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Erstellung einer Galaxienhaufen-Stichprobe
auf Grundlage eines tiefen photographischen Datensatzes

Galaxienhaufen sind die groften gravitativ gebundenen Strukturenim Universumund eignen sich
daher fur einegrof3e Anzahl kosmologisch relevanter Untersuchungen. Mit der Verfligbarkeit grofRer
Tdeskopeder 8..10 m-Klasse sait jlngster Vergangenheit besteht erstmals eine effiziente Mdglich-
keit, entfernte Haufen be z > 0,5 systematisch zu untersuchen. Diese Studien erfordern jedoch
groRe und wohldefinierte Galaxienhaufen-Stichproben, die bisher nur in begrenztem Umfang
verflgbar sind.

Fir die erforderliche Erstelung eines neuen Kataloges wird ein einzigartiger, homogener und
tiefer photographischer Datensatz verwandt. Dieser Uiberdeckt e ne zusammenhangende Flache von
22,7 ° in drei Farben und erreicht Vollstandigkeitsgrenzen von b, = 24,8™, re = 23,4™ und
iy = 21,8™ Die Haufensuche wird mittels eines neu entwicketen Algorithmus durchgefiihrt, der die
Detektionsgrenze fr jeden Suchdurchgang auf Basis statistischer Berechnungen ableitet. Untersu-
chungen an simulierten Daten fihren zu der Auswahl eines optimierten Parametersatzes und belegen
darUber hinaus die Leistungsfahigkeit dieses Verfahrens.

Die neue Galaxienhaufen-Stichprobe umfaldt insgesamt 483 Kandidaten, von denen 173 eine
geschétzte Rotverschiebung z, > 0,5 aufweisen. Eine Tdlgtichprobe erhthter Detektionssignifikanz
enthalt 296 Eintrage, darunter 63 hochrotverschobene. Die vorliegende Arbeit umfaldt somit die
gegenwartig grofte und homogenste Stichprobe optisch sdektierter Galaxienhaufen flr diesen
Rotverschiebungsbereich. Daher ist dieser Haufenkatal og eine herausragende Grundlage sowohl fir
statistische Analysen der grof3skaligen Struktur im Universum als auch fir detaillierte Untersu-
chungen des BUTCHER-OEMLER-Effektes.

Compilation of a sample of clusters of galaxies
based on a deep photographic data set

Clusters of galaxies arethelargest gravitationally bound structuresin the universe, making them
valuable probes for a variety of cosmological studies. The increasing humber of 8-10 m-class
telescopes enables us for the first time to efficiently carry out systematic investigations of distant
clustersat z > 0,5. However, these studies require large well-defined samples of clusters, which are
currently rare.

In order to compileanew cluster catal og a unique, homogeneous, and deep photographic data set
is used. It covers an area of 22,7 o° in three passbands and reaches completeness limits of
b, =24,8" r. = 23,4"and i = 21,8™. Thesearch for galaxy clustersis donewith a newly developed
algorithm, which optimizes the detection limit for each run based on statistical calculations. Ap-
plications of this algorithm to simulated data lead to the sdection of the most suitable parameters
and verify the method's efficiency.

The resulting new sample contains 483 cluster candidates, including 173 at estimated redshifts
Z > 0.5. A subsamplewith increased detection significance consists of 296 entries, of which 63 are
at high redshifts. The present work contains the largest and most homogeneous sample of
optically-sdected clusters currently available for this redshift range. Thus this catalog provides an
outstanding basis both for statistical investigations of the large scale structure of the universe and
for detailed analyses of the BUTCHER-OEMLER-€ffect.
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1 Einleitung

Die Schwingen darf ich selbstgewi entfalten,
Nicht fUrcht' ich ein Gewdlbe von Kristall,
Wenn ich des Athers blauen Dunst zerteile
Und nun empor zu Sternenweiten eile,

Tief unten lassend diesen Erdenball.

Giordano Bruno

1.1 Diegrof3raumige Struktur des Universums

Die Untersuchung der Struktur des Universums auf grof3en Skalen ist ein bedeutendes
Werkzeug fur die Beantwortung verschiedener kosmologischer Fragen, deren Spektrum
von der raumlichen Verteilung der Materie Uber den Antell der unsichtbaren Materie bis
zum Ursprung und der Entwicklung des Universums reicht. Ziel dieser Studien ist ein
vertieftes theoretisches Verstéandnis der Kosmologie, wozu sowohl die Eingrenzung des
Weltmodells, welches die beste Beschreibung der Beobachtungen erlaubt, als auch die
Ableitung der grundlegenden Parameter dieses Modells gehdren.

Der fundamentale Charakter der grof3skaligen Struktur fur kosmologische Untersu-
chungen ist in der langsamen Entwicklung derselben begriindet, da Objekte selbst fur
typische Geschwindigkeiten von ~10° knvs nur rund 10 h™* Mpc in einer HUBBLE-Zeit
zurticklegen konnen. Aus diesem Grund sind Galaxienhaufen die gréften Einheiten, welche
noch virialisiert sein kénnen, wahrend noch grof3ere Strukturen unmittelbar die Signatur
des jungen Universums zeigen. Der grol3skalige Aufbau des Universums erlaubt es somit,
Rickschlusse auf die Strukturbildung und -entwicklung zu ziehen.

Das Universum ist auf allen bisher untersuchten Skalen, welche von Galaxien (~kpc)
Uber Galaxienhaufen (~Mpc) bis zu Superhaufen (=10 Mpc) reichen, strukturiert [7]. In der
Abbildung 1.1 ist beispielhaft die projizierte Verteilung der Galaxien bis etwa zur 19™ [ 78]
dargestellt, die einen Eindruck von der grof3raumigen Struktur vermittelt. Ein Verfahren
der Strukturanalyse basiert auf der Beobachtung der raumlichen Vertellung der Galaxien.
Hier sind alerdings ausgedehnte Durchmusterungen erforderlich, welche mehrere tausend
Rotverschiebungen ermitteln, um Zugang zu ausreichend grof3en Volumina und somit
Skalen zu erhalten. Diese Untersuchungen zeigen eine blasen- oder schwammartige Ver-
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1 Einleitung

Abb.1.1: DieVertelung der Galaxien in der nordlichen (links)

und der slidlichen galaktischen Hemisphére (rechts)
bis etwazur 19™ [78]. Das galaktische Zentrumist in
der Mitte, | = 90° jewells unten.

teilung der Galaxien um grof3e, leere Gebiete (Voids) mit typischen Ausdehnungen von
50 h* Mpc [18].

Ein aternativer Ansatz der Strukturanalyse beruht auf der Untersuchung reicher Gala-
xienhaufen, die sich als Indikatoren fur die groRraumige Struktur bis etwa 100 h™* Mpc
eignen, da sie die Dichtemaxima der Galaxienverteilung widerspiegeln. Galaxienhaufen
haben dabei gegentiber individuellen Galaxien den Vortell, dal3 sie eine grof3e Anzahl von
Objekten zusammenfassen, so dal? der Analyseaufwand deutlich reduziert wird. Wichtige
Eigenschaften der Galaxienhaufen und daher Gegenstand der Untersuchungen sind hierbe
die Entwicklung der raumlichen Dichte mit der Zeit und die Tendenz noch gréR3ere Struktu-
ren zu bilden, wobel sich letztere z. B. durch eine Korrelationsanalyse beschreiben 1a03t.

Neben den Untersuchungen zur groraumigen Struktur des Universums sind Galaxien-
haufen auch fur die Analyse der Galaxienpopulation geeignet. Wesentlich ist hierfir die
elementare Eigenschaft der Haufen, dal3 sie Systeme aus vielen Objekten sind, welche alle
bei derselben Rotverschiebung liegen. Durch einen Vergleich der Merkmale mehrerer, bei
unterschiedlichen Rotverschiebungen liegender Galaxienhaufen ist es somit moglich, auf die
Entwicklung der Galaxien in Haufen mit der Zeit zu schlief3en.
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1.2 Der BUTCHER-OEMLER-Effekt

1.2 Der BUTCHER-OEMLER-Effekt

Dadie Haufengalaxien zu einem physikalischen System gehoren und daher die elementa-
re Eigenschaft aufweisen, ale bel der gleichen Entfernung zu liegen, eignen sich mehrere
Haufen bei unterschiedlichen Rotverschiebungen fur die Untersuchung von Entwicklungs-
effekten. Ein bedeutendes Beispiel der Entwicklung der Galaxienpopulation ist der
BUTCHER-OEMLER-Effekt, der die Anderung des Anteils blauer Galaxien in Galaxienhaufen
mit der Rotverschiebung und somit mit der Zeit beschreibt.

Bel der photometrischen Untersuchung von zunéchst zwei fernen Galaxienhaufen bel
z = 0,39 bzw. z = 0,46 fiel der im Vergleich zu nahen Haufen grof3e Anteil blauer Objekte
auf, dieaufgrund ihrer Farben als Spiralgalaxien identifiziert wurden[10]. Eine ausgedehnte
Studie an einer Gruppe von 33 Haufen im Bereich 0,003 < z < 0,54 zeigt einen deutlichen
Zusammenhang zwischen dem Anteil blauer Galaxien f; und der Rotverschiebung des
Haufens (s. Abbildung 1.2) [11]. Hierbel werden alle Galaxien der blauen Population
zugeordnet, deren B-V-Farbeim Ruhesystem umwenigstens 0,2™ blauer ist alsdie mittlere
Farbe friher HuBBLE-Typen (E und S0). Die Grolef; ist ndherungsweise ein Mal3 fur den
Anteil der Haufengalaxien, die sich in einer aktuellen Sternentstehungsphase befinden.
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Abb. 1.2:  Entwicklung des Anteils blauer Haufengalaxien mit
der Rotverschiebung flr kompakte (@) und irregulére
Galaxienhaufen (0) sowie Ubergangsformen (m)
[11].
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1 Einleitung

In der Abbildung 1.2 ist zu erkennen, dal3 kompakte Galaxienhaufen mit einer Rotver-
schiebung z < 0,075 eine dhnliche (f; = 0,03) und im Vergleich zum Feld deutlich rotere
Galaxienpopulation aufweisen. Ab z = 0,1 nimmt der Anteil blauer Galaxien mit der Rot-
verschiebung zu (durchgezogene Linie) und erreicht bei z = 0,5 etwa einen Wert von
fg = 0,25. Diese Beobachtung legt den Schiuf3 nahe, dal3 viele Galaxien friiher HUBBLE-
Typen, welche heutige Haufen dominieren, aus Galaxien mit einer signifikant grof3eren
Sternentstehung hervorgegangen sind.

Weiterfiihrende Untersuchungen, welche in einer ausfuhrlicheren Ubersicht in [22]
dargestellt werden, und hierbei insbesondere spektroskopische Beobachtungen, bestétigen
die Existenz einer blauen Objektpopulation in fernen Galaxienhaufen [19]. DarUber hinaus
fUhren diese Untersuchungen auch zu der Identifikation von drel spektroskopischen
Klassen der beobachteten blauen Objekte [20]:

«  Galaxien mit anhaltender Sternentstehung,
.  Galaxien mit aktiven Kernen und
«  E+A-Galaxien.

Die Bezeichnung der Objekte der dritten Gruppe beruht auf deren charakteristischem
Spektrum, das zwar BALMER-Absorptionglinien von A-Sternen aufweist, sonst jedoch dem
einer eliptischen Galaxie entspricht. Diese Spektren suggerieren einen vor so kurzer Zeit
(ca. 1 - 10° Jahren) abgeschlossenen Sternentstehungsausbruch, dai die O- und B-Sterne
bereits ausgebrannt sind, wahrend die jungen A- und F-Sterne zusammen mit alten K-
Riesen die Population dieser Galaxien dominieren.

Die spektroskopischen Beobachtungen von Haufen bei mittleren Rotverschiebungen
zeigen, dal3 die Aktivitét im Sinne anhaltender Sternentstehung oder erst vor kurzer Zeit
abgeklungener Sternentstehungsausbriiche weiter verbreitet ist, als die photometrischen
Untersuchungen alleine belegen: Offenbar weist kein Galaxienhaufen mittlerer Entfernung
eine aktive Population von Galaxien auf, die kleiner ~30 % ist [21]. Dartber hinaus weisen
die Spektren der meisten blauen Spiralgalaxien in den Haufen mittlerer Entfernung auch
Besonderheiten auf, die auf einen Sternentstehungsausbruch hinweisen [14]. Diese Eigen-
schaft unterscheidet sie einerseits von Spiralen im Feld und flhrt andererseits dazu, daid
Ausbrtiche von Sternentstehung in entfernten Galaxienhaufen 6fter beobachtet werden als
in heutigen Haufen.

Die Anderung der mittleren Zusammensetzung der Galaxienpopulation in Haufen mit
der Rotverschiebung weist unmittelbar auf eine dramatische Evolution hin, die etwain den
letzten 6 - 10° Jahren stattgefunden haben mulR. Umgebungseinfllisse sind offenbar wesent-
lich fUr diese Entwicklung, da sie bei Galaxien in reichen Haufen, jedoch weder in kleinen
Galaxiengruppen [3] noch in der Feldpopulation [12] auftritt. Ohne morphologische
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1.2 Der BUTCHER-OEMLER-Effekt

Informationen ist es allerdings nicht méglich, Uber die Natur der blauen Galaxien und damit
Uber deren Evolution Auskunft zu erhaten. Erst die mit dem korrigierten Hubble Space
Telescope (HST) durchgefiihrten Beobachtungen belegen, dal? ein bedeutender Anteil der
Galaxien in entfernten Haufen aus Spiralen und Mergern besteht, und weisen auf die
Bedeutung von Wechselwirkungen zwischen Haufengalaxien und deren Umgebung hin
[62].

Betrachtet man diese Ergebnisse im Kontext des Modells der hierarchischen Struktur-
entstehung [41, 42], so konnten bei Rotverschiebungen um z = 0,4 Galaxienhaufen be-
obachtet werden, die erst in der jingeren Vergangenheit aus mehreren kleinen Galaxien-
gruppen gebildet wurden. Diese jungen Systeme sind moglicherweise die ersten, die
massereich genug sind, um Wechselwirkungen zwischen den Haufenmitgliedern aus-
reichend wahrscheinlich zu machen, so dal3 der beobachtete Evolutionseffekt erstmals bei
diesen Rotverschiebungen auftritt. In diesem Bild hat der Evolutionsmechanismus bisz = 0
ausreichend Zeit zu wirken, so dal3 heutige Haufen sehr viel weniger blaue Galaxien
enthalten as die entfernten Systeme. Je nachdem welche kosmologischen Parameter und
welches Weltmodell zugrundegelegt werden, bleibt hierbel jedoch unklar, wie weit die
Strukturbildung bei mittleren Rotverschiebungen fortgeschritten ist. Somit bleibt die Frage
ungeklart, ob der erhdhte Antell blauer Objekte in den fernen Galaxienhaufen auf die
Bildung dieser Strukturen hinweist oder ob es bis zu diesem Zeitpunkt schon eine fort-
geschrittene Evolution gibt.

Ein wesentlicher Beitrag zur Beantwortung dieser Frage ist aus der Untersuchung einer
groéReren Stichprobe von Galaxienhaufen bei z > 0,5 zu erwarten, welche sich auf die
Populationsanderung in Abhangigkeit von der inneren Struktur der Haufen und deren
Rotverschiebung konzentriert. In diesen Untersuchungen mussen allerdings fur eine fun-
dierte Aussage die spektralen Energieverteilungen der Galaxien rekonstruiert werden, so
dal3 breitband-photometrische Beobachtungen nicht genligend Informationen liefern
konnen. Der effizienteste Ansatz die Populationen der Galaxienhaufen statistisch komplett
zu analysierenist die Multiband-Photometrie, die einen Satz mittelbreiter bis schmaler Filter
verwendet [8, 9, 82], der der Rotverschiebung der Galaxienhaufen angepaldt sein mul3, um
die erforderlichen spektralen Informationen zu ermitteln.

Die zu erwartenden Helligkeiten bei z ~ 1 kénnen anhand der hellsten elliptischen
HaufengalaxienimBereich0,4 < z< 0,5[8, 9, 22] und der K-Korrekturen [65] abgeschétzt
werden: R = 22,5 bzw. | = 21,0™. Wegen dieser geringen Helligkeiten der hellsten Objekte
in fernen Galaxienhaufen und der Notwendigkeit, die Rotverschiebungen vieler Haufen
spektroskopisch zu bestimmen, bevor diese mit der Multiband-Photometrie untersucht
werden kénnen, sind grof3e Studien allerdings erst mit den in jingster Zeit verfligbar
gewordenen Teleskopen der 8...10 m-Klasse durchzuftihren. Auch die erforderliche Anzahl
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1 Einleitung

von schmalband-photometrischen Aufnahmen ist fir diese umfangreiche Untersuchung
ohne die Nutzung groRRer Teleskope wie z. B. desESO Very Large Telescope (VLT) nicht
mit realistischem Beobachtungsaufwand zu gewinnen.

1.3 Existierende Galaxienhaufenkataloge

Die oben erwahnten Untersuchungen erfordern die Verfligbarkeit grof3er und wohldefi-
nierter Stichproben von Galaxienhaufen, welche einen moglichst grof3en Rotverschiebungs-
bereich abdecken. Die klassischen Arbeiten von G. O. Abell [1] sowie F. Zwicky und Mit-
arbeitern [89] decken etwa den halben Himmel ab, beruhen jedoch auf den photographi-
schen Platten des Palomar Observatory Sky Survey (POSS). Wegen der Datenbasisist die
Rotverschiebung dieser Durchmusterungen auf den Bereich bis z = 0,2 begrenzt. Um zu
groReren Rotverschiebungen zu gelangen, wurde von J. E. Gunn, J. G. Hoessel und J. B.
Oke [30] ein spezieller photographischer Datensatz verwandt, der mit drei verschiedenen
Teleskopen und in drel differierenden Spektralbereichen gewonnen wurde, wobel neben
direkten photographischen Aufnahmen teilweise auch Bildverstérkerréhren zum Einsatz
kamen. Mit maximal 71,5 o° homogener Daten decken diese Photoplatten einen sehr viel
kleineren Bereich des Himmels ab. Wegen des heterogenen Datensatzesist bel dieser Arbeit
alerdings die Homogenitét der Haufenstichprobe nicht gewahrleistet.

Die Galaxienhaufen dieser drel Arbeiten wurden jeweils durch visuelle I nspektion photo-
graphischer Datensétze gefunden. Wegen der subjektiven und u. U. auch schon innerhalb
eines Teams uneinheitlichen Kriterien ist das Auftreten von Auswahleffekten moglich,
welche die Homogenitét der entsprechenden Stichproben gefahrden. Schonin der stidlichen
Erweiterung des ABELL-Katalogs [2] wurde daher auf die Notwendigkeit hingewiesen,
objektive Methoden fir die Galaxienhaufensuche zu verwenden. Ein Zwischenschritt ist
hierbei die Analyse von Galaxien-Zahlungen in festen Zellen, die von S. A. Shectman [79]
mittels objektiver Kriterien durchgefiihrt wurde. Dadie hier zugrundeliegenden Zahlungen
alerdings wiederum durch visuelle Inspektion photographischen Datenmaterials erstellt
wurden, ist auch bei dieser Arbeit keine vollstandige Objektivitédt sichergestellt.

Erst mit der Verflgbarkeit grof3er elektronischer Datensétze, die sowohl auf digitalisier-
ten Photoplatten as auch auf Beobachtungen mit elektronischen Detektoren basieren
konnen, ist die Erzeugung einer vollstéandig von subjektiven Einfllissen befreiten
Galaxienhaufen-Stichprobe mdglich. Auch hier tritt wieder das Problem auf, dal3 die Daten
wegen der begrenzten Verflgbarkeit von Teleskopzeit einen Kompromifd zwischen der
abgedeckten Flache des Himmels und der Tiefe der Durchmusterung darstellen.

18



1.3 Existierende Galaxienhaufenkataloge

Gegenwartig existieren daher nur zwei objektive, auf Daten im sichtbaren Spektral-
bereich selektierte Kataloge von Galaxienhaufen, die einen grofRen Bereich des Himmels
(> 1000 o°) abdecken. Sowohl der APM-Haufenkatalog [16] as auch der Edinburgh-
Durham Cluster Catalog (EDCC) [53] basieren auf Galaxienlisten, die mittels automati-
scher Mel3maschinen und auf Grundlage einer grof3en Anzahl von Photoplatten erzeugt
wurden. Da die verwandten photographischen Daten aus derselben stdlichen Himmels-
durchmusterung mit einer Grenzgréi3e b, =~ 20,5™ stammen, ist die zugéngliche Rotver-
schiebung wiederum auf z < 0,2 beschrankt. Um zu grof3eren Rotverschiebungen gelangen
zu konnen, sind daher spezielle Datensétze erforderlich, die vorwiegend mit elektronischen
Detektoren gewonnen werden und deutlich tiefere Helligkeitsgrenzen erreichen als photo-
graphische Himmelsdurchmusterungen.

Die erste vollstéandig objektive und fur entfernte Galaxienhaufen konzipierte Durch-
musterung ist der Palomar Distant Cluster Survey (PDCS) [67], der auf funf jeweils rund
1 o° grof3en Feldern in der nordlichen Hemisphére basiert. Dieser Datensatz besteht aus
Beobachtungen in zwei Wellenlangenbereichen und erreicht Vollstandigkeitsgrenzen von
ca 23,8 imV-Band bzw. 22,5 im |-Band. Die fur den PDCS entwickelte Suchmethode
wurde auch auf die Daten des ESO Imaging Survey (EIS) angewandt [63, 64, 77], die vier
Bereiche aus zusammenhangenden CCD-Mosaiken mit einer Gesamtgrole von 14,4 o°
abdecken. Aufgrund variabler Beobachtungsbedingungen ist schon fiir ein einzelnesMosaik
keine vollsténdige Homogenitét schergestellt, wasim besonderen Mal3e auch fuir die Felder
untereinander zutrifft. Dieauf Grundlage der vier Mosaiken erstellten Galaxienlisten weisen
eine typische 80 %-V ollsténdigkeitsgrenze von i = 23" auf, die fur einen Teilbereich von
nur 2,0 o° verfligbaren V-Daten erreichen eine typische Grenze von 24™. Diese PDCS- und
El S-Haufenkataloge enthalten Erwartungswerte fir die Rotverschiebung der Kandidaten,
die der Suchalgorithmus aus den Objektpositionen sowie Helligkeitsinformationen ableitet
und die bisz = 1,2 (PDCS) bzw. z = 1,3 (EIS) reichen.

Ein weiterer, objektiv selektierter Haufenkatalog wurde auf Grundlage weiterer, tiefer
|-Daten von C. E. Lidman und B. A. Peterson [50] erzeugt, die eine aus 178 nicht zu-
sammenhangenden Teilbereichen bestehende Flache von 13 o° am sudlichen Himmel
untersuchten. Die mittlere Grenzhelligkeit fur eine Vollsténdigkeit von 50 % betrégt hier
i = 22,8™. FUr einen kleinen Teil der Flache (ca. 1,2 o°) liegen ergénzende Beobachtungen
im V-Band vor, die eine entsprechende Grenzgrol3e von v = 23,5™ erreichen. Da flr den
gesamten Datensatz eine Methode verwendet wurde, die in einzelnen Suchdurchgangen die
Positionen und Objekthelligkeiten mittels Gewichtsfunktionen fur diskrete Rotverschiebun-
gen (z=0,3; 0,5; 0,7) auswertet, ist in dieser Stichprobe kein Galaxienhaufen zu erwarten,
der bei deutlich groReren Rotverschiebungen als z = 0,7 liegt.
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Die diesen drei Arbeiten zugrundeliegenden Datensétze sind zwar im Vergleich zu
klassischen CCD-Feldern mit Ausdehnungen von wenigen Bogenminuten grol3, allerdings
noch nicht optimal fir die Suche nach hochrotverschobenen Galaxienhaufen geeignet. Zum
einen ist die am Himmel abgedeckte Flache entweder nicht zusammenhangend oder aus
Einzelaufnahmen zusammengesetzt, was die Homogenitét der Objektstichproben und der
davon abgeleiteten Galaxienhaufenkataloge einschrénken kann. Die groéfdte zusammen-
héngende Flache (5,5 o°) liegt dem EIS-Katalog zugrunde, jedoch ist auch dieser Bereich
im Vergleich zu einem Feld einer photographischen Himmelsdurchmusterung klein. Zum
anderen beruhen diese Untersuchungen mit Ausnahme des PDCS im wesentlichen auf nur
einem beobachteten Spektralbereich, und auch der PDCS verwendet die beiden photometri-
schen Bander bei der Haufensuche ausschlief3lich separat. Nur auf der kleinen Untermenge
von 1,2 o° des von C. E. Lidman und B. A. Peterson untersuchten Bereiches wurde von
den ergénzenden Informationen der beiden Spektralbereiche direkter Gebrauch gemacht.

