtli
he bei z = 4:3 mit Fof identi�zierbare Klumpen haben weniger als 10% der Masse des

zentralen Objektes. Die hier ni
ht dargestellte Entwi
klung zwis
hen z = 4:3 und z = 1:56

bringt keinen qualitativen Unters
hied (d.h. keinen equal mass merger). Die Kernmaterie

ist auf ein Gebiet in der Umgebung eines lokalen Di
htemaximums Æ(X = 120 kp
) � 0:29

konzentriert.
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Abbildung 4.22: Simulation: n50
l01H65; Halomasse: 2:57� 10

9

M

�

, 2739 Teil
hen. Bereits

bei z � 3:6 besteht das Zentrum des Protohalos nur aus Kernmaterie, aller weiterer Mate-

rieeinfall ges
hieht als Akkretion. Die n

�

a
hste Abbildung zeigt vier weitere Stadien zwis
hen

z = 71 und z = 4. Bei z > 70 ist die Kernmaterie wiederum auf einem zusammenh

�

angenden

Gebiet in der Umgebung eines Di
htemaximums mit Æ(X = 100 kp
) � 0:28 verteilt.
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Abbildung 4.23: Zeitli
h h

�

oher aufgel

�

o�tes fr

�

uhes Stadium des Halos aus der vorangehenden

Abbildung. Selbst innerhalb der fr

�

uh kollabierenden Kernmaterie ist kaum merger-Aktivit

�

at

zu erkennen. Man bea
hte, dass es si
h bei den isolierten Strukturen von Kernmaterie im

Bild links oben ni
ht um fr

�

uhste Klumpen handelt, sondern nur um einzelne Teil
hen, die

mit gr

�

o�eren Symbolen als die umliegenden Teil
hen dargestellt sind. Dies gilt ebenso f

�

ur

die im re
hten oberen Bild einfallende Kernmaterie. Der Halo ers
heint demna
h w

�

ahrend

aller (im Rahmen der r

�

aumli
hen und zeitli
hen Au


�

osung) erfassbaren Entwi
klungsstadien

nahezu komplett frei von equal mass mergern.
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Abbildung 4.24: Simulation: n50
l01H50; Halomasse: 2:76 � 10

9

M

�

, 4978 Teil
hen. Das

letzte der angef

�

uhrten Beispiele zeigt ein o�ensi
htli
hes Artefakt der Fof-Prozedur. Im

re
hten oberen Bild erkennt man deutli
h einen bevorstehenden merger zweier Objekte, die

sowohl Kern- als au
h umliegende Materie enthalten. Jedo
h ist es hier ni
ht m

�

ogli
h, mit

Hilfe des Fof-Algorithmus innerhalb der langgezogenen Struktur (Mitte ! Re
hts) zwei iso-

lierte Objekte zu identi�zieren. Bei strenger Anwendung der vereinbarten Kriterien m

�

u�te

man demna
h von einem akkretionsdimonierten Halo spre
hen, die Abbildung widerlegt dies

jedo
h. Au
h das Bild links unten zeigt, dass innerhalb des Protohalos, der bereits einen

Gro�teil der Endmasse beinhaltet, no
h Materie von den Randgebieten in des Zentrum f

�

allt.

Dies widerspri
ht ebenfalls dem Wesen eines akkretionsdominierten Halos, bei dem die Kern-

materie s
hon in den allerfr

�

uhesten Stadien das Zentrum bildet. Entspre
hend be�ndet si
h

die Kernmaterie bei z > 58 ni
ht innerhalb eines zusammenh

�

angenden Gebietes. Vielmehr

lassen si
h deutli
h drei isolierte Regionen ausma
hen. Diese fallen jedo
h wiederum sehr gut

mit lokalen Maxima in der Di
hte zusammen: Die Skalen und die zugeh

�

origen

�

Uberdi
hten

sind: Æ(X = 100 kp
) � 0:34 (unterer Kreis), Æ(X = 100 kp
) � 0:29 (oben), Æ(X = 70

kp
) � 0:22 (re
hts),
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4.6 Der Ein
uss modi�zierter Anfangsbedingungen

Dass die primordiale Verteilung der Materie im Universum exakt einer Gau�s
hen Statistik

gen

�

ugt, ist etwa dur
h die Theorie der In
ation motiviert, kann aber keineswegs als gesi
hert

angesehen werden: So zeigen si
h in den j

�

ungeren Cobe-Daten Abwei
hungen von einer per-

fekten Gau�izit

�

at (siehe etwa Ferreira et al., 1999, Magueijo, 2000, Banday et al., 2000). Es

ist jedo
h unklar, ob diese Abwei
hungen tats

�

a
hli
h kosmologis
hen Ursprungs sind, oder ob

es si
h dabei um eine Kontaminierung des Spektrums dur
h Quellen im Vordergrund handelt.