Eine Alternative bei der Suche nach Galaxienhaufen ist die Auswahl der Kandidaten
Uber deren Emission von Rontgenstrahlen. Der grundlegende Vorteil dieser Methode
besteht in der quadratischen Abhangigkeit der Réntgenemission von der Dichte des emittie-
renden Gases im Haufen, die das Auftreten von Projektionseffekten sehr viel unwahr-
scheinlicher macht als bei optischer Selektion [23]. Wegen der fir diese kurzen Wellenlan-
gen undurchsichtigen Erdatmosphére lassen sich rontgenselektierte Haufenstichproben
jedoch nur mit Daten von Weltraummissionen erstellen, die eine grof¥flachige und tiefe
Durchmusterung besonders aufwendig machen. Zwei grofe rontgenselektierte Stichproben
basieren auf dem ROSAT All ky Survey (RASS) in der nordlichen [23] und der stidlichen
Hemisphére[17], welche Gaaxienhaufen mit Rotverschiebungen bisz < 0,3 umfassen. Eine
deutlich tiefere Durchmusterung beruht auf dem Einstein Observatory Medium-Sensitivity
urvey (EMSS) [28], der auf einer Zufallsdurchmusterung bei hohen galaktischen Breiten
(Ib] > 20°) basiert und eine Gesamtflache von 778 o° umfalét. Diese Stichprobe[27] enthdlt
rontgenhelle Galaxienhaufen im Bereich 0,15 < z < 0,81, worunter alerdings hochstens
sechs massereiche Galaxienhaufen mit z> 0,5 zu finden sind. Dariiber hinausist ein weite-
rer Katalog fur diesen Rotverschiebungsbereich verflgbar, der auf tiefen ROSAT-Be-
obachtungen beruht und eine Fléache von 158 o° umfafdt [85]. In dieser Stichprobe sind 20
weitere Haufen mit z > 0,5 zu finden, von denen allerdings nur sieben gemessenen Rotver-
schiebungen aufweisen, wahrend fur die anderen photometrische Rotverschiebungsschét-
zungen vorliegen.
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1.4 Motivation der neuen Suche

Trotz der verschiedenen Projekte, die mit dem Ziel durchgefihrt wurden, Galaxienhau-
fen hoher Rotverschiebungen zu detektieren, sind heute nur 227 Haufen bekannt, die bel
z> 0,5 liegen [59]. In dieser Liste sind alerdings viele Haufenkandidaten aus dem PDCS
bzw. EIS, fur die Gberwiegend nur die von dem Suchalgorithmus erwarteten Rotver-
schiebungen verflgbar sind, sowie mehrere Haufen mit unklarer oder ungenauer Entfer-
nungsangabe. Berlicksichtigt man dies, so schrumpft die Anzahl verifizierter, hochrotver-
schobener Haufen auf unter 70 zusammen. Diese Galaxienhaufen stammen aus sehr unter-
schiedlichen Durchmusterungen und sind z. T. zufallig gefunden worden, so dal3 hier keine
einheitliche Grundlage fur weiterfiihrende Untersuchungen vorliegt.

Ausgehend von der Erfordernis, grof3e und objektiv selektierte Stichproben von Gala
xienhaufen zur Verfiigung zu haben, und der oben beschriebenen Einschrankungen der
bestehenden Kataloge, ist die Erstellung eines weiteren Haufenkataloges notwendig. Der
einzig pragmatische Weg bel der Haufensuche im Bereich z> 0,5 beruht auf der Verwen-
dung tiefer optischer oder nah-infraroter Daten, die noch mit bodengebundenen Teleskopen
beobachtet werden kdnnen, damit der Aufwand fr die Erstellung des Kataloges begrenzt
bleibt. Sinnvoll ist eine neue Suche alerdings nur, wenn sie mit einem grol3fléchigen und
zusammenhangenden Datensatz durchgefiihrt werden kann, so dal3 die zu erzeugende
Stichprobe schon auf einer mdglichst homogenen Objektliste basiert. Wiinschenswert ist
darUber hinaus die Verfligbarkeit von mehreren photometrischen Bandern, die sich gegen-
seitig erganzende I nformationen bieten konnen.

Wegen der Verfligbarkeit einestiefen, photographischen Datensatzes, der die oben dar-
gestellten Voraussetzungen erfillt, ist die wesentliche Grundlage fur ein neues Projekt zur
Suche nach hochrotverschobenen Galaxienhaufen gegeben. In der vorliegenden Arbeit wird
dieser Datensatz eingehend beschrieben und die daraus abgeleitete Objektstichprobe
charakterisiert. Der fUr die objektive Auswahl einer homogenen Haufenstichprobe neu
entwickelte Suchalgorithmus wird ebenso dargestellt wie die Optimierung der Parameter
dieses Verfahrens anhand eines simulierten Datensatzes. Gegenstand dieser Untersu-
chungen ist auch ein Vergleich der Leistungsfahigkeit des neuen Algorithmus mit einem
konkurrierenden Verfahren aus der Literatur. Die Erstellung des neuen Haufenkataloges
wird ebenfalls beschrieben und dessen Relevanz fur zukinftige Studien diskutiert.
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2 Der Datensatz

Auf, mein Herz, sagte ich mir, denk jetzt nicht mehr an
die Weisheit: Wende dich an die Wissenschaft.

Umberto Eco, Das Foucaultsche Pendel

2.1 DieBilddaten

Die Beobachtungsdaten, auf denen diese Galaxienhaufen-Durchmusterung beruht,
wurden urspringlich von M. R. S. Hawkins, Royal Observatory Edinburgh (ROE), mit
dem Ziel aufgenommen, Quasare anhand ihrer Helligkeitsvariabilitét zu identifizieren [33,
84]. Diese Variabilitatsuntersuchungen wurden auf Photoplatten im blauen Spektralbereich
durchgefuihrt und durch, zundchst wenige, weitere Platten anderer Farbempfindlichkeit
erganzt. Spater wurde, basierend auf den schon existierenden Daten, auch nach roten
Objekten mit hoher Eigenbewegung, wie z. B. Braunen Zwergen gesucht [35], so dal3
weitere Photoplatten im roten und nahinfraroten Spektralbereich aufgenommen wurden.

Die Auswahl des Himmelsfeldes, in dem diese Projekte durchgefiihrt wurden, erfolgte
anhand mehrerer Kriterien, die sich aus den Erfordernissen einer langfristigen Helligkeits-
untersuchung extragalaktischer Objekte ergeben [33]:

- Verflgbarkeit der Teleskopzeit,

« grol3er Abstand von der galaktischen Scheibe,

»  keine hellen Sterne,

«  keine grof3skaligen Strukturen (wie z. B. durch nahe Haufen) und
«  Existenz mdglichst vieler V orbeobachtungen.

Diese Bedingungen wurden von dem European Southern Observatory / Science and Engi-
neering Research Council (ESO/SERC) Feld 287 mit den folgenden Koordinaten erfillt:

aguatorial (Epoche 1950) a=21"28" & =-45°00,
galaktisch (System 1) I"=3553° b'"=-46,6°
Dieses Feld wurde fur die oben umrissenen Projekte seit 1975 siebzehn Jahre lang

regelmél3ig mit dem United Kingdom ScHMIDT Telescope (UKST) am Anglo-Australian
Observatory, Siding Spring, Australien beobachtet. Die in diesem Zeitraum jeweils him-
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2.1 DieBilddaten

Abb. 2.1:  Der vollstandige photographische Datensatz im R--
Band. Die Seitenlange des Bildes betragt etwa 5,3°,
der Hintergrund wurde subtrahiert.

melsbegrenzt belichteten Photoplatten wurden mit der COSMOS-Maschine, dem Mikro-
densiometer am ROE, mit einer Schrittweite von 16 pum (entsprechend 1,0746”) und einer
Soot-GroRRe von 32 um digitalisiert.

Dieses Datenmaterial bot nun durch die digitale Uberlagerung vieler Einzelbilder, dieim
blauen (B,), roten (R:) und nahinfraroten (I,) Spektralbereich verfigbar waren, eine
einzigartige Moglichkeit: den wichtigsten Vorzug von SCHMIDT-Platten, die grol3e abge-
bildete Flache von ca. 27,7 o°, mit einer Grenzgrol3e zu kombinieren, die sonst nur mit
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Abb. 2.2:  Vergleich des DSS mit dem Sack anhand eines Aus-
schnittes von etwa 4,6’ - 4,6’ Grole.

elektronischen Detektoren zuganglich ist. Die Uberlagerung dieser drei Plattensitze
erfolgte jeweilsim System der COSMOS-Mel3grofRe log(Transmission), welche der Photo-
graphischen Dichte aquivalent ist. Man erhalt somit drei Uberlagerte Bilder, die sich von
einzelnen digitalisierten Photoplatten im wesentlichen durch den deutlich erhdhten dyna-
mischen Bereich unterscheiden. Die Auflésung dieser Daten wird sowohl durch die Auflo-
sung der Einzelaufnahmen als auch durch den UberlagerungsprozeR? bestimmt und betragt
typischerweise 2,2”. In Tabelle 2.1 werden einige Informationen zu diesen Uberlagerten
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2.2 Erstellung der Objektliste

Datensitzen dargestellt, dieim folgenden auch als Stack (fiir engl.: Uberlagerung) bezeich-
net werden.

Tab. 2.1: Grundlegende Informationen zu den drei Uber-

lagerten Datensétzen [34].
Emulsion Vorfilter Anzahl Uberlagerter Gesamt-
(Kodak) (Schott) Photoplatten bdichtungszeit
B, Ia-J GG 395 64 ~ 70h
R: a-F RG 630 64 ~ 100 h
In IV-N RG 715 30 ~ 47h

Diedrei Uberlagerten Bilder wurden dem Projekt der Galaxienhaufen-Durchmusterung
von M. R. S. Hawkins zur Verfligung gestellt. Die Daten liegen zunéchst im COSMOS-
Format und in einer DateigroRe von 179207 Bildpunkten vor. Um ihre Bearbeitung mit
gangigen Bilddatenverarbeitungspaketen zu ermdglichen, werden sie in je 324 Dateien
(entsprechend 18? Teilbildern) mit jeweils 1024 Punkten Seitenlange zerlegt und in das
FITS-Format [60] konvertiert. Die Abbildung 2.1 zeigt eine hintergrundsubtrahierte
Graustufendarstellung des gesamten Stack am Beispiel des R--Bildes. Auf3erdem wird in
Abbildung 2.2 anhand einesrund 4,6’ - 4,6’ grof3en Ausschnittes ein Vergleich des Sackin
alen drei Bandern mit dem Digital Sky Survey (DSS) dargestellt.

2.2 Erstellung der Objektliste

Daein auf optischen Bilddaten beruhender automatischer Galaxienhaufen-Suchalgorith-
mus meist direkt oder indirekt auf Galaxienlisten beruht, ist die Erstellung eines wohl-
definierten Objektkataloges ein essentieller Schritt fir ein derartiges Projekt. Hierbei ist es
zunéchst wichtig, einen geeigneten Objekt-Suchalgorithmus zu verwenden, um die in dem
Datensatz enthaltenen Objekte zu katalogisieren.

Fur die Erstellung einer homogenen Stichprobe ist es aulRerdem wichtig, alle Objekte
ausschlief3en zu kénnen, die in Regionen des Stack liegen, die diese Homogenitét gefahr-
den. Darliber hinaus missen Kriterien abgeleitet und angewandt werden, die die Klassifika-
tion der Objekte ermdglichen, so dal3 Galaxien gezielt aus dem Katalog ausgewahlt werden
konnen. In den folgenden Abschnitten werden diese zur Erstellung der Objektliste notwen-
digen Schritte ausfuhrlich dargestellt.
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2 Der Datensatz

2.2.1 Objektsuche

Der Katalogisierung der in einem Bilddatensatz nachgewiesenen Objekte kommt beson-
dere Bedeutung zu, da die entstehende Objektliste die Grundlage aler weiteren Untersu-
chungen ist. So wird insbesondere jede Inhomogenitét der raumlichen Vertellung der
Listeneintrage notwendigerweise Auswirkungen auf einen objektorientierten Suchalgorith-
mus fur Galaxienhaufen haben. Da hier tatsachliche, auf der intrinsischen Galaxienver-
teillung basierende, nicht von scheinbaren, durch Auswahleffekte der Objektsuche hervor-
gerufenen, Inhomogenitéten zu unterscheiden sind, bedarf sowohl die Auswahl des Such-
verfahrens als auch die Optimierung der Parameter grofdter Sorgfalt.

Die einzig praktikable Mdglichkeit, alle Objekte in dem Stack zu katalogisieren, ist die
Verwendung eines schon bestehenden automatischen Objektsuchverfahrens. Da bei
Projektbeginn nur zwei Programmpakete zur Objektkatalogisierung und -analyse verfigbar
waren, beschrankt sich der vergleichende Test auf diese beiden Algorithmen. Bel denunter-
suchten Verfahren handelt es sich zum einen um das Faint Object Classification and
Analysis System (FOCAYS) [38] und zum anderen um INVENTORY, welches ein Bestand-
tell des Standard-Bilddatenverarbeitungspaketes Munich Image Data Analysis System
(MIDAYS) ist [26]. Der Vergleich dieser beiden Objekt-Suchalgorithmen erfolgt exem-
plarisch an zwei Teilbildern des R--Stack, wobei eines in der Nahe des Zentrums und ein
anderes am Rand der Uberlagerten Photoplatten gewahlt wird, um Abhangigkeiten von der
Ausleuchtung des Hintergrundes erkennen zu kénnen.

Die Untersuchungen zeigen, dal3 die Anzahl der von FOCAS gefundenen Objekte sowohl
von der globalen als auch von der lokalen Struktur des Hintergrundes abhangt. DaFOCAS
einen nur langsam variierenden Hintergrund mit konstantem Rauschen voraussetzt [83], ist
dies eine Eigenschaft des Programmpaketes. Die globale Hintergrundstruktur kann zwar
durch elementare Bearbeitung der Bilddaten ausgeglichen werden, jedoch lassen sich die
Probleme durch die lokale Struktur nicht beheben. Dartber hinaus ist eine interaktive
Bildbearbeitung fur die Objektsuche auf allen 324 Tellbildern nicht praktikabel. Im
Gegensatz dazu zeigt INVENTORY bei diesem Test keinen Einflul? des Hintergrundniveaus
auf die Anzahl der gefundenen Objekte.

Hierbel ist zu berticksichtigen, da? FOCAS aufgrund der umfassenden Dokumentation
die Wahl geeigneter Suchparameter erleichtert, und somit deutlich besser zu handhaben ist
asINVENTORY . Obwohl dessen Dokumentation sehr knapp ist, so dal? die Parameterwahl
hier weniger auf dem Versténdnis des Programmablaufes beruhen kann, féllt das Resultat
wegen der Hintergrundbehandlung bei diesem speziellen Datensatz eindeutig zugunsten des
Paketes INVENTORY aus.
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2.2 Erstellung der Objektliste

DalNVENTORY ausschliefdlich zur Detektion der Objekte verwendet wird, missen nur
die beiden Bearbeitungsschritte Suchen (SEARCH/INVENTORY) und Analysieren
(ANALYSE/INVENTORY) ausgefuihrt werden. Der normalerweise anschlief3ende Klassifika-
tionsdurchgang (CLASSIFY/INVENTORY) wird hingegen nicht verwandt, da die vorliegenden
Daten ein flexibleres Verfahren benétigen. Die Trennung von Sternen und Galaxien wird
daher unabhéngig von diesem Programmpaket vorgenommen (s. Kapitel 2.2.3). Die zur
Suche und Analyse verwandten Parameter werden anhand der beiden Testbilder in einer
weiteren ausfuhrlichen Untersuchung optimiert und im Anhang B dargestellt. Diese Para
metersdtze sind flr je einen Farb-Datensatz Uber alle Teilbilder fest und unterscheiden sich
nur leicht zwischen den drei Farben B;, R- und | .

Ein weiteres Ergebnis dieser Untersuchung ist die Notwendigkeit, die Teilbilder des
Stack in noch kleineren Abschnitten zu bearbeiten, da einige interne Datenfelder der
INVENTORY -Programme bei mehr als 8000 Objekten Uberlaufen. Die Reduktion der
Gro6le eines Teilbildes von 1024 - 1024 Punkten auf die Seitenlange von 512 Pixeln ist
alerdings ausreichend, um sicher unterhalb dieser Grenze zu bleiben. Somit kann jedes Bild
fur die Objektsuche vortbergehend in vier gleichgrol3e Bereiche unterteilt werden.

Umtrotz der vielen Teile eines tiberlagerten Datensatzes eine homogene Ausgabetabelle
zu erhaten, die keinerlei Ungenauigkeiten an den inneren Randern aufweisen darf, wird
jedes Subbild an allen vier Seiten um einen 100 Pixel breiten Rand erganzt. Dieser Rand-
bereich wird aus den entsprechenden Nachbarbildern extrahiert oder, sofern es sich um
einen Bereich auRerhalb des Stack handelt, willkurlich auf den Wert null gesetzt. Auf den
so entstandenen Bildern von 712 Bildpunkten Seitenlange werden mittelsINVENTORY die
enthaltenen Objekte gesucht und analysiert.

Die resultierende Ausgabetabelle wird nun auf digjenigen Objekte eingeschrankt, diein
den zentralen 5122 Pixeln liegen. Durch die Uberlapp-Region von 2 - 100 Punkten ist
sichergestellt, dal? auch fur randnahe Objekte auf den urspriinglichen Teilbildern korrekte
Parameter ermittelt werden. Die ausgewahiten Objekte der vier Ausgabetabellen, die auf
einemder urspriinglichen 324 Teilbilder basieren, werden zu einer Tabelle zusammengefalit,
so dal3 jederzeit auf korrespondierende Bild- und Tabellendaten zugegriffen werden kann.

Dieses Verfahren wird nun fur jedes der drei Stack-Bilder angewandt, wobei nur die
INVENTORY -Parameter variiert werden, um der unterschiedlichen Datenstruktur Rech-
nung zu tragen. Auf diese Weise entstehen drei Tabellensétze, die jewells die Daten aller
Objekte einer Farbe enthalten. Da es vorteilhaft ist, die vollsténdigen Charakteristika der
Sterne und Galaxien in einem Tabellensatz verfligbar zu haben, werden die separaten Farb-
Informationen in einem weiteren Schritt zusammengefalit.

Zunéchst wird — dhnlich wie bel der eigentlichen Objektsuche und fur jeden Farb-
Datensatz separat — durch die Ergénzung der Eintrage einer Teiltabelle mit allen Objekten
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der 100 Pixel-Umgebung aus Tabellen benachbarter Tellfelder sichergestellt, dal3 die
inneren Rander korrekt behandelt werden. Die so erweiterten Tabellen werden nun paar-
weise mittels des Kommandos FIND/PAIR des MIDAS-Kontextes SURFPHOT zusammen-
gefaldt: Zunéchst werden eine B;- und eine R--Tabelle zu einer Zwischenergebnis-Datei
vereinigt, die dann in einem weiteren Schritt mit der entsprechenden |- Tabelle zusammen-
geschlossenwird. Hierbei ist der wesentliche Parameter das maximal erlaubte Residuum der
Koordinaten eines Objektes, das in zwel Eingabetabellen auftritt und zu einem Eintrag in
der Ausgabedatei vereinigt werden soll. Der Wert dieses Residuumswird fir den vorliegen-
den photographischen Datensatz empirisch auf 32 um in beiden Koordinaten festgesetzt.

Die auf diese Weise erzeugte Summen-Tabelle enthélt die vollstandigen Informationen
aler Objekte, die im B;-, R oder | -Datensatz gefunden wurden, wobei der gesamte
Spaltensatz der Eingabetabellen Gbertragen wird und korrespondierende Eintrége in einer
Zeile liegen. Um Eintrage in den Uberlappzonen auszuschlief?en, erfolgt nun eine Be-
grenzung der Summen-Tabelle auf digjenigen Objekte, die in dem entsprechenden Teilbild
liegen, so dal? durch die wiederholte Anwendung des gesamten V ereinigungsverfahrens auf
die drei Objekttabellen aler Teilfelder wiederum insgesamt 324 BRI-Tabellen entstehen.

2.2.2 Ausschluf3regionen

Die Verwendung der BRI-Objektliste fir die Galaxienhaufen-Durchmusterung setzt die
Eingrenzung einer wohldefinierten Galaxienstichprobe voraus. Neben der Stern-Galaxie-
Klassifikation, dieim folgenden Abschnitt beschriebenwird, ist die Auswahl einer moglichst
homogenen Untermenge aler Objekte grundlegend.

V erschiedene Griinde kdnnen es notwendig machen, Objekte aus einzelnen Regionen des
Sack nicht fur die weitere Analyse zu verwenden. Hierbei stehen die homogene Verteilung
der Objekte und die Sicherstellung einer einheitlichen photometrischen Kalibration im
Vordergrund. Ausgeschlossen werden daher Regionen, welche

« inder Nahe des Plattenrandes liegen,

«  prominente Galaxien oder

«  Streukreise um helle Sterne enthalten,

- durch Beugungskreuze von Sternen,

- Spuren von Satelliten oder Meteoren bzw.
«  durch Plattenfehler kontaminiert sind.

Die ersten drei Eintrage in dieser Liste bedingen u. a. wegen der Schwierigkeit bzw.
Unmadglichkeit einer genauen Bestimmung des lokalen Hintergrundes eine erhdhte Un-
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Maske der Ausschluf3regionen mit Rand (schwarz),
Streukreisen sowie prominenten Galaxien (grau),
Beugungskreuzen (rot), Satdlitenspuren (blau) und
Plattenfenlern (grin).

genauigkeit der Photometrie, wahrend esin den letzten drei Bereichen dariiber hinaus auch
zu der Detektion nicht vorhandener Objekte kommen kann.

Wegen der komplexen Probleme, die einen Ausschluld einer bestimmten Zone des
Datensatzes erforderlich machen kénnen, ist die Anwendung eines automatischen Verfah-
renszur Ermittlung dieser Bereiche nur schwer zu realisieren. Eswird daher eininteraktives
Verfahren unter Verwendung einesfur diesen Zweck entwickelten MIDAS-Skriptes (PRG)
angewandt. Hierbei ist der gesamte Stack stiickweise mit den Uberlagerten Objektpositionen
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der vollstandigen INVENTORY -Ausgabetabelle visudl zu begutachten. Die kontaminierten
Regionen werden nun nach der Eingabe des Ausschluf3grundes interaktiv markiert, und das
PRG berechnet die zu kennzeichnende Flache. Die Ausgabe erfolgt in Form eines Bildes,
welches eine um Faktor drei geringere Aufldsung als der photographische Datensatz
aufweist. In jedem Pixel dieses Maskenbildesist nun der Status des entsprechenden Berei-
ches in Form eines Zahlenwertes kodiert (s. Abbildung 2.3).

Aus dem Maskenbild kann die Grof3e einzelner Regionen unmittelbar abgeleitet werden.
Von der Gesamtflache des Stack (ca. 27,7 o°) werden etwa 18,2 % aus den oben dargeleg-
ten Gruinden ausgeschlossen, so dal3 rund 22,7 o° nutzbarer Hache verbleiben. In Abbildung
2.3 ist zu erkennen, dai’ die grofdten Anteile ausgeschlossener Regionen auf Streukreise
bzw. Beugungskreuze um helle Sterne und auf prominente Galaxien sowie den Rand
entfallen. Satellitenspuren und Plattenfehler bilden hingegen zusammen nur 0,56 % der
Flache des photographischen Datensatzes.

Ausgehend von dieser Maske wird die Information Uber die Region, in der jedes Objekt
liegt, in die BRI-Tabellen Ubertragen. Zu diesem Zweck werden die Positionen aus den
Teiltabellen extrahiert, die korrespondierenden Pixel-Werte des M askenbildes gelesen und
in eine neue Spalte der entsprechenden Objektliste eingetragen. Somit enthalten die Objekt-
tabellen dieselbe Information wie die Maske, was die Berticksichtigung der Ausschlul3-
regionen bei den folgenden Untersuchungen deutlich erleichtert.

2.2.3 Stern-Galaxie-Separ ation

Eine weitere, elementare Voraussetzung fur die Suche nach Galaxienhaufen ist die
verldiliche Klassifikation der Objekte. Die notwendige Separation von Sternen und Gala-
xien erfolgt Uber digjenigen charakteristischen Eigenschaften, die bei der Objektsuche von
INVENTORY ermittelt und bereitgestellt wurden.

Bel Verwendung eines linearen Detektorsliegen in einer Darstellung der Objektausdeh-
nung gegen die Zentralhelligkeit ale Sterne auf einer horizontalen Geraden, wahrend
Galaxien von dieser zu grofReren Ausdehnungen hin abweichen. Auch bei dem nichtlinearen
photographischen Datensatz |&3t sich eine deutliche Konzentration der Sterne entlang einer
Kurve erkennen. Die Abweichungen dieser Kurve von der horizontalen Geraden zu gréi3e-
ren Ausdehnungen bei hellen Sternen ist in der Séttigung der Photographischen Emulsion
begrindet. Der Verlauf dieser Kurve bei Sternen geringer Helligkeit ist hingegen wegen
zunehmender Bedeutung der Mef3fehler unklar. Untersuchungen zeigen, dal3 die Dar-
stellung des quadrierten PETROSIAN-Radius gegen die mittlere Helligkeit der neun zentralen
Pixel eines Objektes die geeignetste Kombination der INVENTORY -Ausgabeparameter ist,
um die Trennung von Sternen und Galaxien vornehmen zu kdnnen.
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Die Festlegung der Separationskurve erfolgt tber die Daten dreler exemplarisch ausge-
wahlter Tellfelder des Sack, von denen CCD-V ergleichsaufnahmen flr die photometrische
Kalibration aufgenommen wurden. Diese zusétzlichen Aufnahmen erleichtern wegen der
Linearitat elektronischer Detektoren die Uberprifung der Objekt-Klassifikation, die
unmittelbar anhand von zwei Objektparametern des Programms EVALUATE (vgl. Ab-
schnitt 2.3.2) vorgenommen werden kann: Zur Abgrenzung der Sterne wird fir jede tiefe
CCD-Aufnahme anhand einer halblogarithmischen Darstellung der charakteristischen Flache
gegen die Zentralhelligkeit aller Objekte eine aus einer Geraden mit Steigung 0 bestehende
individuelle Klassifikationsgrenze verwandt. Die Wahl dieser Grenze ist hierbel unmittelbar
durch die hellen Objekte festgelegt.