Neuere BoomerANG-Messungen des winkelabh

�

angigen Cmb-Power-Spektrums haben eben-

falls

�

Uberras
hendes zu Tage gebra
ht. Demna
h s
heint die Amplitude des zweiten Peaks

deutli
h geringer zu sein, als bislang vermutet (White et al., 2000). Die Frage na
h der genau-

en Struktur der Hintergrundstrahlung | und damit der primordialen Di
hte
uktuationen |

kann jedenfalls ni
ht als gekl

�

art betra
htet werden.

Allen Simulationen der vorliegenden Arbeit liegt denno
h die mathematis
h einfa
he und

theoretis
h motivierte Annahme Gau�s
her Di
hte
uktuationen zu Grunde (siehe Abs
hnitt

3.1). Diejenigen Halos, die eine hinrei
hende Au


�

osung aufweisen, zeigen dabei logarithmis
he

Di
htegradienten im Berei
h von � � �1 in den zentralen Berei
hen (Abs
hnitt 4.3). Die Dis-

kussion um die Haltbarkeitkeit sol
h singul

�

arer Di
hteverteilungen angesi
hts abwei
hender

Beoba
htungsdaten wurde in Abs
hnitt 4.1 ausf

�

uhrli
h erl

�

autert.

In diesem Abs
hnitt soll nun untersu
ht werden, ob geringe Ver

�

anderungen in den Anfangs-

bedingungen auf die Struktur der Halozentren Ein
uss nehmen k

�

onnen. Hier erweist si
h das

Ergebnis des vorangehenden Abs
hnittes als n

�

utzli
h, wona
h die Kernmaterie aller Halos aus

ausgezei
hneten Regionen des fr

�

uhen Universums stammt. Denn dies re
htfertigt die Idee, im

fr

�

uhesten Stadium eine

�

Anderung der Phasenraumverteilung der Kernmaterie vorzunehmen.

Dur
h die Ergebnisse der Abs
hnitte 4.5.2 und 4.5.3 kommt dies einem Eingri� nur in ausge-

zei
hneten Regionen glei
h, eben jenen von lokal hoher Di
hte. W

�

urde die Kernmaterie ni
ht

aus ausgezei
hneten gemeinsamen Gebieten stammen, so w

�

are es ni
ht sinnvoll zu re
htferti-

gen, diese Teil
hen einem kollektiven Ein
uss zu unterziehen von dem ni
ht au
h ein Gro�teil

der anderen Materie betro�en sein soll.

Um die M

�

ogli
hkeit zu untersu
hen, ob sol
he lokal begrenzte

�

Anderungen der Anfangsbe-

dingungen die Struktur der Halos beein
ussen, ist es keineswegs von Bedeutung, ob die kon-

krete Umverteilung im Phasenraum physikalis
h wohlmotiviert ist. Es ist vielmehr instruktiv,

zun

�

a
hst sehr einfa
he

�

Anderungen vorzunehmen, um so besser einen Zusammenhang zwi-

s
hen der Art des k

�

unstli
hen Ein
usses und der m

�

ogli
hen

�

Anderung der Halostruktur studie-

ren zu k

�

onnen. Denkbar einfa
he M

�

ogli
hkeiten bestehen darin, die Ges
hwindigkeitsvektoren

aller Kernteil
hen eines ausgew

�

ahlten Halos etwa zu halbieren oder aber umzukehren.

Diese

�

Anderungen der Teil
henges
hwindigkeiten wurden f

�

ur s

�

amtli
he Halos dur
hgef

�

uhrt,

die im vergangenen Abs
hnitt bereits diskutiert wurden. Die Simulationen, aus denen die ent-

spre
henden Halos stammen, wurden jeweils mit v

�

ollig identis
hen numeris
hen und kosmo-

logis
hen Parametern wiederholt. Die einzige

�

Anderung der jeweils ersten Simulation besteht

darin, die Ges
hwindigkeiten v

K

der Kernteil
hen gem

�

a�

v

K

�!

1

2

v

K

(4.33)

zu ver

�

andern. In der jeweils zweiten Simulation wird ledigli
h die Ersetzung

v

K

�! �v

K

: (4.34)
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in dem zu untersu
henden Halo vorgenommen.

Die Auswirkungen der ge

�

anderten Anfangsbedingungen auf die Di
htepro�le sind in den

Abbildungen 4.25 und 4.26 dargestellt. Die Erste davon zeigt die Pro�le jener Halos, die

si
h als merger-dominiert herausgestellt haben:

�

Uberras
henderweise werden die Pro�le der

Halos, insbesondere in den zentralen Regionen, trotz der ni
ht unwesentli
hen Eingri�e in

die Anfangsbedingungen nur in sehr geringem Ma�e beein
usst. Dieses Ergebnis stellt man

�

ubereinstimmend in jedem der ausgew

�

ahlten Halos fest. Au
h bei den akkretions-dominierten

Halos sind nur sehr geringe Ver

�

anderung der Pro�le festzustellen (Abbildung 4.26). Ledigli
h

in zwei F

�

allen ist hier ein signi�kanter Ein
uss erkennbar: Das zweite Pro�l in der linken

Spalte von Abbildung 4.26 hat urspr

�

ungli
h eine logarithmis
he Steigung von � = �0:41.