Ausgehend von der auf den CCD-V ergleichsaufnahmen beruhenden Klassifikation und
den vereinigten Objekt-Tabellen der drei Vergleichsfelder wird nun fir jede Farbe (B, R-
und I,) eine empirische Kurve festgelegt, die zur Separation von Sternen und Galaxien
dient. Wahrend die Wah! dieser Grenze fur helle Objekte leichtfallt, muf3 sie bei geringer
Zentrahelligkeit willkirlich festgelegt werden. Dadie Objektliste am schwachen Ende von
Galaxiendominiert wird (vgl. Kapitel 3.1), sind die hier zu erwartenden Fehler von geringer
Bedeutung, wenn diese Objekte Uberwiegend als Galaxien klassifiziert werden. Daher wird
bei der Bestimmung der drei Trennkurven das Gewicht jeweils darauf gelegt, moglichst
wenig tatséchliche Galaxien als Sterne zu klassifizieren. Dies hat zwar zunéchst zur Folge,
dal3 in einer einzelnen Farbe einige Sterne fehlerhaft als Galaxien betrachtet werden, jedoch
wird bei allen weiteren Auswertungen immer der vollsténdige Datensatz mit den drei
unabhangigen Farbinformationen zur Unterscheidung von Sternen und Galaxien her-
angezogen: Nur Objekte, die in alen drei Farben nicht unterhalb der Separationskurve
liegen, werden als Galaxien klassifiziert, alle anderen Objekte als Sterne. In der Abbildung
2.4 werden dieindividudlen Kurven zur Stern-Galaxie-Separation zusammen mit den nach
dem vollstandigen Kriterium klassifizierten Objekten dargestellt.

Obwohl diese Klassifikation der Objekte in den drei ausgewahlten Teilfeldern, diein der
Nahe des Plattenzentrums, eines Randes bzw. einer Ecke liegen, keine Abhéngigkeit von
der Position auf der Photoplatte erkennen a3, zeigen Untersuchungen der relativen
Haufigkeit von Sternen und Galaxien eine deutliche Variation Uber das Feld. Die Ursache
fur diese Veranderung der charakteristischen Ausdehnung der Objekte muf3 entweder in der
Abbildungseigenschaft des ScHMIDT-Teleskops oder in dem Uberlagerungsprozefd der
Photoplatten bzw. in einer Kombination dieser Griinde liegen.

Dieses Problemwird bei der Ubertragung der Klassifikation auf die 324 Objekt-Tabellen
dadurch behoben, dal’ die Separationskurve entlang der Ausdehnungsachse verschoben
wird. Die Lage dieser Kurve wird individuell fur jede Teiltabelle durch eine Statistikbe-
rechnung Uber den nahezu linearen Abschnitt vorlaufig klassifizierter Sterne ermittelt.
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Abb. 2.4: Klassifikation der Galaxien (schwarz) und Sterne
(rot) mit den empirischen Separationskurven.
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Abb. 2.5: Variation der Trennkurven Uber das Feld des Stack
fur die Bander B, (links), R- (Mitte) und I, (rechts),
der dynamische Bereich betrégt jeweils aR5, = 1.

Hierbel wird diese Tabelle voriibergehend um die Eintrége der acht Objektlisten benachbar-
ter Teilfelder erweitert, um auch bei solchen Feldern, die grof3e Ausschlul3regionen enthal-
ten, eine ausreichende Anzahl von Objekten zur Verfligung zu haben. Wie man in Ab-
bildung 2.5 erkennt, variiert die Lage der Grenze Uber das Feld nur leicht, dennoch fihrt
erst diese Korrektur zu einer homogenen Klassifikation der Objekte.

2.3 Photometrie

Uber die Katalogisierung einer homogenen Objektstichprobe und deren Klassifikation
hinausgehend, ist bel Photoplatten eine von diesem Datensatz unabhangige photometrische
Kalibration notwendig, da zwischen der absorbierten Energie und der Schwarzung der
Emulsion ein nichtlinearer und von Platte zu Platte leicht variierender Zusammenhang
besteht. Im Gegensatz zu den heute gebrauchlichen elektronischen Detektoren, die ein Uber
viele Groflenordnungen lineares Verhaten zeigen, weisen Photoplatten nur einen nahezu
linearen Verlauf auf, der dartiber hinaus auf rund zwei GréRenordnungen beschrankt ist.
Dieser Bereich wird am hellen Ende durch Séttigungseffekte der Photographischen Emul-
sion und zudem bei geringer Beleuchtung durch einen Schwellbereich begrenzt.

Bei der photometrischen Kalibration ist auf mogliche Ausleuchtungseffekte der Platten
zu achten, die durch die besondere Bauart von SCHMIDT-Teleskopen bedingt sind. Die
unterschiedliche Ausleuchtung fuhrt zu einer Mitte-Rand-V ariation der Schwarzung, so dal3
eine globale Kalibration der Daten erschwert wird. Neben der eigentlichen Erstellung der
Photometrie ist darliber hinaus auch eine Analyse der Fehler interessant, da diese erst die
Beurteilung der Qualitét der Kalibration erlaubt.
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2.3.1 CCD-Vergleichsaufnahmen

Dader vorliegende Datensatz aus einer digitalen Uberlagerung vieler gescannter Photo-
platten besteht und da die als Schwarzungskurve bezeichnete Transferfunktion zwischen der
Mef3grofie auf der Platte und der eigentlich interessierenden Beleuchtungsstérke fir jede
einzelne Photoemulsion individuell festgelegt ist, muf3 die photometrische Kalibration tber
Vergleichsaufnahmen erfolgen.

Um eine mogliche Variation der Plattenempfindlichkeit oder der Ausleuchtung von der
Mitte zum Rand bel der Kalibration beriicksichtigen zu konnen, ist eine Auswahl der
Vergleichsfelder notwendig, die verschiedene Bereiche des Stack abdeckt. AulRerdem
sollten diese Photometriefelder keine hellen Sterne oder prominenten Galaxien enthdten, da
erstereim Séttigungsbereich der Schwarzungskurve liegen und letztere wegenihrer grof3en
Ausdehnung schwierig zu photometrieren sind. Nach diesen Kriterien werden drei Bereiche
des Stack ausgewahlt, die in der Nahe des Plattenzentrums, des West-Randes bzw. der
Nordwest-Ecke liegen (vgl. Abbildung 2.10).

Darlber hinaus erfordert eine moglichst genaue photometrische Kalibration die Verwen-
dung von spektro-photometrischen Standardsternen. Die Auswahl dieser Sternerichtet sich
nach der Notwendigkeit, Uber den gesamten Beobachtungszeitraum Standards zur Verfi-
gung zu haben, die bei verschiedenen Luftmassen liegen und Uber den gesamten Himmel
verteilt sind. Eine zusammengefalite Liste der spektro-photometrischen Standardsterne,
welche auf mehreren Ver6ffentlichungen basiert, ist bei der ESO [87] frei zuganglich.

Die Filterkombination bel diesen Beobachtungen ist durch die mdglichst genau zu
reproduzierende spektrale Empfindlichkeit der Emulsionen des photographischen Daten-
satzes und durch die verflgbaren Filter der ESO weitestgehend festgelegt. Lediglich im
blauen Spektralbereich besteht eine Wahimdglichkeit zwischen einem BESSEL B-Filter und
einem BG 39-Glasfilter von Schott, der im folgenden wegen seiner spektralen Eigen-
schaften auch mit BV bezeichnet wird. Wegen der geringen Quanteneffizienz des verwende-
ten Detektors im blauen und des im Vergleich zum BESSEL B-Filter breiteren Transmis-
sonsbereichesist die Verwendung dieses BG 39 fur die Kalibrationsaufnahmen im B-Band
vorteilhaft.

Samtliche Beobachtungen der Photometriefelder wurden im Juli und November 1995
sowie im Juli 1996 am ESO/MPIA 2,2 m-Teleskop auf La Silla, Chile, durchgeftihrt (vgl.
Anhang A). Die Tabelle 2.2 stellt die fur die spektrale Empfindlichkeit der Photome-
triebander relevanten Konfigurationsdetails des verwendeten Instruments EFOSC 2 (ESO
Faint Object Spectrograph and Camera) dar.
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Tab. 2.2:  Konfiguration des Instrumentes EFOSC 2 wahrend
der Photometriekampagnen.

Filter CCD
BV Schott BG 39; 2 mm
R ESO # 585 (BESSEL R) ESO # 19
I ESO # 618 (GUNN i)

Die Standardreduktion der CCD-Daten, welche Bias-Subtraktion, Flatfield- und ggf.
Fringe-Korrektur umfaldt, wird mit Programmen aus dem am Max-Planck-Institut fur
Agtronomie (MPIA) entwickelten Photometrie-Paket MPIAPHOT [57] durchgefiihrt. Diese
Programme implementieren V erfahren, welche in [56, 72] beschrieben werden. Uber die
grundlegende Reduktion hinaus wird die Orientierung der Bilder der Ublichen astrono-
mischen Konvention angepaldt, so dal3 Norden oben und Osten linksist. AuRerdem erfolgt
eine Skalierung des Wertebereiches der Bildpunkte von der willkirlichen Einheit des
Detektors auf die physikalisch motivierte Einheit nachgewiesener Photonen.

Auf die Korrektur der Signale kosmischer Hohenstrahlung (Cosmics) wird hingegen
bewuldt verzichtet, da es bei diesem speziellen CCD-Datensatz nicht mdglich ist, die
Cosmics zu entfernen, ohne ebenfalls die Bilder vieler Sterne zu beschadigen. Ursache
hierfur sind differierende Beobachtungsbedingungen wahrend der drei Photometrie-Kampa:
gnen, die sich inshesondere in stark variablem Seeing &uf3ern. Obwohl wegen der unterlas-
senen Cosmic-Korrektur bei einzelnen Objekten ein zu grof3es Signal zu erwarten ist, kann
dieser Fehler bei der Kalibration vieler Objekte vernachlassigt werden, wie bel der Fehler-
betrachtung im folgenden Abschnitt deutlich werden wird.

Die reduzierten Einzelaufnahmen der Standardsterne flief3en individuell, die der Ver-
gleichsfelder sowohl individuell als auch in Summenbildern zusammengefaldt in die weitere
Auswertung ein. Es liegen somit fir drei Bereiche des Stack tiefe Vergleichsaufnahmen
jeweilsin BV, Rund | vor, die Uber die Daten der Standardsterne kalibriert werden kénnen.

2.3.2 Signalextraktion

Neben der Reduktion der Bilddaten ist die Ermittlung des von einzelnen Quellen nach-
gewiesenen Signals auf den Bildern elementar. Auch zu diesem Zweck wird ein
MPIAPHOT-Programm (EVALUATE) verwendet, das fr tabellierte Objektpositionen die
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jeweils auf einem Bild detektierten Photonen berechnet. Je nach verwendetem Parameter-
satz sind verschiedene Berechnungsmodi ausfuhrbar, die es u. a. gestatten

- Summationen ungewichtet bzw. gewichtet auszufihren,

- zwedimensionale GAuss-Gewichtsfunktionen mit kreisformiger oder elliptischer
Basis an das Intensitétsprofil jedes Objekts anzupassen und

« Intengtéten in festen bzw. individuell angepaldten Kreisblenden zu berechnen.

Der lokae Hintergrund wird Uber den zentralen Bereich eines Histogramms der Pixel-
Werteim Umfeld der Blende ermittelt, so dal3 weder benachbarte Objekte noch Bildfehler
dieses Ergebnis verfaschen. Aul3erdem werden die Objektpositionenim Standardfall vorab
optimiert, um die jeweiligen Analysen bestmdglich auszufiihren.

Dadas Programm EVALUATE auf verschiedene Bilddatensétze angewandt wird, sind
die Parameter den entsprechenden Anforderungen anzupassen. Neben den fir individuelle
Bilder verschiedenen Séttigungsschwellen werden vor alem digienigen Parameter geéndert,
die das Ermittlungsverfahren nachgewiesener Photonen beeinflussen. Essind folgende Félle
Zu unterscheiden:

- Standardsterne
Die Standardsterne bilden die Grundlage der gesamten Photometrie. Es ist daher
notwendig, den gesamten Flul dieser Sterne zu ermitteln, um diese Kalibration an
grundlegende Photometriearbeiten anschlief3en zu kénnen. Das Signal wird hier in
einer grof3en Blende ohne Anwendung einer Gewichtsfunktion ermittelt.

- CCD-Vergleichsfelder
Dadiese Felder Objekte mit einem weiten Bereich an Helligkeiten enthalten, ist hier
die Optimierung der Signal-Rausch-Verhdtnisse wesentlich. Eswird eine gewichte-
te Summation mit individuell angepaléter Kreisblende und Gewichtsfunktion ver-
wandt.

- Photographischer Datensatz
Der Stack weist deutliche Strukturen im Hintergrund auf, die i. allg. sowohl die
Optimierung der Objektposition als auch die individuelle Anpassung von Gewichts-
funktionen unmdglich macht. Die unter diesen Bedingungen beste Extraktion des
Signals ist durch Summation in einer festen Apertur ohne individuelles GAuUss-
Gewicht zu erreichen: Die Streuung der Mef3werte in der Kalibrationsdarstellung
wird Uber den gesamten Helligkeitshereich minimal.

Die vollstandigen Parametersétze fur diese drei Félle werden im Anhang C dargestellt und
die jeweils relevanten Werte erlautert.
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Wegen des notwendigen Vergleiches der Signale von Standardsternen und Objekten auf
Vergleichsfeldern bei der photometrischen Kalibration mu3 sichergestellt werden, dal3 die
zugrundeliegenden Messungen trotz differierender Parameter kompatibel sind. Aus diesem
Grund werden mehrere Standardsternaufnahmen mit beiden Parametersétzen untersucht, so
dal’ es moglich ist, eine ggf. erforderliche Korrektur abzuleiten. Der Vergleich der von
EVALUATE mit den differierenden Parametern gemessenen Intensitéten zeigt, dal3 die
Verwendung des gewichteten Summationsverfahrens fur die CCD-Vergleichsfelder zu
einem um 8,3 % * 4,5 % kleineren Signal fuhrt als die ungewichtete Summation in einer
grofl3en Apertur. Das auf den Vergleichsfeldern gemessene Signal ist somit durch Anwen-
dung des Faktors 1,091 zu korrigieren, um die Kompatibilitét der Signale herzustellen.

Bel den mittelsEVALUATE auf dem Sack ermittelten Intensitéten muf3 dartiber hinaus
eine wesentliche Eigenschaft von ScHMIDT-Teleskopen nachtraglich berticksichtigt werden:
Die Audleuchtung der Photoplatten ist eine Funktion des Winkelabstandes a einfallender
Strahlen von der optischen Achse des Teleskops. Dieser as Vignettierung bezeichnete
Effekt hat seine Ursache in der limitierten Grol3e des Hauptspiegels sowie in der Form und
Anordnung des Plattenhalterkreuzes. Die Vignettierungsfunktion des UKST (s. Abbildung
2.6) ist bekannt [74] und kann somit direkt fur die Korrektur der Intensitéten verwandt
werden. Der Winkelabstand von der optischen Achse des Teleskops wird hierbei Uber die
Pixel-Skala des Sack und den Abstand vom Plattenzentrum bestimmt.
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Abb. 2.6:  Die Vignettierungsfunktion des UKST.
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2.3.3 Photometrische Kalibration

Die eigentliche photometrische Kalibration der Vergleichsfelder des Stack erfolgt Uber
ein als Synthetische Photometrie [55, 58, 72] bezeichnetes V erfahren ebenfalls unter der
Verwendung von MPIAPHOT-Programmen. Wesentlich ist hierbel der Vergleich der
theoretisch erwarteten Fllisse mehrerer Standardsterne mit den jeweils gemessenen Werten:
Unter Berticksichtigung der bekannten Transmissionen von Atmosphére, Teleskop, In-
strument und Filter sowie der Quanteneffizienz des Detektors konnen zunachst, mittels der
ebenfalls bekannten spektralen Energieverteilungen der spektro-photometrischen Standard-
sterne, die jewells erwarteten Fliisse in den verwendeten Filtern berechnet werden. Ein
Vergleich der erwarteten Werte mit den gemessenen Fliissen der entsprechenden Sterne
erlaubt einerseits die Beurteilung der photometrischen Qualitét einer Nacht und ermdglicht
anderersaits auch die Bestimmung eines Korrekturfaktors, der i. allg. noch von der Luft-
masse abhangt.

Die fur die Standardsterne ermittelten Korrekturen der gemessenen Flisse in den
Bandern BV, Rund | gelten fir den gesamten Zeitraum, welcher durch die zugrundeliegen-
den Beobachtungen abgedeckt ist. Daher kdnnen diese Faktoren direkt auf Aufnahmen der
Vergleichsfelder Ubertragen werden, die in dem selben Zeitraum beobachteten wurden. Da
das Spektrum der Objekte auf den Vergleichsaufnahmen a priori unbekannt ist, muf3 dieser
Eigenschaft in einem iterativen Prozeld wahrend der photometrischen Kalibration Rechnung
getragen werden, was zu einer kleinen Korrektur fuhrt. Hierbei dienen die in eéinem Durch-
gang ermittelten Flusse as Stitzstellen fur eine Interpolation, welche in einem weiteren
Kalibrationsdurchgang zu einem verbesserten Resultat fuhrt. Das Ergebnis dieses Kali-
brationsprozesses sind Flisse F, in der urspriinglich aus der Radioastronomie stammenden
Einheit Jansky (Jy). Esgilt:

1ly = 10-26L

2.1
m?-Hz 21)

Wegen der Linearitdt der CCD-Detektoren ist die Flul3kalibration der Objekte auch auf
den Summenaufnahmen maglich, welche Uber einen langeren Zeitraum gewonnen wurden.
In diesem Fall brauchen lediglich relative M essungen zwischen den kalibrierten Einzelauf-
nahmen und den Uberlagerten Aufnahmen ausgeftihrt zu werden, um die Kalibration zu
Ubertragen. Es werden nur digjenigen Objekte herangezogen, deren Flisse auf mehreren
kalibrierten Einzelbildern einen kleinen relativen Fehler aufweisen, um einen mittleren
Konversionsfaktor zwischen der EVALUATE-Intensitét und dem korrespondierenden Flul
zu berechnen.
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Die Ubertragung der photometrischen Kalibration auf den Stack ist wegen der Nicht-
linearitét der Schwarzungskurve aufwendiger als bei elektronischen Detektoren. Hier muld
eine empirische Ausgleichskurve zwischen den Mefl3werten der kalibrierten Vergleichsfelder
und der korrespondierenden Bereiche des Stack hergestellt werden. Fir die Anpassung
dieser Kurve werden jeweils die Daten der drel Vergleichsfelder zusammengefaldt und
sowohl Sterne als auch Galaxien herangezogen. Es werden jedoch alle Objekte ausge-
schlossen, die mit weniger als 20 (CCD-Aufnahmen) bzw. 30 (photographische Daten)
nachgewiesen sind, die auf Bilddefekten liegen oder aus zwel auf dem Stack nicht aufgel6-
sten Komponenten bestehen.

Die Verteilung der Datenpunkte in der logarithmischen Darstellung der Stack-1ntensitét
gegen den CCD-FlulR macht die Verwendung einer aus zwel Segmenten zusammengesetz-
ten Kurve erforderlich. Hierbei bestehen beide Kurventeile aus Polynomen, die stetig-
differenzierbar aneinandergrenzen. Die Abbildung 2.7 zeigt die Kalibrationsdarstellungen
fur B;, R: und 1 inklusive der angepaliten Ausgleichskurven und deren 3o-Fehlerbereiche
(vgl. Kapitel 2.3.4).

Die K oeffizienten der Kalibrationskurven werden dazu verwandt, die Flufkalibration auf
die vollsténdige BRI-Objektliste zu Gbertragen. Die mittels EVALUATE auf dem Sack
gemessenen Intensitédten konnen so direkt in die entsprechenden Flisse transformiert
werden, wobei keine Extrapolation tUber den Definitionsbereich der Ausgleichskurve hinaus
erfolgt. Objekte, welche aul3erhalb dieses Bereiches liegen, werden durch einen logischen
Null-Wert kenntlich gemacht.

Die Helligkeiten der Objekte werden Uber die Flul3kalibration hinaus auch in die astro-
nomische GroRe Magnitudines Ubertragen, wobei die Beziehung

m = -2,5:1g(F,/F, ) (2.2)
mit der Nullpunktanpassung F, , = F,(m=0,0™) angewandt wird. Ausgewahlte Wertevon
F, o sind fur verschiedene Standard-Filter in [39] zu finden und werden mittels linearer
Interpolation der effektiven Wellenlénge der photographischen Bander angepalit.

Bel der photometrischen Kalibration ist zu berlicksichtigen, dal3 der Stack mit CCD-
Aufnahmen verglichen wird. Wegen der differierenden spektralen Empfindlichkeiten der
Photographischen Emulsionen und der entsorechenden CCD-Daten (s. Abbildung 2.8) mul3
mit Abweichungen der so kalibrierten Helligkeiten gerechnet werden. Die zu erwartenden
Kalibrationsunterschiede hangen bei Sternen vom Spektraltyp und bel Galaxien von Typ
und Rotverschiebung ab. Eine individuelle Korrektur kann daher nur vorgenommen werden,
wenn eine genaue Klassifikation der Objekte vorliegt. Wegen der beschrankten Genauigkeit
der Photometrie und der geringen Anzahl unabhangiger Mef3werte ist es jedoch nicht
madglich, die hierzu notwendigen Klassifikationsparameter aus den Photometriedaten
abzuleiten.
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le(lg, / au)

le(lg, / au)

Abb. 2.7:
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Die photometrischen Kalibrationen mit Ausgleichs-
kurven und 3o-Fehlerbereichen. Ausgeschlossene
Mel3werte sind rot dargestellt.
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Abb. 2.8: Vergleich der spektralen Empfindlichkeiten der
photographischen (oben) und CCD-Béander (unten).

Die Grof3e der auf den Abweichungen der photometrischen Systeme beruhenden Unter-
schiede der Kalibration kann jedoch anhand von simulierten Daten statistisch abgeschétzt
werden. Zu diesem Zweck werden die erwarteten Flisse mittels der bekannten Quanten-
effizienzen des CCD- sowie des Stack-Systems ermittelt [88]. Als Grundlage dienen hier
beobachtete photometrische Spektren von Sternen [31] bzw. Galaxien [46], wobei die
FlUsse der Galaxien im Rotverschiebungsintervall 0,00 < z < 1,00 mit einer Auflésung von
Az = 0,02 berechnet werden. Fir weitere Untersuchungen folgt eine Einschrankung der
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simulierten Daten auf 71 Hauptreihensterne bzw. auf 204 Galaxien der Typen E, SO, Saund
Sh.

Wertet man nun logarithmische FlulRverhdtnisse zwischen den korrespondierenden
photographischen und CCD-Béndern fir Sterne bzw. Galaxien statistisch aus, so erhét man
nach Multiplikation mit dem Faktor -2,5 die mittleren Farbterme fir die beiden statistischen
Ensembles. Die so ermittelten statistischen Korrekturen amg,, oo, bzZw. amy, ..., die additiv
auf die BRI-Objektliste angewandt werden, sind in Tabelle 2.3 zusammengestellt. Man
erkennt unmittelbar die Notwendigkeit, die Helligkeiten von Sternen und Galaxien getrennt
Zu korrigieren.

Wegen der breiten Ubertragungsfunktion des BV-Filters, die etwa die Transmissionen
eines B- und V-Bandpasses vereinigt, ist es einsichtig, dal’ die Korrekturen im blauen
Spektralbereich am groéfi3ten ausfallen. In dieser deutlichen Differenz der spektralen Eigen-
schaften eines B;- und eines BV-Filtersliegt auch der auffélige Unterschied der Korrekturen
zwischen Sternen und Galaxien begriindet. Im Gegensatz zu diesem Spektralbereich fallen
die Abweichungen sowohl im roten als auch im nahinfraroten Bereich moderat aus.

Tab. 2.3:  Ubersicht tiber die Helligkeitskorrekturen.