Dieser Wert

�

andert si
h dur
h die Halbierung der Ges
hwindigkeiten v

K

auf immerhin � =

�0:95. Bei einer Umkehrung der Ges
hwindigkeitswerte hingegen 
a
ht das Pro�l wieder ab

auf einen Wert von � = �0:69.

13

Au�allend ist denno
h, dass es si
h bei diesem Halo um

denjenigen mit dem geringsten Di
htegradienten �

orig

aller urspr

�

ungli
hen Halos handelt. Bei

den anderen F

�

allen ist jedo
h keine Abh

�

angigkeit dergestalt erkennbar, dass ein urspr

�

ungli
h


a
heres Di
htepro�l zu einem gr

�

o�eren Ein
uss der ver

�

anderten Anfangsbedingungen f

�

uhrte.

Desweiteren liegt bei diesem Halo ein sehr hohes Kern/Halo-Massenverh

�

altnis von m=M �

0:097 vor; dies ist umso interessanter, als au
h bei dem zweiten Halo, das eine signi�kante

�

Anderung von � erleidet, eine hoher Wert dieses Verh

�

altnisses vorliegt (konkrete Werte siehe

Tabelle 4.4). Der Verda
ht auf einen vorliegenden Trend wird jedo
h dadur
h ents
h

�

arft, dass

bei dem ersten der beiden Halos der tolerierbare Wert von j�j

�

ubers
hritten wird und zwar

bei der (v ! 1=2v)-Re-Simulation, wohingegen im Falle des zweiten Halos der Wert von j�j

unterhalb des ,,erlaubten" liegt | und dies bei der (v! �v)-Re-Simulation. Die Parameter

� und m=M sind in Tabelle 4.4 zusammengestellt.

In ledigli
h 12 von 24 Re-Simulationen nimmt der logarithmis
he Di
htegradient ab - wenn

au
h in geringem Ma�e. Bei der (v !

1

2

v)-Re-Simulation ist dies viermal der Fall, bei

der (v ! �v)-Simulation a
htmal. Dieselbe Aufteilung ergibt si
h zwis
hen merger- und

akkretionsdominierten Halos: Die Pro�le der Ersteren werden in 4 F

�

allen 
a
her, die der

13

Wann ist eine

�

Anderung von � ,,signi�kant"? Hier liegt folgende vereinfa
hende

�

Uberlegung zugrunde:

Jeder radiale Bin des Di
htepro�ls enth

�

alt 200 Teil
hen. Die Bin-L

�

ange sei nun ni
ht als dur
h die Teil
henzahl

de�niert angenommen sondern dur
h den radialen Abstand vom Zentrum. Die Teil
henzahl betra
hte man

dann als normalverteilte Zufallsgr

�

o�e. Damit ist eine relative Di
htes
hwankung im Zentrum von ��

200

=

�

p

200=200 = �0:07 tolerierbar. Dies gilt ebenso f

�

ur den zweiten Bin. Der maximale statistis
h tolerierbare

Di
hteunters
hied zwis
hen dem innersten und dem zweiten Me�punkt ist damit

��

max

= (1 + �

200

)�(r

1

)� (1� �

200

)�(r

2

): (4.35)

Die maximale Di�erenz in der logarithmis
hen Skala ist entspre
hend

�

log

�

max

= log

�(r

1

)

�(r

2

)

+ log

1 + �

200

1� �

200

� �

log

�+ 0:06: (4.36)

Dabei ist �

log

� der logarithmis
he Di
hteunters
hied der beiden innersten Bins im urspr

�

ungli
hen Halo. F

�

ur

den minimalen statistis
h begr

�

undbaren logarithmis
hen Di
hteunters
hied erh

�

alt man in ganz analoger Weise

�

log

�

max

� �

log

�� 0:06: (4.37)

Somit gilt f

�

ur die tolerierbaren Grenzwerte �

max

und �

min

des logarithmis
hen Di
htegradienten

�

min=max

�

log(�(r

1

)=�(r

2

))� 0:06

log(r

1

=r

2

)

: (4.38)
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�

orig

�

min

=�

max

�

v!

1

2

v

�

v!�v

m=M � h

merger-dominiert

1.01 0.83/1.18 1.07 1.03 1.7% 0.7 0.50

1.26 1.09/1.43 1.19 1.22 1.6% 0.7 0.50

1.10 0.93/1.27 1.10 1.12 3.4% 0 0.50

0.98 0.80/1.16 1.05 0.82 3.0% 0 0.50

1.04 0.87/1.21 1.09 1.02 4.6% 0 0.65

0.77 0.58/0.95 0.78 0.64 4.1% 0 0.50

akkretions-dominiert

0.93 0.75/1.10 0.81 0.85 7.0% 0.7 0.50

0.92 0.74/1.09 0.87 0.90 7.8% 0.7 0.65

0.41 0.22/0.60 0:95

�

0.69 9.7% 0.7 0.50

1.22 1.05/1.39 1.12 0:96

�

8.3% 0 0.50

0.94 0.77/1.11 0.96 0.88 7.4% 0 0.65

0.60 0.42/0.84 0.61 0.67 7.0% 0.7 0.65

Tabelle 4.4: Zentrale Di
htegradienten der diskutierten (re-simulierten) Halos. �

orig

ist der zentrale

Di
htegradien des urspr

�

ungli
hen Halos. �

max

sowie �

min

sind die maximalen bzw. minimalen Werte

von �, die statistis
h tolerierbar sind. �

v!1=2v

ist der tats

�

a
hli
he zentrale Di
htegradient in der Re-

Simulation mit halbierten Ges
hwindigkeiten der Kernteil
hen; �

v!�v

steht f

�

ur die Re-Simulation

mit konvertierten Ges
hwindigkeiten; m=M ist das Massenverh

�

altnis von Kern und gesamten Halo,

� und h sind die Vakuum-Energiedi
hte sowie die Expansionsrate der zu Grunde liegenden Modelle.

Au�er in den beiden mit einem * gekennzei
hneten F

�

allen variieren die Steigungen innerhalb der

statistis
hen Fehlergrenze. Bei den beiden au�allenden Halos handelt es si
h um diejenigen mit den

h

�

o
hsten Kern/Halo-Massenverh

�

altnissen.

letzteren wiederum in 8. Die Aussagekraft einer Statistik hierf

�

ur leidet nat

�

urli
h an der

relativ geringen Anzahl von Fallbeispielen.

Die Kerne der ,,neuen", in den Re-Simulationen gebildeten Halos enthalten nur no
h

zum Teil die Materie, die si
h urspr

�

ungli
h in den Zentren befand. Dies wurde in den

Re-Simulationen von je vier merger- und akkretionsdominierten Halos untersu
ht. Bei den

merger-dominierten Halos ist in s

�

amtli
hen F

�

allen 15-20% der urspr

�

ungli
hen Kernmaterie

au
h na
h der Re-Simulation in den Zentren zu �nden. Dabei ist kein Unters
hied hinsi
htli
h

der Art der Re-Simulation (1=2v

K

oder �v

K

) festzustellen. Bei den akkretionsdominierten

Halos, deren Kernmaterie bei hoher Rotvers
hiebung in der Umgebung nur eines Di
htema-

ximums lokalisiert ist, betr

�

agt der Anteil der Materie, die in den Zentren verharrt deutli
h

h

�

oher, n

�

amli
h zwis
hen 23% und 35%. Einen

�

Uberbli
k

�

uber diese Werte vers
ha�t Tabelle

4.5.

Jedo
h s
heint die M

�

ogli
hkeit nunmehr ausges
hlossen zu sein, dass mit einer Modi�ka-

tion der Anfangsbedingungen von der hier bespro
henen Art eine Ver

�

anderung der zentralen

Di
hte zu erzielen ist. Eine L

�

osung des ,,
usp"-Problems ist auf diesem Wege mithin ni
ht zu

errei
hen. Dies liefert einen weiteren Hinweis darauf, dass die Struktur Dunkler Halos gene-

rell stabil ist gegen ver

�

anderte Anfangsbedingungen, so wie si
h dies bereits in einer Vielzahl

von Arbeiten herausgestellt hat (Cole & La
ey, 1996, NFW96, Ghigna et al., 2000). Der

bereits angespro
hene Prozess der violent relaxation ist o�ensi
htli
h e�ektiv genug, um die

ger

�

anderten Anfangsbedingungen wett zu ma
hen und jegli
he Information

�

uber den Zustand
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v!

1

2

v v! �v � h

merger-dominiert

17% 15% 0.7 0.50

15% 13% 0.7 0.50

18% 16% 0 0.50

15% 18% 0 0.50

akkretions-dominiert

23% 29% 0.7 0.50

34% 26% 0.7 0.65

31% 27% 0.7 0.50

26% 34% 0 0.65

Tabelle 4.5: Anteil der urspr

�

ungli
hen Kernmaterie, die na
h der Re-Simulatione wieder im Zentrum

ist. Dargestellt sind die Werte f

�

ur je vier merger- und akkretionsdominierte Halos. Es zeigt si
h keine

Abh

�

angigkeit von der Art der Re-Simulation; wohl aber ist der Anteil bei akkretionsdominierten Halos

gr

�

o�er als bei merger-dominierten.

des primordialen Universums aus der Halostruktur auszul

�

os
hen. Sollten si
h in Zukunft die

bislang erzielten Beoba
htungsergebnisse best

�

atigen, na
h denen die zentralen Gebiete Dunk-

ler Halos einen konstanten Di
hteverlauf haben, so muss die Ursa
he daf

�

ur o�ensi
htli
h in

Prozessen gesu
ht werden, die

1.) bei geringerer als primordialer Rotvers
hiebung statt�nden,

2.) lokal begrenzt innerhalb eines kollabierenden (oder kollabierten) Objektes ablaufen und

3.) m

�

ogli
herweise gasdynamis
her Natur sind.