AMyzy oot /™ AMyay, phot | " (amy /™
B, +0,203 +0,603 -0,125
R: -0,100 -0,202 -0,077
In -0,044 -0,085 -0,058

Neben den Korrekturen der Unterschiede in den photometrischen Systemen wird auch
dieinterstellare Absorption ausgeglichen. Zu diesem Zweck werden Rétungsdaten mit einer
Auflosung von etwa 2,37' herangezogen, um die differentielle Extinktion Eg_,, fur jedes
Objekt individuell zu ermitteln und daraus die Absorption fir die drei photometrischen
Bander abzuleiten [76]. Die mittleren Absorptionskorrekturen (am,), die bis auf das
Vorzeichen der mittleren Absorption (A) entsprechen, werden fur die Bander B,, R- und I
ebenfalls in Tabelle 2.3 dargestellt. Wegen eines Gradienten zum Galaktischen Zentrum
konnen die tatsachlichen Absorptionen allerdings je nach Objektposition von diesem
angegebenen Mittelwert um einen Faktor zwel nach oben oder unten abweichen.
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2.3 Photometrie

2.3.4 Fehleranalyse

V erschiedene Fehlerquellen haben Einflul? auf die Giite der photometrischen Kalibration
des Sack. Fur die absolute Hurkalibration sind insbesondere die systematischen Fehler der
Photometrie der drei Vergleichsfelder wesentlich, da sich diese auf alle Objekte gleichartig
auswirken. Dartber hinausist die statistische Unsicherheit der auf dem photographischen
Datensatz ermittelten Flisse von Bedeutung, die sich unmittelbar in der Streuung der
Mel3werte um die Kalibrationskurve aufert.

Der Fehler der Kalibration der Vergleichsfelder beruht sowohl auf den zugrundeliegen-
den Messungen nachgewiesener Photonen auf den CCD-Bildern von Standardsternen und
Vergleichsfeldern als auch auf dem Mittelungsprozel3 der Konversionsfaktoren zwischen
Flui und EVALUATE-Intensitét. Diese Fehler werden fr jedes Vergleichsfeld und die drei
photometrischen Bander entsprechend der Fehlerfortpflanzung zusammengefaldt. Da die
Vergleichsfelder zu der Kalibration eines photographischen Datensatzes mit gleichem
Gewicht beitragen, wird dieser Fehler o, ., fur jedes photometrische Band tber diedrei
Felder gemittelt. Diese GrolReist ein Maf3 fir die Unsicherheit der Absolut-Kalibration des
Sack und wird in Tabelle 2.4 zusammen mit weiteren flr die Gute der Photometrie relevan-
ten Fehlern dargestellt.

Tab. 2.4: Zusammenfassung der wesentlichen Fehler der
photometrischen Kalibration des Stack.

OF,, ccp I'F, Ohyg, stack /' ADU Oig(F,/udy), phot
B, 2.6 % 215 591072
R 6,9 % 120 41-107°
Iy 7.4 % 35 20107

Uber die Unsicherheit der Kalibration der CCD-Vergleichsfelder hinausist die Streuung
der Mel3werte in der Kalibrationsdarstellung von besonderer Bedeutung. Eine Ursache
dieses Kalibrationsfehlers ist die Granulation des Hintergrundes der photographischen
Daten. Diese Struktur ist eine Eigenschaft photographischer Emulsionen, welche keine
kontinuierliche Empfindlichkeit aufweisen, sondern aus diskreten Silberhalogenid-Kérnchen
bestehen. Diese Kornigkeit des Hintergrundes mittelt sich bei der Uberlagerung vieler
Photoplatten nicht aus den Daten heraus und hat auf dem Stack eine typische Ausdehnung
von wenigen Pixeln. Dadiese Grofie mit der Ausdehnung ferner Galaxien vergleichbar it,
kann der lokale Hintergrund fur diese Objekte nur ndherungsweise aus dem Histogramm
der Pixel-Werteim Umfeld der Blende ermittelt werden. Der tatsachliche Hintergrund kann
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von dem mittleren Wert nach oben oder unten abweichen, falls das Objekt auf einem
Granulationsmaximum oder -minimum liegt.

Umdie GroéRe dieses Fehlers einzugrenzen, werden Messungen der Hintergrundvariation
auf objektfreien Bereichen des Stack ausgefiihrt. Hierbei kommt ein Standard-Kommando
von MIDAS zum Einsatz, welches den Hintergrund mit quadratischer Apertur von5 - 5
Bildpunkten ermittelt. Die Standardabweichung der Mel3werte ist ein gutes Mal3 fir den
Fehler des Hintergrundes auf dem Stack oy, g.q. Die Grofie dieses Fehlersist ebenfallsin
Tabelle 2.4 zu finden und in der Einheit des Detektors (ADU fir engl. analogue to digital
units) angegeben.

Im Gegensatz zu dieser Abschdtzung verwendet EVALUATE auf dem photographi-
schen Datensatz eine virtuelle Kreisblende mit einem Radius R_MIN = 2 Pixel (s. Anhang
C) und wertet somit keine vollen 5 - 5 Bildpunkte aus. Ein Vergleich der Ergebnisse der
Abschétzung mit der entsprechenden EVALUATE-Berechnungen verifiziert jedoch die
Gultigkeit der allgemeineren Abschétzung.

Eine weitere Ursache flr die Streuung der Mel3werte in der Kalibrationsdarstellung ist
in den differierenden spektralen Empfindlichkeiten der photographischen und der CCD-
Daten begriindet (vgl. Abbildung 2.8, Kapitel 2.3.3). Diese Differenzen fuhren nicht nur zu
systematischen Unterschieden der gemessenen Flisse, sondern ebenso zu stochastischen
Abweichungen: Eine eindeutige Zuordnung des auf dem photographischen Datensatz
gemessenen Signals zu dem Ful3, der auf den Vergleichsaufnahmen nachgewiesen wird, ist
nicht mehr moglich. Eine individuelle Korrektur der Farbterme setzte bel Galaxien die
Kenntnis des HuBBLE-Typs und der Rotverschiebung und bel Sternen die des Spektraltyps
voraus. Da diese Informationen aus den vorliegenden Daten nicht abgeleitet werden
konnen, ist der auf den Unterschieden der photometrischen Systeme beruhende Fehleranteil
unvermeidlich.

Die GroRRe dieses Fehlers wird anhand derselben simulierten Daten abgeschétzt, die
schonim Abschnitt 2.3.3 zur Ermittlung der Helligkeitskorrekturen fir Sterne und Galaxien
herangezogen wurden. Auch hier werden nur die simulierten Flisse der 71 Hauptreihen-
sterne und 204 Galaxien der Typen E, SO, Saund Sb bis z < 1 fur die Fehlerabschéatzung
verwandt. Die Standardabweichung der logarithmischen FluRverhaltnisse fir Sterne bzw.
Galaxienist ein direktes Mal3 fir den Kalibrationsfehler aufgrund der differierenden Photo-
MELriesySteme o,y e ;) pno - Dieser Fehler ist fur Sterne und Galaxien von der gleichen
GroéRenordnung, es erfolgt daher an dieser Stelle keine getrennte Betrachtung der beiden
Objektklassen. In Tabelle 2.4 werden die Werte des Galaxien-Ensembles angegebenen, da
diese Objekte die Kalibrationsdarstellung dominieren.

Neben diesen beiden systematischen Fehlern tragt auch der individuelle Mef3fehler der
Signale auf Sack und CCD-Bildern zur Streuung der Daten um die Ausgleichskurve bei.
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2 Der Datensatz

Dieser statistische Fehler wird fur jedes Objekt von EVALUATE berechnet und kann gegen
die Fehler aus der Hintergrundberechnung bzw. gegen digjenigen aus der Differenz der
photometrischen Systeme vernachlassigt werden.

Der Fehler der Hintergrundbestimmung wirkt sich desto deutlicher aus, je weniger Signal
von einer Quelle auf dem Stack nachgewiesen ist. Daher dominiert diese Fehlerquelle bel
Objekten geringer Helligkeit. Bei hellen Objekten kommt hingegen besonders die Abwei-
chung der Photometriesysteme voneinander zum Tragen. Dieser Zusammenhang ist in
Abbildung 2.9 zu erkennen, in der die Kalibrationsfehler im Magnitudensystem der Galaxien
dargestellt werden. Die zunehmende Asymmetrie der Fehler 6" und o™ bei geringen Hellig-
keiten beruht auf der logarithmischen Magnitudenskala und der wachsenden Bedeutung des
linearen Fehlers der Hintergrundbestimmung. Zu beachtenist, dal? hier durchgangig der 1o-
Fehler dargestellt wird, wahrend in Abbildung 2.7 jeweils der 3o-Fehlerbereich um die
Ausgleichskurve angegeben ist.

Uber die oben diskutierten Fehler der photometrischen Kalibration hinausgehend sind bei
sehr hellen bzw. ausgedehnten Objekten weitere Fehlerquellen von Bedeutung. Sehr helle
Objekte liegen im Séttigungsbereich des Stack und kdnnten daher u. U. fehlerhafte Flisse
zugewiesen bekommen. AulRerdem besteht bei ausgedehnten Galaxien die Gefahr, dai3
EVALUATE mit dem anwandten Parametersatz nicht das vollstandige Signal dieser
Quellen berechnet. Fir die Suche nach entfernten Galaxienhaufen sind diese Objektgruppen
zwar nicht interessant, zur vollsténdigen Einschétzung der Kalibrationsfehler sind dieselben
dennoch zu betrachten.

Schon in den Kalibrationsdarstellungen ist am hellen Ende deutlich die Séttigung des
Uberlagerten photographischen Datensatzes als Abknicken der Ausgleichskurven zu
erkennen. Fur zunehmend stérkere Beleuchtung bildet sich bei Photographischen Emulsio-
nen dieser Sattigungsbereich zunéchst als Schulter aus, die dann in einen Bereich abneh-
mender Schwérzung mit zunehmender Beleuchtung Ubergeht. Dieser als Solarisation
bezeichnete Vorgang ist eine individuelle Eigenschaft photographischer Daten und als
solche nur Uber unabhéngige M essungen zuganglich. Dadiedrei Vergleichsfelder des Sack
keine ausreichend hellen Objekte enthalten, ist dieser Effekt mit den vorliegenden Daten
jedoch nicht einzugrenzen.

Der Einfluf3 der Séttigung auf die BRI-Objektliste ist aus mehreren Griinden von gerin-
ger Bedeutung. Zunéchst wird die photometrische Kalibration nicht Uber den Definitions-
bereich der Ausgleichskurve hinaus extrapoliert, so dal3 Objekte im Schulterbereich keinen
Fluf3 zugewiesen bekommen. Nur extrem helle Objekte, die auf dem Stack ein Solarisations
signal erzeugen, konnen zufallig wieder in diesem Definitionsbereich liegen. Da hierfur
jedoch Uberwiegend Sterne in Frage kommen, die Uber die Stern-Galaxie-Separation
klassfiziert und fir Untersuchungen an Galaxien ausgeschlossen werden, kann die Solarisa
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tion vernachléassigt werden. Hierbei ist vorteilhaft, da3 Fehlklassifikationen in diesem
Helligkeitsbereich wegen des gewahiten V erlaufes der Trennkurven (vgl. Kapitd 2.2.3) sehr
unwahrscheinlich sind. Dartber hinaus liegen alle prominenten Sterne und Galaxien in
Ausschluf3regionen und werden somit fur die weiteren Untersuchungen nicht herangezogen.

Neben der Séttigung des Datensatzes ist eine weitere Fehlerquelle fir prominente
Objekte zu betrachten: Insbesondere fir ausgedehnte Galaxien besteht die Moglichkeit, dal3
das Ermittlungsverfahren der EVALUATE-Intensitét auf dem Stack aufgrund des ange-
wandten Berechnungsverfahrens unzureichend ist. Da EVALUATE das Signal auf den
photographischen Daten mit einer festen Kreisapertur von R_MIN = 2 Pixel = 2,1” GrolRe
ermittelt, wird fir Galaxien mit deutlich groReren Ausdehnungen nur der Zentralbereich
ausgewertet.

Die Auswirkung dieses Berechnungsverfahrens, welches die Helligkeit von ausgedehnten
Galaxien auf dem Stack tendenziell unterschétzt, kann nur anhand von Vergleichsmessun-
gen untersucht werden. Da Sterne und Galaxien gemeinsamin die Flu3kalibration eingehen,
konnten etwaige Abweichungen direkt in der Kalibrationsdarstellung (siehe Abbildung 2.7)
zu erkennen sein. Wegen des Auswahlkriteriums der Vergleichsfelder, keine prominenten
Galaxien zu enthalten, eignen sich die Photometriedaten allerdings nur begrenzt fur diese
Untersuchungen.

Aus dem Befund, dal3 alle Galaxien in dem 30-V ertrauensbereich der Kalibrationskurve
liegen, 1813t sich nur eine obere Grenze ableiten: Die ausgedehnteste Galaxie, welche in die
photometrische Kalibration eingeht, hat eine charakteristische Ausdehnung (e *-Werts-
Halbachsen) von a = 4,5 Pixel bzw. b = 3,7 Pixel. Sie ist somit rund doppelt so grol3 wie
der Aperturradius und liegt in der Kalibrationsdarstellung schon in den beginnenden
Séttigungsbereichen der Sterne. Es kann daher nicht ausgeschlossen werden, dai3 die
beginnende Séttigung heller Sterne zufallig mit dem Signalverlust bel ausgedehnten Gala-
xien zusammenfalt. Dies konnte auch ohne das Bestehen eines urséchlichen Zusammenhan-
ges zwischen den Mef3ergebnissen der beiden Objektgruppen zu der beobachteten guten
Ubereinstimmung der Daten in der Kalibrationsdarstellung fuihren.

Mit zunehmender Ausdehnung der Galaxien gewinnt der Fehler durch die Signalextrak-
tion an Bedeutung. Da scheinbare Grof3e und Helligkeit eines ausgedehnten Objektes tiber
die Entfernung zusammenhéngen, kann man davon ausgehen, dal3 die problematischen
Galaxien tendenziell heller sind als die prominenteste in der Kalibration, welche die schein-
baren Helligkeiten b, = 18,1™, r. = 16,9™ und i, = 17,0™ aufweist. Unter dieser Annahme
sind sehr wenige Galaxien von dieser Fehlerquelle betroffen, da nur rund 1%o. der Galaxien
inwenigstens einer Farbe heller sind als diese Referenzwerte. Extrem ausgedehnte Galaxien
liegen wiederum in Ausschlul3regionen, so dal’ der Fehler der unvollsténdigen Signal-
extraktion nur einen kleinen Einflul? auf die folgenden Untersuchungen hat.
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2.4 Astrometrie

Diedrei Uberlagerten COSMOS-Bilder, welchevon M. R. S. Hawkins fir die Galaxien-
haufen-Durchmusterung bereitgestellt wurden, sind astrometrisch kalibriert. Durch das
Ubertragen der entsprechenden Parameter auf samtliche FITS-Dateien sind jedes einzelne
Teilbild und die daraus hervorgegangenen Objekt-Tabellen mit der astrometrischen Kali-
bration versehen. Der Parametersatz ermdglicht eine Transformation zwischen den recht-
winkligen Plattenkoordinaten und dem &guatorialen Koordinatensystem der Epoche 1950.

Trotz der bestehenden Astrometrie fir den photographischen Datensatz ist hier eine
unabhangige Uberprifung dieser Kalibration notwendig, um deren VerlaRlichkeit ins-
besondere flr Nachbeobachtungen zu kléren. Von besonderer, praktischer Bedeutung ist
hierbei die Herstellung von Masken fir die Multiobjekt-Spektroskopie (MOS) vor Beginn
einer Beobachtungskampagne. FUr diese vergleichende Untersuchung werden exemplarisch
funf jeweils 10° - 10" grol3e Bereiche des R-Stack ausgewahlt, die in Zentrumsnédhe bzw.
in der Nahe der vier Ecken des Datensatzes liegen. Die Positionen dieser Astrometrie-
Vergleichsfelder sind in Abbildung 2.10 zusammen mit einem nach der bestehenden Astro-
metrie berechneten Koordinaten-Netz darstellt.

Als Referenz dieser unabhangigen astrometrischen Kalibration dienen 179 PPM-Sterne
[73], welche in der vom Stack abgedeckten Himmelsregion liegen. Die Positionen dieser
Sterne werden zunéchst in die Epoche 1950 und mittels der bestehenden Astrometrie
vorlaufig auf die Plattenkoordinaten des Stack transformiert. Die tatséchlichen Positionen
der Referenzsterne werden dann interaktiv durch das Zentrieren einer zweidimensionalen
GAauss-Funktion auf den entsprechenden R--Teilbildern ermittelt. Dartiber hinaus werden
auf jedem der funf Astrometriefelder nach dem selben Verfahren die Positionen von tber
zwanzig Objekten gemessen.

Fur die unabhangige astrometrische Kalibration eines Testfeldes werden aus der Refe-
renzliste die Sterne eines rund 110’ - 110° grol3en, auf das jeweilige Astrometriefeld
zentrierten Bereiches ausgewahlt. Dies ermdglicht die Berechnung einer lokalen Plattenl 6-
sung, fur diein allen Félen Polynome zweiten Grades zur Anwendung kommen. Bei diesem
lokalen Kalibrationsprozeld werden iterativ einige wenige Referenzsterne ausgeschlossen,
die den grof3ten Anteil an dem Kalibrationsfehler verursachen. Auf diese Weise lassen sich
Kalibrationsfehler durch Sterne mit grof3er Eigenbewegung minimieren. Mit den ermittelten
Parametern der Ausgleichskurve zwischen Platten- und dquatorialen Koordinaten werden
dann die Feldobjekte lokal astrometrisch kalibriert.

Mittels eines Vergleiches der bestehenden mit den finf lokalen Kalibrationen kann die
Gute der Astrometrie des photographischen Datensatzes ermittelt werden. Das Ergebnis
dieser Uberpriifung wird in Tabelle 2.5 ausfiihrlich dargestellt, wobei die mittleren Abwei-
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Abb. 2.10: De R-Stack mit Uberlagertem Koordinatennetz
(Epoche 1950.) und den Positionen der Photometrie-
(P1-P3) und Astrometriefelder (A1-A5).

chungen der Objektpositionen von der Streuung derselben getrennt werden. Ersteresind ein
Mal3 fur die Trandation der Koordinatensysteme gegeneinander, wahrend letztere die lokale
Prézision der Astrometrie beschreiben.

Die absolute Astrometrieist mit Abweichungen aRA, ADec von wenigen Bogensekunden
Uber den mehrere Grad grof3en Datensatz von hoher Qualitét. Von groRRerer praktischer
Bedeutung als die Differenz der absoluten Astrometrie ist jedoch die Gite der lokalen
Kadlibration. Ein Mal3 hierfir sind die Residuen der Objektpositionen nach Berlicksichtigung
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der Trandation deslokalen Koordinatensystems. Diese Residuen 0, Ope. SNd mit wenigen
zehntel Bogensekunden ebenfalls so klein, dal3 die astrometrische Kalibration des Sack
auch lokal den hier gestellten Anforderungen vollstens genligt.

Tab. 2.5: Ubersicht tber die Qualitdt der astrometrischen
Kalibration des Sack.

Feld Lage ARA/” aDec/” Opa!” Opec!”
Al Zentrum +1,282 +0,082 0,228 0,183
A2 NW +1,784 +1,635 0,038 0,036
A3 NO -0,588 +0,165 0,192 0,061
A4 SO -0,413 -0,678 0,210 0,201
A5 S +2,322 -1,492 0,041 0,200

Hierbel ist allerdings zu berlicksichtigen, dal3 sowohl die absoluten als auch die lokalen
Abweichungen in den Ecken des Stack grof3er sein kdnnen, als es diese Mef3ergebnisse
dokumentieren. Die astrometrische Kalibration kann jedoch nicht néher am Rand des
photographischen Datensatzes Uberpriift werden, dadie Verteilung der Referenzsterne dort
asymmetrisch oder deren Anzahl zu klein wird. Die hier vorgenommenen vergleichenden
Messungen zeigen keinen generellen Mitte-Rand-Trend der Astrometriefehler, welche auf
zunehmende Fehler in den Ecken des Stack hinwiesen. Es kann somit davon ausgegangen
werden, dal3 die Astrometrie Uber den gesamten Datensatz ausreichend prazise Himmels-
koordinaten liefert, welche u. a. die Anfertigung von MOS-Masken vor Beginn spek-
troskopischer Nachbeobachtungen erméglicht.
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3.1 Stern- und Galaxie-Zahlungen

Freudig war, vor vielen Jahren,
eifrig so der Geist bestrebt,

2u forschen, zu erfahren,

wie Natur im Schaffen lebt.

Und esist das ewig Eine,

das sich vielfach offenbart,

klein das Grof3e, grof3 das Kleine,
alles nach der eignen Art.

Johann Wolfgang Goethe

Der vollstandige Objektkatalog umfaidt mehr als 3,35 - 10° Sterne und Galaxien, von
denen rund 2,73 - 10° auRerhalb der AusschluRregionen liegen und mindestens einen 3o0-
EVALUATE-Nachweis auf dem B;-, R-- oder | -Datensatz haben. Die Verteilung dieser
Objekte auf die beiden Objektklassen und auf Nachweise in einzelnen Farben wird in
Tabelle 3.1 dargestellt. Dartiber hinaus sind dort auch die Gesamtzahlen dieser Objekte zu
finden. Die auffédllig differierende Galaxienanzahl in den drei Bandern ist durch die ver-
schiedenen Tiefen der entsprechenden Daten bedingt (vgl. Abbildung 3.1).

Tab.3.1: Verteilung der 3o-Nachweise von Objekten
aulRerhalb der Ausschluf3regionen.
Sterne Galaxien ale Objekte
B, 220.932 2.063.301 2.284.233
R: 219.711 1.780.953 2.000.664
In 212.378 787.421 999.799
gesamt 225.536 2.503.133 2.728.669

Wegen der GroRRe dieser Stichprobeist eineindividuelle Begutachtung der Quellen nicht
praktikabel. Da die Suche nach Galaxienhaufen jedoch einen wohldefinierten Datensatz

51



3 Eigenschaften des Objektkataloges

I I I I I T
4 — !!7 - ]
B . i
£ 3 L.tz .
n - - - - -
o = ... - - -
Fa R . ° i
R - = —
s . 1
< b . ]
O . T
1L = L= |
L = B
i 3 ]
L 3 B
07\ [ T T T T Ll
16 18 20 22 24 26

by /™
I I I I T
4 — :A7 —
e . I i
0 3 - . o - —
o L -." - ,
OD : -“ ‘. = :
ey . = -
<0 . i
I - -
1= x —
L A
L = B
i T T B T B T \\7
16 18 20 22 24

rp /™
[ I I I I ]
4 = Lo |
?37 . - - - - - . - —
n - . . * B
o L . - . - _
OD L . - - - ~ i
- o b - |
Eob - = B
= L B
ER - - ]
17 —
I ]
I I | I | I | I | I

16 18 20 22
in/™

Abb. 3.1: Differentielle Zahlungen der Sterne(rot) und
Galaxien (schwarz), welche auf allen Bandern (e)
bzw. nur auf dem jeweiligen Band (-) basieren.
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voraussetzt, ist eine Kontrolle der zugrundeliegenden Objektliste unerldfdlich. Eine ge-
eignete Methode der Untersuchung der gesamten Stichprobe sind differentielle Objektzah-
lungen, die mit Literaturangaben verglichen werden kénnen. Dartber hinaus ermdglichen
diese Zahlungen eine Abschétzung der Vollstandigkeitsgrenze des Datensatzes und eine
grobe Uberprifung der Objektklassifikation.

Fur die differentiellen Zahlungen werden nur digjenigen Objekte verwandt, die in keiner
Ausschluf3region liegen und die in mindestens einer Farbe von EVALUATE mit 3o nach-
gewiesen sind. Ergénzend hierzu werden ebenfalls Zahlungen fur die urspringliche
INVENTORY -Detektion auf nur einem Sack-Bild ausgefiihrt. In beiden Fallen erfolgt die
Klassifikation der Objekte jedoch tber die Informationen aus allen drei Spektralbereichen.
In Abbildung 3.1 werden diese auf ein Quadratgrad und ein Helligkeitsintervall von 0,5™
bezogenen Objektzahlungen AbJ , A und AiN zusammen mit den entsprechenden
PoissoN-Fehlern dargestellt.

e

Ein Vergleich der Zéhlung der in einer Farbe gefundenen Objekte mit der anhand des
gesamten Objektkataloges ausgefuihrten Zahlung verdeutlicht die Vollsténdigkeit der
INVENTORY -Objektdetektion auf den einzelnen Uberlagerten Photoplatten. Da der
Gesamtkatalog auf den Daten aller drel Farben basiert, wird die mangelnde V ollstandigkeit
der Quellendetektion auf einem Sack-Bild durch die Daten der beiden weiteren Bilder
zumindest teilweise ausgeglichen. Je weniger Objekte auf einer Summenplatte nachgewie-
sen sind, desto deutlicher profitiert die Vollstandigkeit der entsprechenden Objektliste von
den Informationen der erganzenden Daten. Aus diesem Grund ist der Vollstandigkeits-
gewinn bei den I -Daten am deutlichsten ausgeprégt, wahrend der B-Datensatz den
geringsten Nutzen aus den beiden anderen Bandern ziehen kann.