Der Grund f

�

ur die ersten Punkt ist s
hli
ht, dass si
h bei keiner Arbeit inklusive der vor-

liegenden eine zwingende Ab

�

angigkeit der Struktur Dunkler Halos von den bei hoher Rot-

vers
hiebung de�nierten Anfangsbedingungen herausgestellt hat. Der zweite Punkt ist eine

konsequenz des Ersten, denn ab dem Zeitpunkt des ,,turnarounds", d.h. der Abkopplung der

Materie eines begrenzten Raumgebietes von der Hubble-Expansion, ist das Objekt im wesent-

li
hen als isoliertes System anzusehen. Der einzige Ein
uss von ,,au�erhalb" ges
hieht nur

dur
h die Wirkung des Gezeitenfeldes anderer Objekte. Hiervon ist jedo
h keine Wirkung auf

das r

�

aumli
h sehr gering ausgedehnte Zentrum eines Dunklen Halos zu erwarten.

�

Uber den 3.

Punkt, den Ein
uss gasdynamis
her Prozesse, l

�

a�t die vorliegende Arbeit keine Aussagen zu,

da hier auss
hlie�li
h sto�freie Simulationen dur
hgef

�

uhrt wurden. Au
h wenn bisher einige

Versu
he fehlges
hlagen sind, Gas f

�

ur die beoba
hteten Di
hten verantwortli
h zu ma
hen,

kann es denno
h ni
ht sls Tr

�

ager eines E�ektes ausges
hlossen werden, der 
a
hen Pro�le er-

kl

�

aren k

�

onnte. Ebenso kann weiterhin die no
h immer ungekl

�

arte Natur der Dunklen Materie

einen Weg zur L

�

osung des Problems bereiten.
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Abbildung 4.25: Verglei
h der Di
htepro�le der re-simulierten merger-dominierten Halos. In jedem

Teilbild sind die Pro�le eines urspr

�

ungli
hen und die der jeweils entspre
henden Halos aus den modi-

�zierten Simulationen

�

ubereinander geplottet. Es ist keine signi�kante Ver

�

anderung der Di
htepro�le

dur
h die ver

�

anderten Teil
henges
hwindigkeiten auszuma
hen.
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Abbildung 4.26: Wie Abbildung 4.25, hier jedo
h f

�

ur die akkretionsdominierten Halos. Der Ein
uss

der ver

�

anderten Anfangsbedingungen ist hier ledigli
h in 2 F

�

allen signi�kant (Reihe 2, 1. und 2. Spalte.,

siehe Tabelle 4.4).



Kapitel 5

Zusammenfassung und Ausbli
k

Zentraler Gegenstand der vorliegenden Arbeit war die Frage, inwieweit dur
h lokale Ver

�

an-

derungen der kosmologis
hen Anfangsbedingungen ein Ver

�

anderung der innersten Struktur

Dunkler Halos zu errei
hen ist. Die Motivation hierzu bestand in einer o�ensi
htli
hen Diskre-

panz zwis
hen Theorie und Beoba
htung: W

�

ahrend in numeris
hen Simulationen zahlrei
her

Autoren

�

ubereinstimmend Dunkle Halos mit singul

�

aren Di
htepro�len auftreten, beoba
h-

tet man in der Natur Rotationskurven von galaktis
hen S
heiben, die auf zentrale Regionen

konstanter Di
hte hindeuten. Um diese Frage zu untersu
hen wurde eine Reihe numeris
her

Re
hnungen dur
hgef

�

uhrt, mit denen im Rahmen eines Cdm-Modelluniversums die Entste-

hung und Entwi
klung Dunkler Halos simuliert wurde.

Der numeris
he N-Body-Code, wie er zu Beginn dieser Arbeit vorlag, wurde innerhalb der

Arbeitsgruppe bereits seit l

�

angerem f

�

ur Simulationen auf galaktis
hen und subgalaktis
hen

Skalen verwendet, und war mithin auf diesem Gebiet zur gen

�

uge getestet. F

�

ur kosmologis
he

Simulationen war er bis dahin jedo
h ni
ht geeignet, da er nur f

�

ur ein statis
hes Simulati-

onsvolumen ausgelegt war. Der Code wurde deswegen um die F

�

ahigkeit erweitert, einem

mitbewegten Koordinatensystem | und so der Expansion des Universums | Re
hnung zu

tragen. Dabei wurde au
h die M

�

ogli
hkeit variabler kosmologis
her Parameter 
;� und H

0

ber

�

u
ksi
htigt, mit der physikalis
h gere
htfertigten Eins
hr

�

ankung 
 + � = 1. Der so mo-

di�zierte Code fand mittlerweile Verwendung bei weiteren Projekten der Theoriegruppe am

Max-Plank-Institut f

�

ur Astronomie.

Die Verbindung des Tree
odes mit der Spezial-Hardware Grape erm

�

ogli
ht eine sto�freie

Simulation von 125000 Teil
hen innerhalb 10-14 Stunden. Um mit dieser f

�

ur kosmologis
he

Simulationen relativ geringen Anzahl von Teil
hen denno
h eine brau
hbare Massenau


�

osung

einzelner Dunkler Halos zu errei
hen, ist es n

�

otig, das Simulationsvolumen verh

�

altnism

�

a�ig

klein zu w

�

ahlen. So erh

�

alt man in einem kubis
hen Simulationsvolumen von 1 Mp


3

Halos

mit immerhin bis zu N � 4 � 10

4

Teil
hen. Dies entspri
ht einer Massenau


�

osung von

1:7�10

5

�9:4�10

5

M

�

pro Testteil
hen. Auf diese Weise konnten in guter

�

Ubereinstimmung

die singul

�

aren Di
htepro�le rekonstruiert werden, wie sie in den numeris
hen Arbeiten u.a.

von Navarro et al. (1996b, 1997) gefunden wurden. Die geringf

�

ugigen Abwei
hungen in Form

zu 
a
her Pro�le in den

�

au�eren Regionen sind einer Aufkl

�

arung wert. Es ist denkbar, dass

dies ein numeris
her E�ekt zu kleiner Simulationsvolumina ist. In der vorliegenden Arbeit

wurde diese Frage jedo
h als zweitrangig betra
htet, da sie den eigentli
hen Gegenstand |

die Formation der zentralen Gebiete | ni
ht unmittelbar ber

�

uhrt.

Die gezwungenerma�en kleine Wahl des Simulationsvolumens von 1 Mp
 birgt die Gefahr,
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dass die Wirkung des gro�skaligen Gezeitenfeldes auf einen in der Entstehung begri�enen Halo

nur unzurei
hend ber

�

u
ksi
htigt wird. Dies ist jedo
h einem unmittelbarem Test zug

�

angli
h,

denn die Dunklen Halos erhalten ihren Drehimpuls im Wesentli
hen dur
h die Wirkung des

Gezeitenfeldes w

�

ahrend ihrer fr

�

uhen Entwi
klung (Æ < 1). Die Spinparameter der hier simu-

lierten Halos zeigen eine Verteilung, die si
h mit der von anderen Autoren

�

ubereinstimmend

gefundenen sehr gut de
kt. Das Simulationsvolumen kann somit als hinrei
hend gro� era
htet

werden.

Die kosmologis
hen Anfangsbedingungen gen

�

ugten den Kriterien, wie sie dur
h das Cdm-

Standardmodell und seiner Parameter vorgegeben sind. Hierf

�

ur wurde der publi
 domain


ode Grafi
 von E. Berts
hinger (Ma & Berts
hinger (1995)) verwendet. Dieser bere
hnet

mit Hilfe des Zel'dovi
h-Verfahrens eine zuf

�

allige Teil
henverteilung, das den statistis
hen

Anforderungen des primordialen Di
htefeld gen

�

ugt.

Die aus den Simulationen resultierenden Dunklen Halos wurden zun

�

a
hst auf einige grund-

legende Eigens
haften hin untersu
ht. Die Konzentrationsparameter zeigten hierbei eine lei
h-

te Massenab

�

angigkeit in

�

Ubereinstimmung mit NFW. Die Werte lagen jedo
h generell

�

uber

denen von NFW, was mit den etwas zu 
a
hen Di
htepro�len in den Au�enberei
hen zu be-

gr

�

unden ist. Die zentralen Regionen hingegen erwiesen si
h wie erw

�

ahnt als konsistent mit

NFW. Es zeigte si
h keinerlei Abh

�

angigkeit der zentralen Di
htegradienten von den kosmologi-

s
hen Parametern. Die geringe Anzahl hinrei
hend aufgel

�

oster Halos steht einer zuverl

�

assigen

statistis
hen Aussage hier

�

uber allerdings im Wege.