Trotz der sich gegenseitig ergénzenden Daten ist auch der Gesamtkatalog aller Objekte
unvollstandig, das Abknicken der differentiellen Galaxienzéhlungen bei geringen scheinba-
ren Helligkeiten ist Ausdruck der begrenzten Vollstéandigkeit. Setzt man fur die Zahlungen
ein Potenzgesetz der Form

Ig{A(M)) = k-(m-m_ ) +1g(A, ) (3.1)
an, das durch die Potenz k und einen Referenzwert Ig(A,«) = 19(A(m.y)) vollsténdig charak-
terisiert wird, so kann Uber dessen Extrapolation die Vollstandigkeit abgeschétzt werden.
Hierflr ist es zunachst notwendig, die beiden Parameter der Funktion durch eine Regres-
sionsanalyse der Galaxienzahlungen anzupassen, wobel die Eingabewerte auf den linearen
Teil der Daten beschrankt werden, um ein verlafdliches Ergebnis zu erhaten. In der Tabelle

3.2 werden die verwandten Datenintervalle mg, und die angepaldten Parameter des Potenz-
gesetzes zusammen mit deren Fehlern angegeben.
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Tab.3.2: Charakteristische Grofen der differentiellen
Galaxienzahlungen.

my /™ My /™ 19(Are) K
B, [17,0; 24,5] 24,0 4,00 + 0,03 0,438 + 0,004
R- [17,0; 23,5] 23,0 4,29 + 0,04 0,405 + 0,006
Iy [17,0; 21,5] 21,0 3,81+ 0,01 0,460 + 0,002

Die Ausgleichsgeraden werden auch tiber den Datenbereich my, hinaus zur Normierung
der differentiellen Zahlungen herangezogen. Ausgehend von diesen Einzelwerten kann
durch Anpassen einer geeigneten Funktion die mittlere Vollstandigkeit abgeleitet werden.
Hierbel ist die folgende Form zweckmal3ig [51]:

fo(M) = (€770 5 ) (3.2)

Der Parameter m, steht fir die scheinbare Helligkeit, bei der die Vollstandigkeit den Wert
0,5 annimmt, wéhrend -1/m, die Steigung bei m = m, parametrisiert. Mit dieser angepaldten
Funktion &3t sich zu jeder geforderten V ollstandigkeitsgrenze die zugehtrige Grenzhellig-
keit berechnen.

Tab. 3.3:  Angepalyte Parameter der Funktion f,,, unddie
daraus abge eiteten Vollstandigkeitsgrenzen.

m /" my /™ Mys /™
B, 25,237 + 0,073 0,401 + 0,064 24,8
R 23,626 + 0,052 0,225 + 0,052 23.4
Iy 21,943 + 0,012 0,172 + 0,009 21,8

Fur die Suche nach Galaxienhaufen muf3 die Objektstichprobe u. a. auf eine moglichst
vollstandige Teilmenge begrenzt werden, da andernfalls nicht kontrollierbare Auswahl-
effekte die Stichprobe beeinflussen. Andererseitsist die Einschrankung der Objektliste auf
nahezu 100%ige Vollsténdigkeit nicht praktikabel, da auf diese Weise der dynamische
Bereich der Daten zu stark beschnitten wird. In der Literatur sind verschiedene Grenzvoll-
standigkeiten dokumentiert, die bis zu Werten von 50 % reichen [51, 80], fUr den Sack
wird eine Vollsténdigkeitsgrenze von 75 % gewdhit. In Tabelle 3.3 werden die Parameter
der Ausgleichskurve zusammen mit der abgeleiteten und auf eine Dezimalstelle gerundeten
GrenzgrofRe fur 75%ige Vollstandigkeit m,. angegeben. Der Datensatz enthdlt etwa
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1,56 - 10° Galaxien, die auRerhalb der AusschlufRregionen liegen und in wenigstens einem
photometrischen Band heller as die Vollstandigkeitsgrenze sind.

Exemplarische Untersuchungen der Objekte in den Photometriefeldern zeigen, dal? diese
Grenzgrofien auch die Anzahl der Rauschobjekte sinnvoll begrenzen. V on den Objekten, die
in zwei Helligkeitsintervallen von 0,5™ bzw. 1,0™ um die jeweiligen Grenzgréf3en liegen,
sind nur 3...4 % (B, und I,) bzw. 9...12 % (R:) nicht mit mindestens 3o auf einer der drei
CCD-Vergleichsaufnahmenin BV, R bzw. | nachgewiesen. Wegen der begrenzten Zahistati-
stik in den vergleichsweise kleinen Photometriefeldern kdnnen diese Werte nur als grobe
Abschétzung dienen. Die Kontamination der BRI-Objektliste mit rund 10 % Rausch-
objekten an der Vollstandigkeitsgrenze ist jedoch akzeptabel.

Uber die Vollstandigkeit hinausgehend enthalten die differentiellen Objektzahlungen
auch Informationen zur Stern-Galaxie-Separation. In Abbildung 3.1 erkennt man jeweilsein
Abknicken der Sternzéhlungen um die Helligkeit, bei der Sterne und Galaxien etwa gleich
haufig sind. Dieses Abknicken ist durch den gewahlten Verlauf der Separationskurve bei
geringen Zentralhelligkeiten bedingt (vgl. Kapitel 2.2.3) und wegen der Notwendigkeit,
madglichst wenig Galaxien falsch zu klassifizieren, unvermeidlich.

Dadie Stern-Galaxie-Trennung erst in dem Helligkeitsbereich zusammenbricht, in dem
die Galaxien zu dominieren beginnen, ist der Einflul? falsch klassifizierter Sterne auf die
Galaxienstichprobe vergleichsweise gering. Um dies zu quantifizieren, wird zundchst die
erwartete Sternanzahl nach dem BAHCALL-SONEIRA-Modell [5] unter Berticksichtigung der
Transformation auf das Bj;-Band [29] berechnet. Hierbei werden ausschliefdlich die
Standard-M odellparameter und die galaktischen Koordinaten fir das Zentrum des Stack
(b" =355,3° |"" = -46,6°) as EingangsgroRen verwandt.

Ein Vergleich des Modells mit den Sternzahlungen fur den B;-Datensatz in Abbildung
3.2 zeigt eine bemerkenswert gute Ubereinstimmung fur den Helligkeitsbereich
17™ < b, £ 22™, in dem die Abweichungen |aA(m)[/A(m) < 10 % sind. Die Differenz
zwischen Modell und Zahlung bei hellen Sternen ist einerseits durch den Verlauf der Stern-
Galaxie-Separationskurve bedingt, die helle Objekte bevorzugt as Sterne klassifiziert.
Andererseits liegen diese Sterne im Séttigungsbereich der Photographischen Emulsion, so
dafd auch intrinsisch hellere Objekte in den Bereich 15,5™ < b, < 17 ™ projiziert werden.
Weiterhin ist nicht ausgeschlossen, dal? bei diesen Helligkeiten unerkannte Mehrfach-
detektionen einzelner, prominenter Sterne zu einem erhohten Zahlergebnis fuhren. Die
Differenz zwischen Modell und Z&hlung fir by > 22 ™ ist hingegen auf die zusammen-
brechende Objektklassifikation zurtickzufihren.

Das BAHCALL-SONEIRA-Modell kann wegen der guten Ubereinstimmung mit den
Mef3ergebnissen als Referenz fir die Sternanzahl in dem Helligkeitsbereich verwendet
werden, in demdie Klassifikation der Objekte zusammengebrochenist. Die Abweichung der
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Abb. 3.2:  Vergleich der Sternzdhlung im B;-Band (¢) mit dem
BAHCALL-SONEIRA-Moddl (0).

erwarteten von den gemessenen Werten ist direkt ein Mal3 fir die Anzahl fehlklassifizierter
Sterne in der Galaxienstichprobe. Nach dieser Abschétzung ist die Kontamination des
Galaxienensembles bei b, = 22,75™ mit etwa 18 % am grofdten und nimmt bis zur Voll-
standigkeitsgrenze auf rund 12 % ab. Der maximale Anteil falsch klassifizierter Sterne ist
somit in dem Helligkeitsbereich zu finden, in dem die Trennung der Objekte gerade fehl-
schlagt und die Galaxien noch nicht deutlich zu dominieren beginnen.

Neben der Betrachtung von Vollstéandigkeit und Kontaminationen des Objektkataloges
ist auch ein Vergleich der Galaxienzéhlungen mit Literaturwerten interessant, um die
Kompatihilitét dieser auf dem Stack basierenden Stichprobe zu untersuchen. In Abbildung
3.3 werden die differentiellen Galaxienzahlungen verschiedenen Zahlungen aus der Literatur
gegenibergestellt. Die scheinbaren Helligkeiten sind, soweit dies erforderlich ist, auf die
photographischen Bander transformiert worden, um vergleichbare Bezugssysteme bereit-
zustellen. Man erkennt jeweils eine gute Ubereinstimmung des generellen Verlaufes der auf
dem Stack basierenden Zahlungen mit denen aus der Literatur, wobel in den hellsten und
lichtschwéchsten Datenintervallen leichte Abweichungen zu erkennen sind.

Die Ursachen fUr die leichten Abweichungen bei hellen Galaxien sind ahnlich wie die bei
den entsprechenden Sternen. Auch hier werden Objekte, welche intrinsisch aul3erhalb des
Definitionsbereiches der photometrischen Kalibration liegen, hauptséchlich wegen des
Signalverlustes aufgrund der festen Aperturgréf3e bel der Signalextraktion in den glltigen
Helligkeitsbereich projiziert. Darliber hinaus konnen bel Galaxien ebenso wie bel Sternen
M ehrfachdetektionen einzelner Objekte zu einem erhdhten Zahlergebnis fihren. Ein Fehler
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verschiedenen anderen Arbeten.
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in der Klassifikation prominenter Sterne und Galaxien wirde hingegen zu einer deutlich
groReren Abweichung der Messungen von den Literaturwerten fuhren, da die Sterne in
diesem Helligkeitsbereich dominieren. Es kann daher trotz der bevorzugten Klassifikation
eines hellen Objektes als Stern angenommen werden, dal3 die Stern-Galaxie-Separation am
hellen Ende des dynamischen Bereiches des Stack korrekt ist.

Bel Galaxien geringer Helligkeit sind die Differenzen zu den Literaturzahlungen durch
zwel konkurrierende Effekte zu erklaren. Zum einen nimmt die Vollstandigkeit der Objekt-
detektion bei Anngherung an die Nachweisgrenze Uber einen grofl3eren Helligkeitsbereich
kontinuierlich ab. Dies fuihrt wegen der schneller wachsenden Anzahl von Objekten jedoch
zunéchst nur zu einer lokal kleineren Steigung der differentiellen Zahlung. Zum anderen
werden aufgrund statistischer Photometriefehler Objekte einer gegebenen Helligkeit z. T.
in benachbarten Datenintervallen gezahlt. Dies bedingt wegen der wachsenden Anzahl der
Galaxien mit abnehmender Helligkeit einen positiven Beitrag zu den Zahlungen vor der
Vollsténdigkeitsgrenze, die sichlokal ineiner grofReren Steigung aul3ert. Diese EDDINGTON-
Abweichung [24] wird mit dem Fehler der Photometrie grof3er und gewinnt somit mit
abnehmender Helligkeit der Galaxien zunehmend an Bedeutung.

Wie schon bel der Betrachtung der Vollstandigkeiten dargelegt wurde, profitiert der B-
Datensatz amwenigsten von der gegenseitigen Erganzung der drei Objektlisten. Ausdiesem
Grund ist zu erwarten, dal3 hier die abnehmende Vollsténdigkeit dominiert, was die im
Vergleich zu Literaturwerten zu kleinen Zahlergebnisse bei geringen scheinbaren Hellig-
keiten erklart. Im Gegensatz hierzu wird die abnehmende V ollstandigkeit der Objektdetek-
tion sowohl beim R-- als auch beim I - Stack weitestgehend durch die beiden verbleibenden
Datensétze ausgeglichen. Somit ist die EDDINGTON-Abweichung als Ursache fir die lokal
erhdhten Galaxienzahlen vor der Vollstéandigkeitsgrenze in diesen beiden Bandern an-
zusehen.

Zusammenfassend zeigt dieser Literaturvergleich, dal3 die auf dem Stack basierende
Objektstichprobe mit anderen Stichproben kompatibel ist. Diese Vergleichbarkeit schlief3t
neben den direkt untersuchten Steigungen der differentiellen Zahlungen auch die gleich-
zeitig durch die Lage der Datenpunkte implizit getestete photometrische Kalibration des
vorliegenden Datensatzes ein.
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3.2 Galaxie-Galaxie-K orrelationen

Ein weiteres Instrument zur statistischen Untersuchung der Galaxienstichprobe ist die
Winkelkorrelationsfunktion w(8), die Uber die raumliche Haufung der Objekte Auskunft
gibt. Diese Korrelationsfunktion ist Uber die Beziehung

dP = n?*1+w(8))dQ,dQ, (3.3

mit der differentiellen Wahrscheinlichkeit dP verknipft, je ein Objekt in zwei Raumwinkel-
elementen dQ, und dQ, zu finden, die um den Winkel 6 voneinander separiert sind. Die
Gro6Re n driickt hierbei die mittlere Flachendichte der Objekte aus.

Eine derartige Winkelkorrelation 1&3t sich mittels der Haufigkeiten von Objektpaaren N,
als Funktion des Winkelabstandes 6 abschétzen, wobei 8 typischerweise in logarithmischen
Intervallen a(Ig 6) = 0,2 ausgewertet wird. Durch Normierung der Haufigkeiten mit der
Anzahl aller moglichen Paare in einer Stichprobe von N, Objekten erhélt man
DD = Ng(0) / [Ny(Ny - 1)/2]. Mittels N, Punkten, welche zuféllig auf der von den Daten
abgedeckten Fléche verteilt sind, werden zwel weitere Verteilungen analog berechnet:
DR = N4 (6) / [N4N,] bezeichnet die normierte Haufigkeit von Absténden zwischen Objek-
ten und Zufallspunkten, wahrend RR = N,,(0) / [N,(N, - 1)/2] die entsprechende Anzahl von
Paaren in der Zufallsverteilung beschreibt. In der Literatur werden verschiedene Varianten
diskutiert, die Korrelationsfunktion mittels der Grofien DD, DR und RR abzuschétzen [32,
36, 49]. Wegen des minimierten statistischen Fehlers bel grof3en Winkeln wird hier das
folgende Verfahren angewandt [49]:

DD -2DR+RR

w, (0) =

(3.4)

Unabhangig von dem verwandten Berechnungsverfahren weicht die gemessene Winkel-
korrelation w,(8) von der wahren Korrelationsfunktion w(0) ab:

w,(6) = W(8) - 62 (3.5)

Die als Integralbeschrankung o? bezeichnete systematische Unterschétzung der tatsich-
lichen Korrelation beruht auf der endlichen Ausdehnung der untersuchten Flache. Setzt man
mit w(B8) = A - 8 " eine Parameterform der Korrelationsfunktion an, so folgt

(3.6)

-8 02
WM(O) = A' 9 _K

wobei die GroRe 0% / A mittels der Haufigkeit der Paarabstande in der Zufallsverteilung
N,,(0) abgeschétzt werden kann [71]:
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ot N0 (3.7)
A 3N(0) '
Die Berechnung der Winkelkorrelationsfunktion nach Gleichung 3.4 setzt die Existenz
einer mit der BRI-Objektliste vergleichbaren Liste von Zufallspunkten voraus. Neben der
Verwendung eines zuverlassigen Zufalszahlengenerators ist vor alem die genaue Re-
produktion derjenigen Flache notwendig, welche der Objektstichprobe zugrundeliegt. Dies
schlief3t insbesondere die Berticksichtigung der internen Liicken ein, die durch Ausschlul3-
regionen verursacht werden. Daher wird mittels des Generators RAN2 [69] zunéchst eine
Tabelle mit rund 3,89 - 10° zuféllig Uber die gesamte Grundflache des Stack verteilten
Datenpunkten erzeugt, wobei die Positionen entsprechend der Plattenkoordinaten berechnet
werden. In einem weiteren Schritt erfolgt mittels des Maskenbildes (s. Kapitel 2.2.2) eine
Einschrankung dieser Liste auf digenigen Eintrage, die nicht in Ausschluf3regionen des
photographischen Datensatzes liegen. Die so erzeugte Tabelle von Zufallspunkten umfal3t
rund 2,74 - 10° Eintrége und it somit auch vom Umfang her mit der BRI-Objektliste
vergleichbar.

Die Korrelationsfunktion w {(B) wird fir die vorliegende Galaxienstichprobe fir jedes
der drei photometrischen Béander in Helligkeitsintervallen am = 1™ bis zur jeweiligen
Vollstéandigkeitsgrenze berechnet. Umfaldt eine derartige Auswahl mehr als 35.000 Gala-
xien, so erfolgt eine weitere Einschrankung dieser Stichprobe, es wird eine genau 35.000
Galaxien umfassende Teilmenge zuféllig aus der urspriinglichen Selektion extrahiert. Dieses
Vorgehen ist notwendig, um die erforderliche Rechenzeit fur die Ermittlung einer Korrela-
tion auf wenige Tage zu beschranken.

Die Auswertung der Paarabsténde erfolgt fur die Skalenlg(6/”) > 0,4, dadie Bertick-
sichtigung kleinerer Skalen wegen der Auflésung des photographischen Datensatzes von
rund 2,2” nicht mehr sinnvoll ist. Die obere Grenze der zu untersuchenden Winkelabsténde
wird durch den gréfi3ten mef3baren Paarabstand im Datensatz gegeben. Das grofite Winkel-
intervall, welches noch vollstandig untersucht werden kann, begrenzt die Skalen auf
lg(®/") < 4,2.

Um die Genauigkeit der Berechnungen nicht unnétig durch die Zahlstatistik der Zufalls-
verteilung zu begrenzen, wird die Anzahl der zuféllig verteilten Punkte jeweils abhdngig von
der Anzahl der Datenpunkte so gewahlt, dal3

N, = 10-N, (3.8)

Diese Mindestanzahl gewéhrleistet, dal3 die PoissoN-Fehler der GréRen RR und DR
wenigstens um einen Faktor 10 bzw. /10 kleiner sind als der entsprechende Fehler der
Gro6Re DD. Eine noch gréRRere Anzahl von Zufallspunkten ist hier zwar winschenswert,

60



3.2 Galaxie-Galaxie-Korrelationen

wirde jedoch den Rechenzeitbedarf fir die Berechnung der Paarabsténde wiederum
deutlich Uber das praktikable Mal3 hinaus erhthen.

Die beste Abschétzung des Fehlers einer Korrelation erfolgt durch Anwendung des
Bootstrap-Verfahrens [52], bei dem die Abweichungen vieler (= 100) Korrelationsbe-
rechnungen auf vergleichbaren, aber differierenden Objektstichproben der GrofRRe N,
ausgewertet werden. Alternativ zu dieser sehr zeitaufwendigen Methode lassen sich die
Korrelationsfehler auch aus der Zahlstatistik der Grofzen Ny (6), N4 (0), N,,(6), Ny und N,
durch Fehlerfortpflanzung ableiten. Exemplarische Untersuchungen an einigen kleinen
Stichproben mit N, ~ 10° zeigen, daid die Fortpflanzung der PoissoN-Fehler den Bootstrap-
Fehler gut reproduziert, so dal3 hier dasweniger zeitintensive V erfahren zu bevorzugen ist.

Fir jede Korrelation w ((6) wird die Amplitude A, s durch Anpassen der Funktion 3.6 mit
dem festen Exponenten 6 = 0,8 bestimmt, der verschiedene Literaturergebnisse ndherungs-
weise beschreibt [13, 71]. Dartber hinaus erfolgt jewells eine weitere Anpassung der
Parameter A und 8, um auch den Exponenten Uberprifen zu kénnen. Da die Integral-
beschréankung o? / A imwesentlichen von der Ausdehnung und Geometrie der untersuchten
Himmelsregion bestimmt wird, ist es nicht sinnvoll, diese Grol3e ebenfalls als freien Para
meter zu verwenden. Andererseits hangt die Integralbeschrénkung entsprechend der
Gleichung 3.7 von dem Exponenten der wahren Winkelkorrelationsfunktion ab, so dali es
nicht moglichist, diesen Wert fur ein freies d a priori zu berechnen. Aus diesem Grund wird
bei der zweiten Anpassung ein iteratives Verfahren angewandt, bei dem die GroRe 6%/ A
zunéchst fur einen Exponenten & = 0,8 berechnet wird, bevor die Parameter A und &
angepaldt werden. Mit dem so ermittelten Exponenten werden in einem zweiten Iterations-
schritt sowohl eine verbesserte Integralbeschrankung, als auch aktuelle Werte fur die
Amplitude A und den Exponenten & berechnet. Auf weitere Iterationsdurchgange kann hier
verzichtet werden, da die Anderung der Parameter schon im dritten Schritt mindestens um
eine Grofdenordnung kleiner ist als deren Fehler.

Das Winkelintervall, in dem die Parameter der Korrelationsfunktion angepal’t werden,
wird in mehreren Helligkeitsbereichen auf Skalen 6 > 5” beschrankt. Diesist notwendig, um
das jewellige Ergebnis nicht durch eine stérkere Korrelation auf kleinen Skalen zu verfél-
schen. Eine groRere Korrelationsamplitude fur 8 < 5” wird bei [71] diskutiert und ist an
dieser Stelle nicht Gegenstand weiterer Untersuchungen. Auf3erdem werden die zur An-
passung verwandten Winkelbereiche generell auf 1g(6 / ”) < 3,8 eingegrenzt, um eine
Dominanz der grof3en Skalen, welche die kleinsten Amplituden und Fehler aufweisen, bei
der Berechnung der Parameter auszuschlief3en und die Qualitét der Anpassung zu erhéhen.

In Abbildung 3.4 sind die gemessenen Korrelationen in den drel photometrischen
Bandern zusammen mit den unter Verwendung der freien Parameter A und & angepaldten
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Abb. 3.4:  Gemessene Korrdationsfunktionen der Galaxien in

den drei photographischen Bandern mit den daran
angepaldten Ausgleichskurven.
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Ausgleichskurven dargestellt. Aus Griinden der Ubersicht werden die unteren Fehler nur
eingeschrankt wiedergegeben: Mefdfehler, die relativ grofer als 50 % sind, werden nach
unten nur bis zum 50%-Wert angedeutet und ohne Fehlerbalken dargestellt, wahrend
kleinere Fehler auch nach unten vollstandig und mit Balken angegeben werden. DarUber
hinaus wird auf die Darstellung der Fehler derjenigen Mef3werte verzichtet, die auRerhalb
des Graphikbereiches liegen. Die Tabellen 3.4a-c fassen die Parameter der Winkelkorrela-
tionsfunktionen der Galaxien im By, R bzw. | -Band zusammen. Die angegebenen
Helligkeiten bezeichnen das Intervall, welches der Objektauswahl zugrunde liegt, die
Winkelangaben beziehen sich hingegen auf den angepaldten Skalenbereich. Die Amplituden
Aund Agg = Al Werden fiir Winkelabsténde [6] = ° angegeben, fir 6 = 0,8 nimmt die
| ntegralbeschrankung den Wert ¢®/ A = 0,649 an.

Die angepaldten Exponenten der Winkelkorrelationsfunktionen sind im Rahmen ihrer
Fehler mit dem Ergebnis 6 ~ 0,8 aus anderen Untersuchungen [51, 71] vertraglich. Die
einzige Ausnahme ist in dem Datenintervall 19,5" < b, < 20,5™ zu finden, in dem die
Messung diesen Literaturwert erst in der 3,20-Umgebung enthélt. Allerdings werden auch
in weiteren, ebenfalls auf grof3en Bereichen des Himmels basierenden Untersuchungen mit
0=~ 0,6-0,8[37] bzw. d = 0,7 [48, 54] vergleichbar kleine Exponenten gefunden, so dali3
auch dieser Wert akzeptiert werden kann.