Es wurde dann untersu
ht, ob es einen einfa
h zu formulierenden Zusammenhang gibt

zwis
hen der Materie in den Halozentren bei z = 0 | der ,,Kernmaterie" | und dem pri-

mordialen Di
htefeld. Dabei wurde zwis
hen zwei Klassen von Halos unters
hieden: Sol
hen,

in deren Entstehung die komplexe Dynamik von ,,equal mass mergern" eine Rolle spielte,

und sol
hen, die ledigli
h der einfa
heren Dynamik kontinuierli
her Akkretion ausgesetzt wa-

ren. Es zeigte si
h, dass in beiden F

�

allen mit hoher Signi�kanz die Kernmaterie aus lokalen

Maxima des primordialen Di
htefeldes stammt. Bei den merger-dominierten F

�

allen �ndet

si
h die Kernmaterie bei hoher Rotvers
hiebung stets auf mindestens zwei mehr oder minder

deutli
h getrennte Gebiete verteilt, in denen die Di
hte lokal maximal ist. Diese Gebiete

stellen gewisserma�en die ,,Geburtsst

�

atten" der Vorl

�

auferhalos dar, die im Laufe der kosmi-

s
hen Entwi
klung vers
hmelzen. Die di
hten Zentren der Vorl

�

auferhalos bleiben dabei im

wesentli
hen stabil und bilden na
h der Relaxation des neuen Halos dessen Zentrum. Die

Kernmaterie akkretionsdominierter Halos stammt in allen untersu
hten F

�

allen aus genau ei-

nem zusammenh

�

angendem Gebiet, das ebenfalls mit einem lokalen Di
htemaximum identis
h

ist. Der fr

�

uhe Kollaps in diesem Gebiet erzeugt den Kern des Protohalos, der bis z = 0

diese Position behauptet, unbehelligt dur
h den etwaigen Einfall des kompakten Kerns eines

Vers
hmelzungspartners. Die Skalen, auf die si
h die lokalen Di
htemaxima beziehen, ri
hten

si
h na
h der r

�

aumli
hen Verteilung der Kernmaterie im primordialen Universum.

Auf diese Weise kann die Kernmaterie mit ausgezei
hneten Regionen des fr

�

uhen Universums

in Verbindung gebra
ht werden. Dies re
htfertigt seinerseits eine lokal begrenzte (versu
hswei-

se) Umverteilung der Kernmaterie im Phasenraum. Im Falle einer willk

�

urli
hen r

�

aumli
hen

Verteilung der Kernmaterie im fr

�

uhen Universum w

�

are eine sol
her Eingri� ni
ht zu re
ht-

fertigen, sofern er nur die Gebiete betre�en soll, der die Kernmaterie enth

�

alt. In zwei ,,Ver-

su
hsreihen" wurden nun mit ver

�

anderten Bedingungen die Simulationen wiederholt, aus

denen die betra
hteten Halos stammen. In einer ersten Reihe wurden die Ges
hwindigkeiten

Kernteil
hen bei hoher Rotvers
hiebung in willk

�

urli
her Manier halbiert. In einem zweiten

Versu
h wurden die Ges
hwindigkeiten der Kernteil
hen umgekehrt. S

�

amtli
he kosmologi-
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s
hen und numeris
hen Parameter blieben im Verglei
h zu den urspr

�

ungli
hen Simulationen

unver

�

andert. Beide Male stellte si
h heraus, dass die hieraus entstandenen Halos von den

ver

�

anderten Bedingungen kaum beein
usst wurden | d.h. die zentralen Di
htegradienten

der Re-Simulierten Halos unters
hieden si
h ni
ht signi�kant von den ,,originalen" Halos.

Denno
h handelt es si
h bei der Materie in den ,,neuen" Zentren nur zum Teil um diejenige,

die si
h s
hon in den Zentren der urspr

�

ungli
hen Halos befand. Ein Unters
hied hinsi
ht-

li
h der Art der Re-Simulation ist ni
ht festzustellen, wohl aber hinsi
htli
h des Halo-Typs:

Bei den merger-dominierten Halos landen typis
herweise 15-20% der Kernmaterie au
h im

re-simulierten Halozentrum, bei den akkretionsdominierten sind es dagegen 25-35%.

Als ents
heidende Konsequenz dieser Arbeit ist festzustellen, dass der E�ekt der heftigen

Relaxation o�ensi
htli
h in der Lage ist, weitgehend unabh

�

angig von den kosmologis
hen An-

fangsbedingungen f

�

ur ein universelles Di
htepro�l Dunkler Halos zu sorgen. Dem Problem der

zu hohen Di
hten in den Halozentren ist auf diese Weise ni
ht beizukommen. Ebenso l

�

a�t die-

ses Ergebnis einmal mehr die M

�

ogli
hkeit unwahrs
heinli
h ers
heinen, dass ein R

�

u
ks
hluss

von der Struktur Dunkler Halos auf das fr

�

uhe Universum m

�

ogli
h ist.
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Anhang A

Free-Streaming Skalen

Relativistis
he Teil
hen in einem kollisionsfreienMedium k

�

onnen ungehindert aus

�

uberdi
hten

Regionen heraus str

�

omen und auf diese Weise Di
htest

�

orungen gl

�

atten. Die Skalen, auf denen

dieser sog. free-streaming-E�ekt wirksam ist, wird hier abges
h

�

atzt. I
h folge dabei der

Methode von Kolb & Turner (1990).