Tab. 3.4a Parameter der Galaxien-Korrdationsfunktionen im

BJ'Band.
b, /™ N, |lo®./”)  A/107 5 0?/A| Agl107
116,5; 17,5] 423 | [1,0; 3,8] 69 + 28 0,76+ 0,16 0654| 62+12

]17,5:18,5] 1.035 | [0,6;38 27,7+9,7  080+012 0649| 27,4+43

]185:19,5] 3.236 | [0,4;36] 262+34  0,749+0044 0658 | 22,6+13

]195: 20,5] 9.312 | [0,4;36] 179+12  0,727+0,023 0,662 | 14,43+ 0,44
]205: 21,5] 23.650 | [1,0;38 6,72+043 0,769+0,021 0,654 | 6,15+ 0,17
121,5: 22,5] 35.000| [0,8;3,6] 3,40+029 0,760+0,027 0,656 | 3,02+0,11
]22,5:235] 35.000| [0,6;36] 0,75+021 0,869+0,072 0,639 094+0,11
]235:24,5] 35000 [06;34] 009+011  1,10+025 0,628 | 028+0,11
]24,5: 255 35.000 | [0,4;3,8] 0,005+0012 1,63+041 0906 022+0,11
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Tab. 3.4b: Parameter der Galaxien-Korrdationsfunktionenim

R--Band.

re/™ N, 19(65: /™) A/1073 o o?/A| Ay /107
114,5; 15,51 317 | [1,0; 3,6] 55+ 32 0,87+0,21 0,636 65+ 16
]15,5; 16,51 915 | [0,4; 3,6] 144+ 74 098+015 0,628| 233+49
116,5; 17,51 2.804 | [0,4; 3,6] 359+4,3 0,725+0,041 0,663 | 29,0+1,6
]17,5; 18,5] 8.486 | [0,4;3,6] 1048+0,9 0,858+0,027 0,640 | 12,44+ 0,49
]18,5; 19,51 22.655| [1,0;3,8] 563+042 0,801+0,023 0,649 | 564+0,18
]19,5; 20,51 35.000 | [0,8;3,4] 4,36+034 0,729+0,025 0,662 | 3,50+ 0,11
]20,5; 21,5 35.000 | [0,6;3,6] 226+035 0,676+0051 0,673 | 1,55+0,11
121,5; 22,5] 35.000 | [0,6;3,6] 0,35+0,22 0,85+0,17 0,642 | 0,40+0,11
122,5; 23,51 35.000 | [0,4;3,8] 0,20+0,17 093+020 0,634| 0,31+0,11

Tab. 3.4c: Parameter der Galaxien-Korrdationsfunktionen im
Iy-Band.

in/™ N, 19(65: /™) A/1073 o o’/ A| Ayg/107
]14,5; 15,5] 158 | [1,6; 3,8] 34+ 49 1,07+054 0,619 60 + 35
]15,5; 16,5 1.121 | [0,4; 3,6] 21,5+ 6,3 0,977+0,088 0,628 345+4,1
116,5; 17,5 4.164 | [0,4; 3,6] 245+ 2,6 0,765+ 0,035 0,655| 222+1,0
117,5; 18,51 12.723| [1,0;36] 7,76+0,71  0,832+0,029 0,644 | 852+0,32
]18,5; 19,51 35.000 | [1,0;3,0] 4,49+051 0,730+0,033 0,662 | 355+0,12
]19,5; 20,5] 35.000 | [1,0;3,0] 3,15+0,70 0,639+0,068 0,684 | 1,83+0,12
]20,5; 21,5] 35.000 | [0,6;3,8] 0,72+0,23 0,811+0,092 0,647 | 0,75+0,11
121,5; 22,51 35.000| [0,4;34] 081+026 0,794+0,089 0,650| 0,80+0,11

Neben dem Exponenten ist die Amplitude ein weiteres charakteristisches Merkmal der
Korrelationsfunktion, das mit anderen Arbeiten verglichen werden kann. Um diese ver-
gleichende Untersuchung durchfiihren zu kénnen, ist es zunéchst wichtig, die Amplituden
auf eine einheitliche Winkelskala zu transformieren. Da sich die Literaturwerte haufig auf
Winkel [8] =’ beziehen, ist es vorteilhaft, diese Skala als Referenz zu verwenden. Daher

werden die in den Tabellen 3.4a-c angegebenen Amplituden A, g durch Multiplikation mit

dem Faktor 60° mit & = 0,8 in dieses Referenzsystem Uibertragen. Auch die Ergebnisse aus
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anderen Arbeiten werden soweit notwendig nach demselben Verfahren skaliert, wobei
jeweils die dort angegebenen Exponenten & verwendet werden.

Darlber hinausist eswesentlich, ein einheitliches Hdligkeitsmal’ fir diese Untersuchung
zu verwenden. Hierbei kommen zwei konkurrierende Angaben in Betracht, zum einen die
Grenzhelligkeit m, und zum anderen die Medianhelligkeit m,,,, die beide etwa gleich hdufig
verwendet werden. Dain der Literatur unterschiedlich grof3e Helligkeitsintervalle [m;; m)]
Verwendung finden, ist der Medianwert das fir einen Vergleich geeignetere Mal3 der
Helligkeiten. Hierbel tritt jedoch das Problem auf, dal3 die Medianhelligkeit der Objektstich-
proben in vielen Arbeiten nicht angegeben wird. Esist also notwendig, diesen Wert mittels
anderer Angaben abzuschétzen. Mit Gleichung 3.1 und der Bedingung fur den Median, dafi3
die Tellintervalle[m;; m.] und [m,.,; m;] die gleiche Anzahl von Objekten enthalten, kann
folgende Beziehung abgeleitet werden:

k(mzfml)) (3.9)

= 1 . 1 1 .
m = ml+E Ig(5)+E Ig(1+10
wobei k entsprechend Gleichung 3.1 die Potenz der differentiellen Zéhlung ist. Fur alle
praktischen Zwecke kann k = 0,4 gesetzt werden, ohne dal3 m,,., um mehr als 0,1 vom

Sollwert abweicht.

In Abbildung 3.5 werden den auf dem Stack gemessenen Korrelationsamplituden ver-
schiedene Literaturergebnisse gegeniibergestellt. Die charakteristischen Helligkeiten anderer
Arbeiten sind, falls erforderlich, auf die photographischen Bander transformiert worden, so
dai3 vergleichbare Bezugssysteme vorliegen. Zunéachst falt bel den auf dem Stack basieren-
den Mel3werten auf, dal3 die beiden hellsten Objektstichproben systematisch kleinere
Amplituden aufweisen as eine Extrapolation der Daten bei mittleren Helligkeiten vermuten
|&3t. Im B,-Band folgen diese Mefl3werte zwar dem Trend der Daten aus [81], da letztere
jedoch von den Ubrigen Literaturergebnissen abweichen, ist die Ubereinstimmung des
Trends fur die beiden hellsten Teilstichproben im B, von geringer Bedeutung.

Der Befund der systematisch zu kleinen Amplituden bei hellen Galaxien spricht fir einen
bedeutenden Anteil von unkorrelierten Objekten in diesen Stichproben oder weist auf eine
Unvollsténdigkeit derselben hin. Aufgrund der bevorzugten Klassifikation heller Objekte as
Sterne (vgl. Kapitel 2.2.3) kann hier eine erhebliche Kontamination der Galaxienstichprobe
mit Sternen ausgeschlossen werden. Andererseits zeigen die Objektzahlungen kein systema:
tisches Defizit dieser Galaxien, so dal3 hier eine Kombination beider Griinde denkbar ist.

Sieht man von den hellsten Galaxienstichproben ab, so erkennt man jeweils eine im
Rahmen der MeRunsicherheit gute Ubereingtimmung der Mef3werte mit den Literaturergeb-
nissen. Hierbel ist von besonderer Bedeutung, dal3 die Amplituden auch bei geringen
Helligkeiten nicht signifikant von dem Trend der anderen Daten zu kleineren Werten
abweichen. Es kann daher davon ausgegangen werden, dal3 die Stichprobe der Galaxien bei
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Abb. 3.5: Vergleich der Korrelationsamplituden Agg mit den
Amplituden weiterer Durchmusterungen.
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3.2 Galaxie-Galaxie-Korrelationen

diesen Helligkeiten nur in geringem Umfang durch Rauschobjekte verunreinigt ist. Diesist
insbesondere von Bedeutung, da eine signifikante Beimengung unkorrelierter Katalogein-
trage in diesem Helligkeitsbereich die Suche nach entfernten Galaxienhaufen zusétzlich
erschweren wirde.

Diese Korrelationsuntersuchungen in den drel photometrischen Bandern bestétigen
zusammengenommen die Vergleichbarkeit der hier verwandten Galaxienstichprobe mit
weiteren Datensatzen, was eine wesentliche Grundlage fur die weiteren Untersuchungenit.
Die nachgewiesene kleinere Korrelationsamplitude fir die hellsten Tellmengen der Galaxien
weisen auf ein Defizit dieser Teil-Stichprobe hin. Wegen des deutlichen Dichtekontrastes
von nahen Galaxienhaufen zum Feld ist dies fir die Suche nach diesen Haufen jedoch von
geringer Bedeutung. Die Korrelationsfunktionen der fernen Galaxien zeigen hingegen
keinen signifikanten Unterschied zu der anderer Stichproben, so dal3 der Giberwiegende Tell
dieser Objektstichprobe mit den Daten weiterer Untersuchungen kompatibel ist.
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4 Der Haufen-Suchalgorithmus

Die grof3e Bedeutung, die signifikante Ergebnisse und
damit die Sgnifikanztests|...] gewonnen haben, verstellt
z2um Teil den Blick auf andere wichtige Aspekte, zum
Beispiel, ob das statistisch signifikante Ergebnis Uber-
haupt irgendeine Frage von Relevanz beantwortet.

Hans-Peter Beck-Bornholdt, Hans-Hermann Dubben,
Der Hund, der Eier legt

4.1 DasVerfahren

Die klassische Methode der Galaxienhaufensuche basiert auf der visuellen Inspektion
photographischer Daten [1, 2, 30, 89]. Hierbel wird die Galaxiendichte auf den Photoplat-
ten gof. unter Zuhilfenahme optischer Instrumente mit dem Auge untersucht, um einen
Katalog von Haufenkandidaten zu erstellen. Durch die Anwendung erganzender Kriterien
z. B. bezlglich der Helligkeiten und der raumlichen Verteillung der Objekte soll hierbei
sichergestellt werden, dal3 eine mdglichst wohldefinierte Stichprobe erzeugt wird.

Die visudle Untersuchung des Bildmaterials birgt aufgrund des menschlichen Einflusses
die Gefahr, inhomogene Auswahleffekte in der Haufenstichprobe zu erhaten. Vom Stand-
punkt der Homogenitét ausgehend, ist daher der Einsatz von Computern mit wohlde-
finierten Algorithmen zu bevorzugen. In der Literatur werden verschiedene Verfahren
diskutiert, Galaxienhaufen mit automatischen Algorithmen zu identifizieren. Die Methoden
reichen hierbei von Untersuchungen der Galaxien-Zahlungen in festen Zellen [79] bis zur
Ermittlung von Wahrscheinlichkeitsdichten, welche die raumliche Verteilung der Galaxien
und photometrische Informationen simultan auswerten (Matched-filter-Algorithmus) [44,
67]. Fur sehr ferne Gaaxienhaufen, deren Objekte nicht mehr individuell nachzuweisen
sind, wird dartiber hinaus vorgeschlagen, Fluktuationen der FHachenhelligkeit des Himmels-
hintergrundes zur Haufensuche zu verwenden [15].

Wegen der Eigenschaften des Stack ist die Anwendung elaborierter Suchalgorithmen hier
problematisch. Die Granulation des photographischen Datensatzes und die daraus resultie-
rende Unsicherheit in der Bestimmung des lokalen Hintergrundes macht die Haufensuche
Uber Hachenheligkeitsfluktuationen unmaglich. Dariiber hinaus erschweren die statistischen
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Fehler der Photometrie die Anwendung eines Matched-filter-Algorithmus, dadiese u. a. auf
der Auswertung photometrischer Daten basieren.

Die Filter-Methoden verwenden theoretische Modelle, anhand derer die Gewichts-
funktionen oder Filter fur die Verteilung und Helligkeiten der Galaxien in einem Haufen
berechnet werden. Die Anwendung der variablen Gewichtsfunktionen kann den Kontrast
von Galaxienhaufen gegentiber Feld-Galaxien erhdhen. Da die Filter von der Rotver-
schiebung abhangen, wird auRerdem ein Erwartungswert fir die Rotverschiebung eines
Galaxienhaufens berechnet. Andererseits setzen diese V erfahren mittelbar Gber die Verwen-
dung theoretischer Modelle die Kenntnis von Galaxienhaufen-Eigenschaften voraus, was
wiederum die Gefahr birgt, Auswahleffekte in der Haufenstichprobe zu erhalten.

Aus diesen Griinden wird fur die Galaxienhaufensuche auf dem Stack das Verfahren der
direkten Untersuchung von Galaxien-Flachendichten bevorzugt. Ein weiterer Grund fur die
Wah! dieser Methode ist die Notwendigkeit, auf dem photographischen Datensatz ver-
schiedene Regionen auszuschlief3en (vgl. Kapitel 2.2.2). Die so entstehenden Locher in der
untersuchten Fléche lassen sich bel der Ermittlung von Fléchendichten bis zu einem gewis-
sen Grade korrigieren. Esist zu erwarten, dal3 Matched-filter-Verfahren hier wegen der
smultanen Auswertung der Objektverteilung und photometrischer Informationen zumindest
in speziellen Situationen fehleranféliger sind. Beispielsweise fuhrt eine Ausschlul3region,
welche ein Haufenzentrum Uberdeckt, dazu, dal3 die am starksten gewichteten dichten
Bereiche des Haufens, welche gleichzeitig die hellsten Galaxien enthalten, nicht zu einer
erhdhten Wahrscheinlichkeitsdichte beitragen kénnen.

Der fur den Stack entwickelte Galaxienhaufen-Suchalgorithmus erstellt zunéchst auf
Grundlage der BRI-Objekttabellen eine Galaxien-Dichtekarte. Zu diesem Zweck werden aus
dem Satz der Eingabetabellen die Positionen derjenigen Objekte gelesen, die

« dieKlassfikationskriterien fir Galaxien erfillen und
* nicht in ausgeschlossenen Regionen liegen.

DaMIDAS die Moglichkeit bietet, Tabellenzeilen mit Auswahimarkierungen zu versehen,
was die Beschrankung einer tabellarischen Objektliste auf Tellstichproben vereinfacht,
werden auf3erdem nur Galaxien berlicksichtigt, die als ausgewahlt markiert sind. Durch
Zahlen dieser Galaxien in quadratischen Zellen, deren Grol3e Uber einen Parameter variiert
werden kann, wird nun die Dichtekarte berechnet.

Da Galaxien in AusschluRregionen im allgemeinen nicht flr die Haufensuche herangezo-
gen werden, ist es notwendig, die Galaxienanzahl in Zellen, die teilweise mit derartigen
Regionen Uberlappen, zu korrigieren. Zu diesem Zweck wird das Maskenbild dazu ver-
wandt, fur jede Zelle den Korrekturfaktor aus dem Verhdtnis von nutzbarer zu voller
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Flache zu berechnen. 1st dieser Flachen-Fullfaktor f; kleiner als eins, wird das Zahlergebnis
N, ™9 korrigiert, wobei zwei Félle unterschieden werden:

N>/t falls 1>f,>0,5
Nicorr _ . . (4_1)
N9+ (1-f)- (N9 sonst
wobei (N9 die Uiber ale Zellen mit f, = 1 gemittelte Galaxiendichte ist. Im ersten Fall wird
das Zéhlergebnis also auf die vollstandige Flache extrapoliert, wahrend es andernfalls
entsprechend des Fullfaktors um den Mittelwert erganzt wird. Dieses zweite Korrektur-
verfahren ist sinnvoll, um bei geringen lokalen Objektdichten und kleinem f; nicht zuféllig
Uberkorrigierte Dichten zu erhalten.

Eine mogliche Variation der Galaxiendichte auf grof3en Skalen erschwert die Anwen-
dung eines globalen Dichtekriteriums zur Auswahl der Galaxienhaufen. Aus diesem Grund
wird im Standardfall fur jede Zelle der lokale Hintergrund aus dem Mittelwert tber ny, - Ny,
Zdllen berechnet und durch die mittlere Dichte (N°"9) ersetzt. Dariiber hinausist essinnvoll,
die Dichtekarte auch auf kleinen Skalen zu glatten, um flieRende Ubergange zwischen
benachbarten Zellen zu erhalten. Im Gegensatz zu der groRRraumigen Glattung wird die
kleinskalige durch Summation der Galaxienanzahl in ng,, - ng, Zellen realisiert. Man erhélt
die geglétteten Zahlergebnisse N, ™. Die Grof3e n,, des Bereiches, Uber den auf kleinen
Skalen geglléttet wird, kann durch einen Parameter gesteuert werden, wahrend n,, durch die
empirische Beziehung

Ny, = 14-ng -1 (4.2

daraus abgeleitet wird. Durch die Beschrankung von ng, auf ungerade, natirliche Zahlenist
sichergestellt, dal n,, ebenfalls ungerade ist.

Dadie Berechnung des lokalen Mittelwertes Uber einen sehr grof3en Bereich erfolgt, ist
es nicht sinnvoll, die Dichtekarte auf die Flache einzuschréanken, fur die der Hintergrund
tiber volle n,” Zellen berechnet werden kann. Daher wird der lokale Mittelwert in Randnéhe
nur Uber die verflgbaren Zellen ermittelt. Im Gegensatz dazu erfolgt die Summation der
Zahlergebnisse Uber einen sehr viel kleineren Bereich. Hier wird auf die Extrapolation der
Dichten fur die randnahen Zellen verzichtet, so dal? der gegléattete Datensatz an jedem Rand
um (ng,,-1) / 2 Zellen kleiner ist, als die urspriingliche Dichtekarte.

Die eigentliche Suche nach Galaxienhaufen erfolgt nun mittels der geglétteten Dichtekar-
te und unter Verwendung einer Dichteschranke N, die aus statistischen Uberlegungen
abgeleitet wird (s. Kapitel 4.2). Zunachst wird fir jede Region aus benachbarten Zellen mit
N" > N, der duRere Rand ermittelt und markiert, wobei die Nachbarschaft einer Zelle
in der 3 - 3 Umgebung wiederum Uber acht weitere Zellen definiert wird. Neben der
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Anordnung ist hierbel zunéchst auch die Anzahl benachbarter Zellen in einer Region
erhdhter Galaxiendichte beliebig. Erst in einem weiteren Schritt werden die eingegrenzten
Gebiete dann auf die Gesamtzahl von Zellen gepriift, die das abgeleitete Dichtekriterium
erfullen. Besteht eine Region mindestens aus der geforderten Anzahl von my, Zellen, die
jeweilswenigstens N, Galaxien enthalten, so wird dieselbe als Kandidat eines Galaxien-
haufens angesehen.

Umweitere Untersuchungen und die Bearbeitung der Stichprobe zu erleichtern, werden
verschiedene Dateien ausgegeben. Zum einen wird eine tabellarische Liste der gefundenen
Haufen erstellt, die verschiedene Charakteristika aller Kandidaten zusammenfaldt und als
Referenz fur das Auffinden der entsprechenden Regionen auf der Dichtekarte dient. Diese
Tabelle enthalt auRerdem alle eingegebenen und die relevanten, berechneten Parameter des
aktuellen Suchdurchganges. Zum anderen wird fur jeden Kandidaten eine Tabelle aus der
BRI-Objektliste extrahiert, welche samtliche Informationen zu den Galaxien enthélt, die der
jeweiligen Haufendetektion zugrunde liegen. Darlber hinaus werden mehrere Bilder
ausgegeben, welche u. a. die Galaxien-Dichtekarten in verschiedenen Bearbeitungszustan-
den enthalten.

4.2 Die Dichteschranke

Ein grundlegendes Problem bei der Galaxienhaufensuche mittels der Untersuchung von
Galaxien-Flachendichten ist die Wahl einer geeigneten Dichteschranke fur die Akzeptanz
der Kandidaten. Das ubliche Berechnungsverfahren dieser Schranke N, erfolgt Giber den
mittleren Hintergrund (N, welcher fur ausreichend grof3e Datensétze proportional zu dem
Mittelwert Uber ale Zellen (N) ist:

Nim = Clikr)ﬁ.<Nbg> = i (N) 4.3
wobel der Faktor qi?ﬁ bzw. ¢, s0 zu wéhlen ist, dal3 moglichst alle Galaxienhaufen ent-
deckt und zufallige Fluktuationen der Objektdichte sicher ausgeschlossen werden. Somit ist
die Wahl des Faktorsc;,,, der kritische Punkt in der Berechnung der Dichteschranke: Dadas
Zahlergebnis in der i-ten Zelle unter Vernachlassigung der Fléchenkorrektur und grof3-
skaligen Glattung N, € N, ist, wahrend N, ., (N) und ¢;, € R* sind, fihrt ein festes ¢, ,, fir
verschiedene Suchdurchgange mit differierendem Mittelwert {N) zu einer variierenden
Detektionswahrscheinlichkeit. Gerade diese Wahrscheinlichkeit sollte jedoch nicht beliebig
grol3 werden, da sonst die Gefahr wéchst, statistische Fluktuationen des Galaxienhinter-
grundes als Haufenkandidaten zu akzeptieren.
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Esist daher vorteilhaft, statt eines Dichtekriteriums ein Wahrscheinlichkeitskriterium zu
verwenden: Mit

P(N;> N, < Py, (4.4)
wird die maximale Wahrscheinlichkeit des Auftretens eines Zahlergebnisses groRer als oder
gleich der Dichteschranke vorgegeben. Da es bel der Suche nach realen Galaxienhaufen
wesentlichist, statistische Fluktuationen der Galaxiendichte nicht als Haufen zu akzeptieren,
ist es sinnvoll, die gemessene Vertellung der Galaxien mit einer Zufallsverteilung der
gleichen Anzahl von Objekten zu vergleichen. Eine derartige Zufallsverteilung von Objekten

in rdumlichen Zellen gehorcht der PoissoN-Statistik. Somit kann Uber die Vertellungs
funktion

LI
P = W e (4.5)
mit A = (N) und mittels des Additionssatzes
kmax
Pk <ku) = D Py (4.6)
k=0

die Wahrscheinlichkeit berechnet werden, dal3 ein Zahlergebnis k in dem Intervall [0, K., ]
liegt. Hieraus folgt mittels

Pk>k ) = P(k>k . +1)
1-Pk<k )

unmittelbar die Wahrscheinlichkeit des Auftretens eines Zahlergebnisses groRer als die
Schranke k..,..

Durch sukzessive Erhohung des Parameters k.., um 1 kann nun die Dichteschranke
ermittelt werden. Ist fur eink. ., diese Wahrscheinlichkeit P(k > k..,) kleiner oder gleich der
Wahrscheinlichkeitsgrenze P, folgt

Nim = Kpax t1 (4.8)

Somit ist es maglich, die Dichteschranke aus einer Wahrscheinlichkeitsbetrachtung ab-
zuleiten, was zu einer besseren Vergleichbarkeit von Suchergebnissen Uber einen weiten
Bereich von mittleren Galaxiendichten (N fiihrt. Hierbei ist von besonderer Bedeutung, dal
einfester Parameter vorzugebenist, der es dennoch erlaubt, der besonderen Eigenschaft der
PoissoN-Verteilung Rechnung zu tragen.

4.7)

Die oben ausgefiihrten Betrachtungen gelten nur fir Zahlergebnisse in einzelnen Zellen.
Um die Kontur eines Galaxienhaufens besser einzugrenzen und um Haufen besser von
statistischen Fluktuationen der Galaxiendichte trennen zu kdnnen, ist es jedoch sinnvoll,
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mehrere Zellen in das Auswahlkriterium einzubeziehen. Die geforderte Anzahl benachbarter
Zéllen, die jeweils ein Zahlergebnis oberhalb der Dichteschranke aufweisen missen, wird im
Folgenden mit m, bezeichnet, wobei die Nachbarschaft einer Zelle hier Uber acht weitere
Zéellen definiert wird.

Fir eine (eindimensionale) Serie statistisch unabhangiger Messungen ist die Gesamt-
wahrscheinlichkeit des Auftretensvon my, spezidlen Werten in Folge die m.,-te Potenz der
Einzelwahrscheinlichkeit. Im Gegensatz dazu ist die Gesamtwahrscheinlichkeit im vorlie-
genden Fall jedoch fir eine beliebige zweidimensionale Anordnung der my, Zellen zu
berechnen. Erschwerend kommt hinzu, dal3 die einzelnen M ef3ergebnisse wegen einer Uber
Ny, - Ng, Z€ellen durchgefihrten Gléttung der Dichtekarte statistisch nicht vollsténdig
voneinander unabhangig sind. Da die in der Literatur dargestellte Kombinatorik keine fir
einen dieser Félle gultige Losung angibt, mui hier eine Naherung angewandt werden:

Sel my, zunéchst das Quadrat einer ganzen Zahl. Dann ist fir eine Anzahl von m,
Zéllen, die alle dem Dichtekriterium gentigen, die Anordnung, welche die wenigsten
unabhangigen Zahlergebnisse enthdlt, offensichtlich ein Quadrat der Seitenlénge m .
Berticksichtigt man nun, dai3 die Anzahl der urspriinglichen Zellen, auf denen diese An-
ordnung wegen der Glattung beruht, in jeder der beiden Richtungen umng, - 1 grof3er ist,
so kann die Anzahl unabhangiger Messungen m,, folgendermal3en abgeschétzt werden:

Mg = (Mo * N - 1712 (4.9)

Obwohl diese Berechnung nur fur solche my, gilt, die Quadrate ganzer Zahlen sind, wird
diese Formel auch auf andere Werte Ubertragen. Eine bessere Abschéatzung erforderte hier
eine aufwendige, individuelle Ermittlung der Anordnung mit der minimalen Anzahl un-
abhangiger Mef3ergebnisse. Exemplarische Untersuchungen zeigen jedoch, dal3 obiges
Ergebnis eine gute Naherung fir den allgemeinen Fall ist.

Bertcksichtigt man die Abschétzung der Anzahl statistisch unabhangiger Zahlergebnisse
nach Gleichung 4.9, so kann man unmittelbar auf die Gesamtwahrscheinlichkeit des Auf-
tretens von m,,, benachbarten Zellen schlief3en, die jeweils hochstens mit der Einzelwahr-
scheinlichkeit P; vorkommen:

P (K> k) = (Polk>k )™ (4.10)

mit P,(k> k) = P(k>k..,). Vergleicht man nun diese kumulative Wahrscheinlichkeit mit
der geforderten Gesamtwahrscheinlichkeitsschranke P,,,, kann man die Dichteschranke
wiederum Uber die sukzessive Erhéhung von k., berechnen.

Obwohl die korrigierte und gegléttete Galaxien-Dichtekarte reelle Werte enthédlt und
somit nicht mehr der PoissoN-Statistik gehorcht, werden die obigen Wahrscheinlichkeits-
betrachtungen auch hier angewandt. Da die Dichtekarte auf diskreten Zahlergebnissen von
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Galaxienin Zellen basiert, ist dieses V orgehen zumindest fiir den Satistischen Vergleich mit
einer Zufallsverteilung von Objekten zulassig. Fur diesen konkreten Fall wird der Parameter
der PoissoN-Verteilung A = (N ") gesetzt, wobei (N " wiederum nur Uber digjenigen
Zéellen berechnet wird, die mit keiner ausgeschlossenen Region tiberlappen. Sowohl P, als
auch m,, werden als Parameter vorgegeben, so daR die Dichteschranke N, nach dem
oben beschriebenen Verfahren abgeleitet werden kann.

Uber die genutzte Flache der Dichtekarte, ausgedriickt in Einheiten der Zellenflache,
kann mit der Wahrscheinlichkeit P, (k>k) auch dieerwartete Anzahl von Kandidaten
in einer Zufalsverteilung von Objekten abgeschétzt werden. Diese GroRRe vereinfacht
einerseits die Wahl einer geeigneten Wahrscheinlichkeitsschranke fur die Haufensuche,
anderersaits|ant sich aus diesem Wert ein Anhaltspunkt fir die Anzahl fehlerhafter Haufen-
detektionen fir einen konkreten Suchdurchgang in den Stack-Daten ableiten.

4.3 Die Parameter

Wie schon in den vorangegangenen Abschnitten dargestellt wurde, besteht die Mdglich-
keit, den Galaxienhaufen-Suchalgorithmus durch einige Parameter zu steuern. Das Ziel der
Wahl dieser Suchparameter mul3 es sein, das Verhalten des Algorithmus so zu beeinflussen,
dal’ eine moaglichst vollstandige und signifikante Stichprobe von Galaxienhaufen erstellt
wird. Die Steuerung der Suchcharakteristik erfolgt Gber sechs Parameter, deren Einflufd und
Standardwerte im folgenden dargestellt werden.

Zdlgroie

Die GroRe der Zellen in den Dichtekarten mulR moglichst variabel sein, um Galaxienhau-
fen verschiedener Entfernung und Ausdehnung mit einem Algorithmus finden zu kdnnen.
Da jedoch die Gesamtzahl der Zellen und damit auch der Speicherbedarf interner Daten-
felder von diesem Parameter abhéngt, wird die minimale Grél3e der Zellen auf cs,;, = 16
Pixel des Stack, entsprechend ca. 17,2” festgelegt. Die Verwendung der Pixel-GrofRe des
photographischen Bildmaterials als Referenz fur die Zellenausdehnung ist willkdrlich,
erleichtert allerdings den Vergleich der Dichtekarten mit der Maske der Ausschluf3regionen.

Ausgehend von der Referenz kann die Gro3e der Zellen Uber den Parameter f geéndert
werden, wobei die ZellgroRRe cs durch cs = f - cs; berechnet wird. Der Faktor f wird
hierbei auf reelle Werte eingeschrankt, die grofRer oder gleich eins sind, um die minimale
GroRe der Zellen nicht zu unterschreiten. Verwendet man fir diesen Parameter ganzzahlige
Vielfache von 1/16, so orientieren sich die Zellen an den Pixeln des photographischen
Datensatzes. Obwohl dieses Vorgehen nicht notwendig ist, erleichtert es z. B. die Zu-
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sammenfassung mehrerer Suchdurchgange mit verschiedenen Zellgrofzen. Im Anhang D
werden die flr verschiedene Entfernungsbereiche verwandten Sétze des Faktorsf angege-
ben.

Glattungsbereich

Ziel der Glattung ist es, kleinskalige Fluktuationen der Galaxiendichte auszugleichen.
Dies ermdglicht u. a., dem Verlauf der Galaxiendichte leichter folgen zu kénnen und die
Konturen von Galaxienhaufen besser einzugrenzen. Die Anzahl ng,, der Zellen, Gber die die
Gléttung der Galaxiendichte ausgefuhrt wird, ist direkt Uber einen Parameter zuganglich,
der auch die Grofe des Bereiches indirekt steuert, der fur die Gléttung auf grof3en Skalen
verwandt wird (s. Gleichung 4.2). Der Wert dieses Parameters wird auf ungerade, natiirli-
che Zahlen beschrankt und definiert die Seitenlénge des quadratischen Glattungsbereiches
um jede Zelle.

Testberechnungen zeigen, dal3 schon mit der kleinstméglichen, nichttrividlen Aus-
dehnung des Glattungsbereiches von 3 Zellen ausreichend glatte Dichtekarten erzeugt
werden. Da grof3ere Werte dazu fuhren konnten, kleine Strukturen und somit z. B. kom-
pakte Haufen zu verwischen, wird dieser Parameter im Standardfall auf ng, = 3 gesetzt.

W ahrscheinlichkeitsschranke

Der wichtigste Parameter des Suchalgorithmusist die maximale Wahrscheinlichkeit Py,
des Auftretens einer Region aus my,, Zellen, welche als Haufenkandidat akzeptiert wird.
Durch diesen Wert wird indirekt eine Grenze der Galaxiendichte vorgegeben, welche fir die
Suche nach Haufenkandidaten durch die Untersuchung von Objektdichten unerlalich ist.
Der Vorteil der Methode, eine Wahrscheinlichkeitsschranke statt einer Dichteschranke
anzuwenden, beruht auf der statistischen Berticksichtigung der mittleren Galaxiendichte
unter Einbeziehung der erforderlichen Mindestanzahl von Zellen pro Haufenkandidat.

Fur die Wahl des Standardwertes wird der Suchalgorithmus auf mehrere Zufallsvertei-
lungen und auf differierende Tellstichproben der Galaxien aus den BRI-Objekttabellen
angewandt. Diese Untersuchungen fihren zu dem Standardwert der Wahrscheinlichkeits-
schranke von P, = 1,0 - 10 . Wesentliches Kriterium ist hierbei die Notwendigkeit,
statistische Fluktuationen der Objektdichte nicht als Haufenkandidat zu akzeptieren.
Andererseits ist dieser Wert offenbar noch ausreichend grof3, um moglichst wenige der
tatsachlichen Haufen auszuschlief3en (s. a. Kapitel 5.2).

Haufenausdehnung

Die minimale Anzahl m, benachbarter Zellen, welche jeweils das vorgegebene Dichte-
kriterium erfullen missen, ist ein weiteres, fir die Definition der Haufenkandidaten wesent-
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liches Kriterium. Je grof3er dieser Parameter gewdahit wird, desto mehr Zellen mul3 eine
Region erhohter Objektdichte umfassen, um als Haufen akzeptiert zu werden.

Wegen der Glattung der Dichtekarte tber ng, - ng, Zellen ist es sinnvoll, die Haufen-
ausdehnung m,,, > n.,2 zu wahlen. Andernfalls konnte ein einzelnes, sehr groRes Zahler-
gebnisin der urspringlichen Dichtekarte zu der Detektion eines Kandidaten in den geglétte-
ten Daten fuhren. Darlber hinaus kann ein zu grof3er Wert die Detektion kompakter Haufen
bei gegebener ZellgréRRe verhindern. Daher wird im Regelfall (d. h. fir einen Glattungs-
bereich von ng, = 3) eine Haufenausdehnung von mindestens my,, = 12 Zellen gefordert.
Dies fuhrt zu einem minimalen Winkeldurchmesser der Haufenkandidaten von rund 1,1’,
was etwa um einen Faktor 3 kleiner ist as die Ausdehnung potentieller ABELL-Haufen bel
z =1, deren Radiusr, Uber die Beziehungr, = 1,7 / zzuganglichist (vgl. Anhang D).

Regionsstatus

Fur die Erstellung einer moglichst homogenen Galaxienhaufen-Stichprobe ist esi. allg.
notwendig, nur Galaxien in die Suche einzubeziehen, die nicht in Ausschlul3regionen des
Sack liegen (vgl. Kapitel 2.2.2). Abweichend hiervon kann esin besonderen Fallen sinnvoll
sein, ausgeschlossene Regionen bei der Anwendung des Suchalgorithmus zu berticksichti-
gen. Auf diese Weise kann, z. B. mittels eines simulierten Datensatzes, der Einflul3 der
Zahlungskorrektur auf das Suchergebnis ermittelt werden.

Da der Status der AusschluRregionen des Stack nach der Bedeutung des jeweiligen
Ausschlul3grundes gestaffelt ist, kann ein maximal zuléssiger Regionsstatusrs,,,, ahgegeben
werden. Es werden jewelils ale Objekte, die in Regionen mit einem Status kleiner gleich
S liegen, fir die Suche nach Haufenkandidaten herangezogen. Im Standardfall wird die
Suche nach Galaxienhaufen allerdings ausschlief3lich in Regionen durchgefiihrt, die nicht
ausgeschlossen sind und daher mit dem Regionsstatus rs,,, = 0 zuganglich sind.

Hintergrundmodus

Um die Anwendung einer globalen Dichteschranke fir die Auswahl der Haufenkandi-
daten zu ermdglichen, ist esi. allg. notwendig, groRraumige Strukturen in den Galaxien-
Dichtekarten auszugleichen. Bei der Suche nach nahen und daher ausgedehnten Haufen
kann diese Korrektur allerdings hinderlich sein, da gerade diese Objektkonglomerate die
grof3flachige Struktur beeinflussen. Aus diesem Grund ist es mdglich, die Korrektur der
lokalen Hintergrunddichte durch den Parameter bg = ORIG zu unterdriicken. Alle anderen
Eingaben werden als der Standard bg = CORR interpretiert.

Diese sechs Parameter gestatten es, den Suchalgorithmus so zu steuern, dal3 allen
auftretenden Erfordernissen Rechnung getragen werden kann. Soweit im folgenden keine
weiteren Angaben gemacht werden, finden jeweils die Standardeinstellungen Anwendung.
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O sprich mir nicht von jener bunten Menge,

Bei deren Anblick uns der Geist entflieht.
Verhille mir das wogende Gedrange,

Daswider Willen uns zum Srudel Zeht.

Nein, fihre mich zur stillen Himmelsenge,

Wo nur dem Dichter reine Freude bliht,

Wo Lieb und Freundschaft unsres Herzens Segen
Mit Gotterhand erschaffen und erpflegen.

Johann Wolfgang von Goethe, Faust

5.1 Der ssimulierte Datensatz

Wegen der bekannten Zusammensetzung sind simulierte Daten besonders geeignet, die
Eigenschaften des Galaxienhaufen-Suchalgorithmus zu untersuchen und dartiber hinaus
geeignete Parameter fir die Steuerung der Haufensuche zu bestimmen. Eine wesentliche
Voraussetzung ist alerdings, daf3 die Eigenschaften der simulierten Galaxienstichprobe mit
denen vergleichbar sind, diein dem auf dem Stack basierenden Datensatz gefunden werden.
AuRerdem ist eine zumindest begrenzte Vergleichbarkeit mit dhnlichen Daten aus der
Literatur winschenswert, um die Qualitét des vorliegenden Algorithmus besser beurteilen
zu konnen.

Der hier verwandte simulierte Datensatz basiert auf einem Testdatensatz, der fur die
Untersuchung eines Matched-filter-Algorithmus erzeugt wurde [44]. Diese urspriinglichen
Daten weisen vergleichbare Eigenschaften mit den Objektlisten auf, welche als Ausgabe des
Soan Digital Sky Survey (SDSS) zu erwarten sind. Aus diesem Grund enthélt der Daten-
satz nur Objekte bis zu einer Helligkeit r’ ~ 23,5™ und simulierte Galaxienhaufen bis zu
einer Rotverschiebung von z = 0,5. Dasich sowohl die Grenzhelligkeit als auch die Grenz-
rotverschiebung des photographischen Datensatzes deutlich von diesen Werten des SDSS
unterscheiden, ist die Verwendung der urspriinglichen simulierten Testdaten nur flr einen
Vergleich der konkurrierenden Algorithmen sinnvoll. Fir Untersuchungen, die einen Bezug
Zu den photographischen Daten aufweisen sollen, wird statt dessen ein modifizierter
Testdatensatz verwandt, der von J. Kepner speziell fir einen Vergleich mit der auf dem
Sack basierenden Galaxienstichprobe hergestellt wurde [45]:
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Abb.5.1: Dichtekarten der simulierten Galaxienhaufen (links)
und des gesamten Datensatzes (rechts). Es wird
jeweils dieselbe logarithmische Skala Uber dem
mittleren Hintergrund verwandt.

Der vorliegende smulierte Datensatz besteht aus 72 Galaxienhaufen, welchein ein Feld
zufdlig verteilter Galaxien eingebettet sind. Die Haufen Uberdecken einen Bereich von
Gruppen mit einer Gesamtleuchtkraft L, = 10 - L™ bis zu reichen Galaxienhaufen mit
L, = 300 - L" und korrespondieren etwamit ABELL-Haufen der Richness-Zahlung 7 bis 200
entsprechend der Richness-Klassen «0, ..., ~4. Die Entfernungsverteilung der Galaxienhau-
fen reicht von der Rotverschiebung z = 0,10 bis z = 1,30, wobel Rotverschiebungsschritte
von az = 0,15 verwendet werden. Die smulierten Haufen sind auf einem 8 - 9 Gitter mit
einem Abstand von je 0,4° angeordnet (s. Abbildung 5.1), um die weitere Analyse zu
erleichtern. Konstante Rotverschiebungen sind in einer Zeile zu finden, wobei z von unten
nach oben zunimmt. Die GroR3e der Haufen ist in einer Spalte konstant und nimmt von links
nach rechts die Werte A = L, /L" = 10, 20, 30, 40, 50, 100, 200 und 300 an.

Die Leuchtkraftfunktion der simulierten Galaxienhaufen wird durch eine SCHECHTER-
Funktion [75]

o(L)dL = (p*-(i) N er( L) (5.1)
L* L*

beschrieben, die mittels der Beziehung M-M" = -2,5 Ig(L/L") in das Magnituden-System

transformiert werden kann. Es werden die Parameter o = 1,1 [44] und M™ = -20,5 [45]
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verwendet. Das normierte Haufen-Dichteprofil p(r)/p, wird durch ein modifiziertes,
sphérisches PLUMMER-Gesetz der Form

1+r%/r2 1+r12 /rze>_l falls r<r__

p(r)/po _ ( core>_l _( max’ ' cor (5.2)

sonst

mitr., =1h*Mpcundr,.=0,1-r., gegeben. Die Feldgalaxienpopulation wird zufallig
in einem dreidimensionalen V olumen erzeugt, die Anzahl und absolute Leuchtkraft dieser
Galaxien werden von einer SCHECHTER-Funktion mit der Feldnormierung
@ =1,08 - 102 h®* Mpc™ abgeleitet [44]. Die Transformation zwischen Entfernungen und
Rotverschiebungen erfolgt mittels der kosmologischen Parameter

k
Hy = 700, ©, =035 @, =065 (5.3)

Jeder Galaxie wird abhangig von ihrer Zugehdrigkeit zur Haufen- bzw. Feldpopulation
zufélig ein HUBBLE-Typ zugeordnet, so dal? diein Tabelle 5.1 zusammengefaldten Vertei-
lungen reproduziert werden. Diese Verteilungen basieren auf Ergebnissen verschiedener
Arbeiten, die eine spiralgalaxienreiche Feldpopulation im Gegensatz zu ellipsenreichen
Haufenpopulationen dokumentieren [6]. Die hier zugrundegelegte Haufigkeit der Typen fur
Haufengalaxien représentiert eine mittlere Population zwischen spiralreichen und spi-
ralarmen Galaxienhaufen. Auf diese Weise wird der differierenden Zusammensetzung
zwischen typischen Stichproben von Feld- und Haufengalaxien Rechnung getragen und ein
extremer Unterschied in den beiden Verteilungen vermieden. Ausgehend von den fir jede
Galaxie bekannten GroRen, Rotverschiebung, absolute Leuchtkraft und HuBBLE-TYyp, wird
unter Berticksichtigung der K-Korrekturen [65] deren scheinbare Helligkeit r’ = r- be-
rechnet. Alle Galaxien mit Helligkeitenr > 25™ werden ausgeschlossen, da sie weit jenseits
der Vollstandigkeitsgrenze des Stack liegen.

Tab.5.1: Verteilung der simulierten Galaxien auf drei
HUBBLE-Typen.

E Sa Sc
Haufengalaxien 60 % 30 % 10%
Feldgalaxien 40 % 30 % 30 %

Die Eigenschaften des so erzeugten simulierten Datensatzes werden nun denjenigen der
BRI-Objektliste angepalit. Mittels der z = O-Farben und der K- sowie Evolutionskorrektu-
ren fur die photographischen Bander des Stack [48, 66] kann die Rotverschiebungsentwick-
lung der Farben B;-R- und R--1, fir Galaxien der Typen E, Sa und Sc berechnet werden
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(vgl. Abbildung D.2 im Anhang). Hierbei ist es zunéchst notwendig, die Evolutionskor-
rekturen auf die in Gleichung 5.3 dargestellte Kosmologie zu transformieren [65]. Ausge-
hend von der Rotverschiebung, dem Typ und der r-Helligkeit jeder Galaxie, lassen sich
mittels der Farben die scheinbaren Helligkeiten b, und i, berechnen.

Wesentlich fiir die Reproduktion der Eigenschaften der BRI-Objektliste ist die Beriick-
schtigung der in Kapitel 2.3.4 beschriebenen Photometriefehler. Zunéchst werden daher fur
jedes Objekt die von dessen Helligkeit abhangenden mittleren 1o-Fehler der Fllisse in den
drei photometrischen Bandern berechnet. Durch Multiplikation dieser Fehler mit einem
Zufallswert x, wird dem statistischen Charakter der Photometriefehler Rechnung getragen,
wobel x; fur jedes photometrische Band und jede Galaxie individuell aus einer GAUSS-
Verteilung mit (x) = 0 und g, = 1 entnommen wird. Aus der urspriinglich abgeleiteten
Helligkeit und dem statistischen Fehler 183t sich nun die fehlerbehaftete scheinbare Hellig-
keit der smulierten Galaxien ableiten.

Neben der Berechnung der Helligkeitsinformationen ist auch die Bereitstellung eines mit
dem Stack korrespondierenden K oordinatensystems notwendig, um die weitere Bearbeitung
dieser Daten zu ermdglichen. Wegen der bestehenden rechtwinkligen Himmelskoordinaten
dessimulierten Datensatzes reduziert sich die Transformation zwischen dem Himmels- und
dem Plattensystem auf eine einfache Skalierung. Die absolute Postionierung erfolgt
zentriert auf die Mitte der Grundfl&che des Stack. Mittels dieser Plattenkoordinaten ist nun
auch die Verkniipfung mit der Maske ausgeschlossener Regionen méglich, deren Statusfur
jede Galaxie in die smulierte Objektliste Ubertragen wird.

Der simulierte Datensatz besteht insgesamt aus 342.754 Galaxien, von denen 239.479
in wenigstens einem Band heller sind as die in Tabelle 3.3 angegebenen GrenzgroiRen fur
eine 75%ige Vollstandigkeit der BRI-Objektliste. Die simulierten Objekte sind Uber eine
Flache von rund 11,5 o° verteilt, die um rund 50 % kleiner ist as die uneingeschrankt
nutzbare Fléche des Sack. Vergleicht man die Simulation mit der BRI-Objektliste, so fallt
zundchst die etwa um einen Faktor 3 kleinere Flachendichte der Galaxien auf. Diese
unterschiedlichen Objektdichten kénnen auch in differentiellen Zahlungen nachgewiesen
werden, so dai’ eine fur alle Objekte einheitliche Ursache vorliegen mul3. Durch die Be-
rechnung der Leuchtkraftfunktion fur die smulierten Feldgalaxien nach der 1/V, ,,-Methode
[25] kann diese Differenz auf eéine vom Sollwert abweichende Normierung ¢ zurtickgefuhrt
werden, die primére Ursache hierfir ist allerdings nicht einzugrenzen [45].

Die Anzahl der Haufengalaxien in dem simulierten Datensatz wird fur jeden Haufen
durch die Gesamtleuchtkraft L., und durch die Grenzhelligkeit der Stichprobe bestimmt.
Aus diesem Grunde sind die Haufengréf3en nicht von demselben Normierungsproblem
betroffen wie die Feldgalaxien, so dal3 hier effektiv eine Stichprobe von Haufen untersucht
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wird, deren Dichtekontrast um einen Faktor ~ 3 groR3er ist, alser fur die korrekte Normie-
rung wéare. Da der erhdhte Dichtekontrast erhebliche Auswirkungen auf die Detektions
wahrscheinlichkeit der smulierten Haufen hat, ist eine Korrektur dieses Fehlers unumgang-
lich. Es sind hierbei verschiedene Varianten denkbar, das Kontrastproblem zu korrigieren:

*  Erganzung der smulierten Galaxienpopulation im Hintergrund,
*  Reduktion der Anzahl der Haufengalaxien oder
*  Umwidmung der Richness-Einteilung der Galaxienhaufen.

Das erste Verfahren hebt die zu geringe Hintergrunddichte unmittelbar auf den Sollwert
an, so dal3 das Problem grundlegend gelost wird. Hierbei ist alerdings auf die exakte
Ubertragung aller Eigenschaften der Hintergrundgalaxien zu achten, um eine einheitliche
Stichprobe dieser Objekte zu erzeugen. Die zweite Korrekturvariante pal3t hingegen nur
den Dichtekontrast der simulierten Haufen an die fehlerhafte Felddichte an. Hierbei kommt
der statistischen Auswahl der verbleibenden Haufengalaxien besondere Bedeutung zu, um
diese Population nicht zu verfélschen. Die dternative dritte Methode korrigiert nicht die
Daten selbst, sondern die Zuordnung der Galaxienhaufen zu den Richness-Klassen des
ABELL-Kataloges. Da die Umwidmung der Richness-Einteilung ohne Eingriffe in den
Datensatz erfolgt und somit am einfachsten zu realisieren ist, wird hier dieses Verfahren
bevorzugt.

Diese Korrekturmethode ist alerdings nur moglich, well die urspriingliche Simulation
einen besonders grof3en dynamischen Bereich umfal3t, der auch sehr kleine Galaxiengruppen
einschliefdt. Wie die Untersuchungen in den folgenden Abschnitten zeigen werden, ist auch
nach der Korrektur sichergestellt, dal3 noch ausreichend galaxienarme Haufen in dem
Datensatz enthalten sind, so dal? eine sinnvolle Interpretation der gewonnenen Ergebnisse
ohne Einschrénkung maglich bleibt.

Die Grofeneinteilung erfolgt fir den simulierten Datensatz urspringlich mittels des
Parameters A = L,/L", der mit dem Faktor 2/3 skaliert wird, um die Richness-Zahlung N,
abzuleiten [44, 45]. Unter Berticksichtigung des Korrekturfaktors ~ 3 lassen sich die
aktualisierten Zéhlungen mittels N, = 2 A\ ableiten, so dal3 die korrigierte Einteilung direkt
zuganglichist. Im Gegensatz zum Soll verschiebt sich die Zuordnung zur Richnessum etwa
1 bis 2 Gruppen, so dal3 die simulierten Haufen die Klassen <0, ..., 25 umfassen. Dain dem
ABELL-Katalog nur ein einziger Galaxienhaufen mit R = 5 enthalten ist, sind die groften
Haufen in dieser Simulation allerdings massenreicher als die realen Gegensticke, diein dem
photographischen Datensatz zu erwarten sind. Bei der Interpretation der Ergebnisse ist
diese Eigenschaft jedoch ohne besondere Relevanz, da im folgenden Abschnitt relative
Untersuchungen erfolgen, deren Ubertragung auf den Sack ohne die Beriicksichtigung der
absoluten Haufengrol3e erfolgt.
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Diefestgestellte Abweichung der Galaxiendichte fuhrt auf3erdem dazu, dal3 die aus dem
Wahrscheinlichkeitskriterium abzuleitende Dichteschranke (vgl. Kapitel 4.2) bezogen auf
die Standardabweichung der mittleren Hintergrunddichte nur mit geringerer Auflésung
berechnet werden kann. Somit ist zu erwarten, dal die Schranke im Mittel grof3er und die
korrespondierende Detektionswahrscheinlichkeit somit kleiner ist, sse esfir die nominel-
le Galaxiendichte wére. Das bedeutet, dald der Test des Suchalgorithmus aus Griinden der
Zahlstatistik unter leicht erschwerten Bedingungen durchgefihrt wird. Da somit bel der
Suche nach Galaxienhaufen mit etwas geringeren Erfolgsaussichten zu rechnen ist, wasin
einer konservativeren Einschétzung des Suchalgorithmus resultiert, kann die Dichtediffe-
renz auch hier hingenommen werden. Der gleichzeitig auftretende positive Effekt bei der
etwas effektiveren Unterdriickung von Detektionen zufaliger Hintergrundfluktuationen ist
hingegen von geringer Bedeutung, da die Fehlerraten nur relativ oder mit bezug auf die
tatsachlich erreichte Detektionswahrscheinlichkeit betrachtet werden.