Die free-streaming (Fs-)Skala �

FS

entspri
ht gerade der mittleren Distanz, die ein betra
h-

tetes Teil
hen vom Zeitpunkt seiner Entkopplung an zur

�

u
klegen kann, also

�

FS

(t) =

Z

t

t

i

v(t

0

)

R(t

0

)

dt

0

(A.1)

Da ab dem Zeitpunkt des Materie-Strahlungs-Glei
hgewi
htes t

eq

Jeans-Instabilit

�

aten in der

Dunklen Materie auftreten k

�

onnen, interessiert uns die Fs-Skala zu ebendiesem Zeitpunkt.

Zudem spalten wir das Integral auf in je eines f

�

ur die Zeit vor und na
h t

nr

, wobei die Teil
hen

zum Zeitpunkt t

nr

ni
ht-relativistis
h werden.

�

FS

�

Z

t

nr

0




R(t

0

)

dt

0

+

Z

t

eq

t

nr

v(t

0

)

R(t

0

)

dt

0

(A.2)

Die N

�

aherung besteht darin, f

�

ur die gesamte relativistis
he Phase den konstanten Wert 


anzunehmen. Da Neutrinos etwa t

i

� 1 s � t

nr

na
h dem Urknall entkoppeln, ist t

i

= 0

gesetzt. Der Impuls p eines frei fallenden Teil
hens im expandierenden Universum erleidet

eine Rotvers
hiebung gem

�

a� p / R

�1

. Das bedeutet im ni
ht-relativistis
hen Falle v / R

�1

.

Wir erhalten damit

�

FS

�

Z

t

nr

0


dt

0

R(t

0

)

+

Z

t

eq

t

nr

R

nr

R

2

(t

0

)

dt

0

(A.3)

=

Z

t

nr

0


dt

0

t

01=2

+

Z

t

eq

t

nr

R

nr

t

0

dt

0

(A.4)

= 2


t

nr

R

nr

+

Z

t

eq

t

nr

R

nr

t

0

dt

0

: (A.5)

Dabei wurde in A.4 und A.5 R(t) / t

1=2

verwendet. Mit t = t

nr

(R=R

nr

)

2

ergibt si
h s
hlie�li
h

�

FS

�


t

nr

R

nr

�

2 + ln

�

t

eq

t

nr

��

: (A.6)
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Abbildung A.1: Free-Streaming Massen (d.h. die Massen innerhalb der entspre
henden Fs-Skalen)

von Neutrinos mit hypothetis
hen Massen im Berei
h von m

�

= (6 : : : 50) eV sowie Wimps im Mas-

senberei
h m

X

= 10 Mev. . . 100 GeV.

Eine Teil
hensorte X wird ni
htrelativistis
h, sobald seine Temperatur T

X

kleiner wird als

m

X




2

=3k

B

, wobei eine s
hwa
h we
hselwirkende Teil
hensorte eine geringere Temperatur als

ein Photonengas hat (T

X

< T ). Mit Hilfe von T / R

�1

/ t

�1=2

erh

�

alt man dann Ausdr

�

u
ke

f

�

ur t

nr

und R

nr

:

t

nr

� 1:2 � 10

7

�

keV

m

X

�

2

�

T

X

T

�

2

(A.7)

R

nr

� 7:1 � 10

�7

�

keV

m

X

��

T

X

T

�

(A.8)

Weiter seien ohne Herleitung die Beziehungen

t

eq

t

nr

=

�

m

X

17(


0

h

2

)(T

X

=T )eV

�

2

; (A.9)

sowie T

�

=T = (4=11)

1=3

(f

�

ur Neutrinos) angegeben.

F

�

ur Neutrinos mit der Massem

�

= 10eV erh

�

alt man damit eine Fs-Skala von �

FS

� 40 Mp


und entspre
hend eine Masse von M

FS

� 3� 10

16

M

�

. Zu einem s
hwa
h we
hselwirkenden

Fermion - f

�

ur diese Teil
hen ist die Herleitung g

�

ultig

1

- mit einer Masse von 1 Gev dagegen

geh

�

ort eine Fs-Skala von nur �

FS

� 5 p
 und damit eine Masse von M

FS

� 10

�5

M

�

(siehe

1

ledigli
h T

X

=T bedarf einer geringen Korrektur
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Abb. A). Dies erkl

�

art, warum Kalte Dunkle Materie (mit WIMPs als Massetr

�

agern) keinen

merkli
hen free-streaming E�ekt verursa
hen.
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