Esbleibt festzuhalten, dal3 trotz der notwendigen V erschiebung der Richness-Einstufung
der Haufen ein sehr grof3er Bereich an Eigenschaften mit dem simulierten Datensatz
abgedeckt wird, der auch bel galaxienarmen Haufen ausreichenden Spielraum fir den Test
des Suchverfahrens |&3t. Darlber hinaus ist im Mittel mit einer leicht verringerten Detek-
tionswahrscheinlichkeit zu rechnen, weswegen eine zu optimistische Einschétzung der
Leistungsfahigkeit des neuen Suchverfahrens fiir Galaxienhaufen auszuschlief3enist. Fir die
Untersuchung des Algorithmus ist der simulierte Datensatz daher ohne wesentliche Ein-
schrankungen verwendbar.

5.2 Testfalle und Ergebnisse

Der smulierte Datensatz eignet sich fur die verschiedensten Untersuchungen, welche den
Suchalgorithmus und die Auswahl erfolgversprechender Teilstichproben von Galaxien
betreffen. ImVordergrund steht hierbei die Optimierung der Strategie bei der Haufensuche,
die fur die Anwendung des Algorithmus auf die BRI-Objektliste grundlegend ist. DarUber
hinaus ist auch eine zumindest begrenzte Einschétzung der Leistungsfahigkeit des Such-
verfahrens moglich. Wegen der oben beschriebenen Dichtedifferenz der smulierten Feldga-
laxien zu redlen Daten, ist diese Untersuchung allerdings auf relative Messungen in dem
simulierten Datensatz zu beschrénken.
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5.2.1 Optimierung der Suchstrategie

Fur die auf der BRI-Objektliste basierende Suche nach Galaxienhaufen ist eswiinschens-
wert, ein optimiertes Suchverfahren zu verwenden. Die Wahl der meisten Suchparameter
folgt alerdings schon aus Erfordernissen des Datensatzes bzw. aus theoretischen Uberle-
gungen: Die Standardwerte dieser Parameter des Suchalgorithmus und die zu ihrer Wahl
fUhrenden Kriterien sind daher in Kapitel 4.3 zu finden, wahrend die Zellgréf3en und
elementare Auswahlkriterien bezlglich der Objekthelligkeiten im Anhang D angegeben
werden. Uber diese grundlegenden Suchparameter hinausgehend, stellt sich allerdings die
Frage, ob ergénzende Farb-Kriterien bei der Vorauswahl der Galaxien aus der vollstéandigen
Objektliste hilfreich sind. Aus diesem Grund erfolgt an dieser Stelle eine detaillierte Unter-
suchung verschiedener Farb-Auswahlkriterien, welche sich an einem simulierten Datensatz
orientiert. Druber hinausist hier auch die Zusammenfassung der Suchergebnisse, welche auf
Grundlage derselben Objektauswahl jedoch mit differierenden ZellgrofRen ermittelt werden,
von Interesse.

Ziel moglicher Farb-Auswahlkriterien ist es, den Dichtekontrast von Haufengalaxien
gegeniber Feldgalaxien zu erhthen. Dieses Verfahren ist erfolgversprechend, da alle
Galaxien eines Haufens bei derselben Rotverschiebung liegen, wahrend die Galaxienpopula-
tion des Feldes Uber den gesamten mit dem Datensatz zuganglichen Entfernungsbereich
verteilt ist. Wegen der spektralen Eigenschaften elliptischer Galaxien, die in Haufen stérker
vertreten sind als im Feld, aulert sich die Rotverschiebung eines Galaxienhaufens in einer
deutlichen Rétung der Objekte. Dadie Feldpopulation hingegen zu einem grof3eren Teil aus
Spiralgalaxien besteht und keinem eng begrenzten Rotverschiebungsbereich angehort, sind
Feldgalaxien im Mittel blauer als Objekte in Galaxienhaufen. Wegen dieses mit der Entfer-
nung eines Galaxienhaufens zunehmenden Farbkontrastes bieten Auswahlkriterien bezlglich
der Objektfarbe eine erfolgversprechende Grundlage fir die Suche nach hochrotverschobe-
nen Haufen.

Da Galaxienhaufen reich an dlliptischen Galaxien sind, konnen sich die zu untersuchen-
den Auswahlkriterien an diesem HUBBLE-TYyp orientieren. Ausgehend von den in Abbildung
D.2 dargestellten Anderungen der Farbe von Galaxien mit der Rotverschiebung, kénnen
verschiedene Farb-Kriterien untersucht werden. Wegen der Unsicherheit der photometri-
schen Kdlibration des Stack ist es alerdings nicht sinnvoll, sehr enge Anforderungen an die
Farbeigenschaften der Galaxien zu stellen. Aus diesem Grund werden hier ausschliefilich
Auswahlkriterien verwandt, die die Untergrenzen (B,-R.) ., und (R=-1,),., berticksichtigen.
Allerdings werden alle mdglichen Kombinationen der Grenzen dieser beiden Farben be-
trachtet, wobei die V erknipfungen sowohl mit logischem Und als auch mit logischem Oder
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realisert werden. Die Tabelle 5.2 enthdlt eine Ubersicht Uber ale untersuchten Farb-
Kriterien fur funf Entfernungsbereiche.

Tab.5.2: Untersuchte Farb-Auswahlkriterien fur funf Ent-
fernungsbereiche; ,** steht fur beliebige Farben.

Entfernungsbereich (B;-R)min /™ Verknipfung (Re I )win /™
D1 00szx0,2 *14;1,6;1,8; 2,0 A,V *:0,4; 0,5; 0,6
D2 0252504 *1,8:20;22: 24 A,V *:0,5; 0,6; 0,7
D3 04sz2x0,6 * 182124 2,7 A,V *-0,7.0,8; 0,9
D4 06 sz2x0,8 * 182124 2,7 A,V *09; 1,1; 1,3
D5 08sz *20:23:26:29 A,V *09; 1,1; 1,3

Neben den Auswahlkriterien beziiglich der Objektfarbe kommen erganzende Kriterien
bei der Zusammenfassung der Kandidaten aus Suchdurchgangen mit differierenden Zellaus-
dehnungen in Betracht, um die Anzahl der Rausch-Kandidaten zu minimieren. Hier ist
insbesondere die Forderung nach der mehrfachen Detektion eines Kandidaten erfolgver-
sprechend, da lokale Dichtemaxima der Hintergrundgalaxien mit einer maximalen Wahr-
scheinlichkeit P,,,, zuféllig gefunden werden. Differierende ZellgrofRen fuhren zu ver-
schiedenen Zuordnungen der Objekte zu den Zellen, so dal3 zufélige Fluktuationen der
Hintergrunddichte wegen der stochastischen Anordnung der Objekte u. U. nicht mehr das
Detektionskriterium der minimalen Haufenausdehnung von m, Zellen erfillen. Tatséchlich
in einem Datensatz enthaltene Galaxienhaufen sollten wegen der radial zum Zentrum
zunehmenden Dichte auch mit Zellen verschiedener Grof3e gefunden werden, solange
dieselben an die Ausdehnung der Haufen angepal3t sind. Um den Nachweis kompakter bzw.
entfernter Galaxienhaufen nicht zu stark zu erschweren, ist es sinnvoll, kein zu hartes
Kriterium bezlglich der mehrfachen Detektion der Kandidaten zu verwenden. Daher
werden hier nur die Félle einfacher und mindestens zweifacher Nachweise der Haufenkandi-
daten unterschieden.

Um Unterschiede in der Detektionsrate ausschlief3lich auf die Variation der Farb-Krite-
rien zurtckfuhren zu kénnen, wird im Rahmen dieser Untersuchungen auf die Berticksichti-
gung der Ausschluf3regionen verzichtet, d. h. abweichend von den Standardeinstellungen
der Parameter rs,,,, = 4 verwandt. Fir jedes Auswahlkriterium beziiglich der Galaxienfarbe
werden entsprechend des zugeordneten Entfernungsbereiches diein Tabelle D.1 angegebe-
nen ZellgréRRen sowie die in Tabelle D.2 dargestellten Helligkeitskriterien zur Suche nach
den simulierten Galaxienhaufen verwandt. Diein den vier Suchdurchgangen mit differieren-
den Zellgrofien erzeugten Kandidatenlisten werden jeweils zusammengefaldt, so dal3 auch
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fur mehrfach gefundene Haufen nur ein Eintrag in der vereinten Ausgabeliste enthaltenist.
Das einzige Kriterium zum Zusammenschlul® von zwei oder mehr Haufenkandidaten ist
hierbei das Auftreten mindestens einer gemeinsamen Galaxie in den entsprechenden Objekt-
listen. Die zusammengefaldte Ausgabetabelle berticksichtigt fir jeden Haufenkandidaten
samtliche Informationen, diein einemder vier zugrundeliegenden Suchdurchgange ermittelt
wurden.

Durch einen Vergleich der Liste gefundener Haufenkandidaten mit den in dem simulier-
ten Datensatz enthaltenen Haufen kann unmittelbar auf die Effizienz der Haufensuche unter
Berticksichtigung des jeweils angewandten Farb-Auswahlkriteriums geschlossen werden.
Zu diesem Zweck werden sowohl die wiederentdeckten Kandidaten als auch Detektionen
von zufélligen Fluktuationen des Galaxien-Hintergrundes gezahit. Diese Zahlungen werden
jeweilsfir die gesamte Stichprobe und fur die Teilmenge der mehrfach gefundenen Haufen
ausgefihrt, so dald auch die Methode der Zusammenfassung der vier Suchergebnisse
untersucht werden kann.

In den Abbildungen 5.2a-e wird fir jede Entfernungsgruppe ein Uberblick tber die
Zahlungen der gefundenen Haufenkandidaten gegeben: Jeweils zwanzig Teilgraphiken sind
entsprechend der Farb-Auswahlkriterien auf einem Gitter angeordnet, so dal3 die Ergebnisse
leicht den angewandten Untergrenzen in den beiden Farben zugeordnet werden kdnnen. Die
Félle, in denen kein Auswahlkriterium beztglich B,-R- bzw. R--I, verwandt wurde, sind
mit einem Stern (*) gekennzeichnet. Jede der zwanzig Teilgraphiken stellt links ein Histo-
gramm dar, welches das Suchergebnis fur die Und-Verknipfung der beiden Kriterien
wiedergibt, wahrend sich die rechte Hélfte stets auf die Oder-Verknipfung bezieht. Alle
Teile der Abbildung, die das Ergebnis fur ein Kriterium hinsichtlich hdchstens einer Farbe
darstellen, enthalten nur ein Histogramm, dain diesen Féllen keine logischen Verknipfun-
gen anzuwenden sind. Jedes einzelne Histogramm dokumentiert die Anzahl der wieder-
entdeckten Haufen (links, schwarz bzw. blau) und der Rausch-Detektionen (rechts, grin
sowie rot). Die schwarzen und griinen Balken bezeichnen hierbel mehrfach gefundene
Kandidaten, wahrend sich die blauen bzw. roten Balken auf einfache Detektionen beziehen.

Uber die graphischen Darstellungen hinausgehend sind die einzelnen Zahlergebnisse in
den Tabellen 5.3a-e noch einmal detailliert zusammengestellt, wobel die Anzahl wie-
dergefundener Galaxienhaufen N, und M. Sowie der Rausch-Detektionen N, und
M,.i<e @Ngegeben werden. Die mit N bezeichneten Zahlen beziehen sich hier auf alle detek-
tierten Kandidaten, wéhrend M die Teilmenge der mit mindestens zwel Zdllgrélien gefunde-
nen Haufenkandidaten wiedergibt. Ein Vergleich der beiden Varianten einer logischen
Verknipfung der Auswahlkriterien bezlglich B;-R- und R--1,, kann direkt Uber zwei
Spaltensétze erfolgen.
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Abb. 5.2a: Suchergebnisse fir verschiedene Farb-Auswahl-
kriterien im Entfernungsbereich 0,0 s z < 0,2. Die
Details der Darstelung sind im Text zu finden.
Tab. 5.3a Suchergebnisse fir differierende Farb-Kriterien
bezliglich des Entfernungsbereiches 0,0 < z 5 0,2.
Und-Verknipfung Oder-Verknipfung
_ ) m _ ) m
(BJ RF)mln / (RF IN)mln / Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise
* * 12 0 10 0
* 0.4 11 0 10 0
* 0.5 12 0 8 0
* 0.6 7 0 6 0
14 * 11 0 10 0
14 0.4 11 5 9 0 11 0 10 0
14 0.5 11 2 11 0 11 0 10 0
14 0.6 8 0 6 0 11 0 10 0
1.6 * 11 5 11 0
1.6 0.4 11 5 10 0 11 0 10 0
1.6 0.5 11 0 9 0 11 0 10 0
1.6 0.6 8 2 7 0 11 5 11 0
1.8 * 10 1 9 0
1.8 0.4 12 1 10 0 11 0 10 0
1.8 0.5 11 0 8 0 11 6 9 0
1.8 0.6 5 2 5 0 11 2 9 0
2.0 * 9 0 7 0
2.0 0.4 9 0 6 0 11 0 10 0
2.0 0.5 9 3 7 0 10 3 9 0
2.0 0.6 3 1 3 1 10 1 9 0
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Abb. 5.2b: Suchergebnisse fir verschiedene Farb-Auswahl-
kriterien im Entfernungsbereich 0,2 < z < 0,4. Die
Details der Darstelung sind im Text zu finden.

Tab. 5.3b: Suchergebnisse fur differierende Farb-Kriterien
bezliglich des Entfernungsbereiches 0,2 < z < 0,4.

m m Und-Verkntipfung Oder-Verknlpfung
(BJ ) RF)m'n ! (RF ! N)n‘in ! Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise

* * 20 2 18 1

* 0.5 21 2 19 0

* 0.6 18 9 16 4

* 0.7 13 1 12 0
1.8 * 18 0 15 0
1.8 0.5 18 4 16 0 21 6 17 0
1.8 0.6 15 2 13 0 21 6 18 0
1.8 0.7 10 1 8 0 18 0 16 0
2.0 * 16 2 16 1
2.0 0.5 16 5 15 1 20 3 19 1
2.0 0.6 13 14 10 0 18 2 16 0
2.0 0.7 9 8 7 0 16 0 15 0
2.2 * 15 2 11 0
2.2 0.5 13 10 10 0 19 1 17 0
2.2 0.6 10 7 10 0 18 2 16 0
2.2 0.7 10 3 7 1 14 3 13 0
2.4 * 10 4 9 0
2.4 0.5 9 2 9 0 21 3 19 0
2.4 0.6 10 3 7 1 16 1 14 0
2.4 0.7 5 2 4 0 14 2 12 0
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Abb. 5.2c:  Suchergebnisse fir verschiedene Farb-Auswahl-
kriterien im Entfernungsbereich 0,4 < z < 0,6. Die
Details der Darstelung sind im Text zu finden.
Tab. 5.3c. Suchergebnisse fir differierende Farb-Kriterien
beziiglich des Entfernungsbereiches 0,4 < z < 0,6.
m m Und-Verknipfung Oder-Verknipfung
(BJ_RF)m'n / (RF_IN)m'n / Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise
* * 31 18 29 3
* 0.7 25 16 23 7
* 0.8 18 3 16 0
* 0.9 20 8 15 1
1.8 * 27 5 26 1
1.8 0.7 22 8 19 0 28 4 26 0
1.8 0.8 17 5 15 0 28 13 27 0
1.8 0.9 13 2 12 0 30 9 27 0
2.1 * 25 4 24 1
2.1 0.7 17 1 16 0 27 13 26 5
2.1 0.8 16 0 13 0 25 6 25 2
2.1 0.9 14 14 13 0 26 20 26 5
2.4 * 18 7 16 1
2.4 0.7 14 2 14 0 25 2 22 0
2.4 0.8 12 1 12 0 23 8 21 2
2.4 0.9 11 5 10 0 20 2 19 0
2.7 * 15 1 15 0
2.7 0.7 14 13 10 1 25 16 22 1
2.7 0.8 9 14 9 5 19 9 19 1
2.7 0.9 9 3 6 1 19 17 18 6
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Abb. 5.2d: Suchergebnisse fir verschiedene Farb-Auswahl-
kriterien im Entfernungsbereich 0,6 < z < 0,8. Die
Details der Darstelung sind im Text zu finden.

| B A

Tab. 5.3d: Suchergebnisse fur differierende Farb-Kriterien
beziiglich des Entfernungsbereiches 0,6 < z < 0,8.

m m Und-Verknipfung Oder-Verknipfung
(BJ ) RF)m'n / (RF ) I N)n‘in / Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise

* * 34 18 32 4

* 0.9 20 9 18 0

* 11 16 17 15 3

* 1.3 11 9 9 0
1.8 * 32 25 28 8
1.8 0.9 19 13 15 0 31 9 29 1
1.8 11 11 14 10 1 33 15 31 3
1.8 1.3 8 4 6 0 33 17 29 5
2.1 * 27 33 23 2
2.1 0.9 17 1 13 0 27 10 26 1
2.1 11 8 3 7 0 28 19 26 2
2.1 1.3 8 4 6 1 29 16 25 3
2.4 * 22 13 18 0
2.4 0.9 16 21 13 0 25 22 24 1
2.4 1.1 8 9 4 1 24 8 24 2
2.4 1.3 3 3 2 1 26 23 25 6
2.7 * 17 8 16 1
2.7 0.9 10 2 9 0 24 10 23 1
2.7 1.1 7 6 4 1 24 16 23 4
2.7 1.3 4 2 2 0 20 1 17 0
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Abb. 5.2e  Suchergebnisse fir verschiedene Farb-Auswahl-
kriterien im Entfernungsbereich z > 0,8. Die Details
der Darstelung sind im Text zu finden.
Tab. 5.3 Suchergebnisse fiir verschiedene Farb-Kriterien
bezliglich des Entfernungsbereiches z = 0,8.
m m Und-Verknipfung Oder-Verknipfung
(BJ_RF)m'n / (RF_IN)m'n / Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise Ndetec Nnoise Mdetec Mnoise
* * 32 23 30 9
* 0.9 20 4 20 0
* 1.1 16 16 13 3
* 1.3 11 9 8 0
2.0 * 28 5 26 4
2.0 0.9 17 8 15 1 28 20 26 5
2.0 1.1 12 10 9 0 31 14 29 4
2.0 1.3 8 6 5 0 29 10 28 4
2.3 * 23 10 20 2
2.3 0.9 16 6 13 0 27 19 24 9
2.3 1.1 9 16 5 0 26 17 25 5
2.3 1.3 7 8 4 2 23 6 22 3
2.6 * 20 11 17 3
2.6 0.9 12 7 11 0 26 24 24 6
2.6 1.1 8 12 5 2 23 3 22 1
2.6 1.3 2 3 2 2 24 9 23 5
29 * 19 16 13 3
29 0.9 7 4 7 0 26 13 22 2
29 1.1 5 10 4 4 23 16 22 4
2.9 1.3 2 1 2 1 21 18 18 7
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Zunéchst fallt bel den Suchergebnissen fir verschiedene Farb-Kriterien der Trend auf,
dai3 die Anzahl wiedergefundener Haufen von der Grol3e der zugrundeliegenden Objekt-
stichprobe abhéngt. Die entsprechende Anzahl Ny bzw. Mg wird bei Anwendung
zunehmend restriktiver Auswahlkriterien, die sowohl durch grof3ere Untergrenzen als auch
durch die Und-Verknipfung von Kriterien beziiglich der beiden Farben realisiert werden,
kleiner. Eine genauere Untersuchung dieser Galaxienhaufen-Suchergebnisse zeigt, dali3 die
auf Grundlage kleinerer Stichproben nicht mehr gefundenen Kandidaten fur die Entfer-
nungsbereiche D3 bis D5 vornehmlich bei niedrigen Rotverschiebungen liegen. Andererseits
werden auf diese Weise in allen Bereichen (D1, ..., D5) auch smulierte Kandidaten mit
hohem z unterdriickt, die ohne Einschrankung der Objektliste noch gefunden werden.

Die Ursache dafir, daf3 die untersuchten Farb-Auswahlkriterien keinen positiven Einfluf3
auf die Detektionswahrscheinlichkeit fur entfernte Galaxienhaufen haben, ist sowohl in der
spektralen Empfindlichkeit der photographischen Béander als auch in den Photometriefehlern
zu suchen. Da die Feldgalaxienpopulation Uber den gesamten zugéanglichen Rotverschie-
bungsbereich verteilt und im Gegensatz zur Haufenpopulation reich an Spiralgalaxien ist,
miissen Farb-Kriterien elliptische Galaxien bei einer gewahlten Zielrotverschiebung fur die
Haufensuche bevorzugen.

Betrachtet man die Anderung der theoretischen Farben der Galaxien mit z (Abbildung
D.2), so falt auf, dal3 B,-R: erst ab z = 0,3 geeignet ist, elliptische von Spiralgalaxien zu
trennen, wahrend die Farbe R--1,, diese Trennung nur fir 0,7 < z < 1,0 erlaubt. Die Separa-
tion der relevanten HUBBLE-Typen betragt hierbel in B;-R: fur z = 0,4 mehr as 0,6,
wahrend dieser Farbunterschied fir R~ bei z= 0,8 mit 0,4™ maximal wird. Somit ist die
Kontrasterhdhung fur entfernte Galaxienhaufen Gber ein R--I-Kriterium auf einen kleinen
Rotverschiebungsbereich beschrankt. Auch die Eingrenzung auf eine gewéhite Zielentfer-
nung im Bereich 0,4 < z < 0,7 ist wegen eines Mehrdeutigkeitsproblems beziiglich des
Intervalls 0,8 < z < 1,3 nur eingeschrankt moaglich. Die Farbe B,-R:- gestattet aufgrund des
groReren Farbunterschiedes der HUBBLE-Typen eine leichtere Abgrenzung elliptischer
Galaxien, die weiterfihrende Beschrankung auf eine gewlnschte Rotverschiebung ist
alerdingsfir 0,4 < z < 0,8 nicht maglich. Aus diesen Griinden ist keine der beiden Farben
aleine geeignet, die erforderliche Auswahl der eliptischen Galaxien fir eine Zielrotver-
schiebung zu gewahrleisten.

Voraussetzung fur den Erfolg der Kontrasterhdhung ist daher eine ausreichend genaue
Photometriein allen drei photometrischen Béndern. Da ein wesentlicher Teil der Galaxien
bei z> 0,5 Helligkeiten in der Néhe der Vollstandigkeitsgrenzen aufweist, sind hier die
typischen Photometriefehler an den Grenzgrofien wesentlich (s. Kapitel 2.3.4). Die Stan-
dardabweichungen erreichen hier etwa0,5™ im B;- und R-Band bzw. 0,4™ im I, weswegen
die aus den Helligkeiten abgeleiteten Farben 1o-Fehler von biszu 1,0™ (B,-R;) bzw. 0,9
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(Re-1,) aufweisen. Im gunstigsten Fall, d. h. fir Objekte, diein allen drei Bandern minde-
stens 2,5™ bis 3" heller als die Grenzgrdf3en sind, erreichen die Fehler einen Wert von ca.
0,25™ (B;-R¢) bzw. 0,15™ (R--1,).

Angesichts der Grole dieser Farbfehler wird deutlich, dal? die Abgrenzung der ellipti-
schen Galaxien tiber ein B;-R--Kriteriumtrotz der Farbdifferenz von mindestens 0,6™ nicht
madglich ist, da entweder zu viele Spiralgalaxien in der Stichprobe verbleiben oder ein
bedeutender Teil der Ellipsen ebenfalls ausgeschlossen wird. Wegen desin R--1 kleineren
Farbunterschiedes zwischen den relevanten HUBBLE-Typen bietet diese Farbe ebenfalls
keine M6glichkeit, den Kontrast hochrotverschobener Galaxienhaufen zu verstérken. Geht
man von einer erforderlichen 2o0-Trennung der Galaxientypen in B,-Rc aus, so mifdten die
Photometriefehler bis zur Vollstandigkeitsgrenze um mehr as einen Faktor 3 kleiner sein.

Neben der Kontrasterhthung ferner Galaxienhaufen gegentiber der Feldpopulationist bel
der Untersuchung der Farb-Auswahlkriterien auch die mogliche Unterdriickung von
Detektionen zufélliger Fluktuationen des Galaxien-Hintergrundesvon Interesse. Die Anzahl
der Rausch-Detektionen N, bzw. M, Zeigt keine eindeutige Abhangigkeit von den
untersuchten Auswahlkriterien beztiglich der Objektfarben und von der Grél3e der Galaxien-
stichprobe. Dieses Verhalten ist wegen des angewandten Berechnungsverfahrens fir die
Dichteschranke zu erwarten, da diese Schranke auf Grundlage statistischer Betrachtungen
fur jede mittlere Galaxiendichte individuell abgeleitet wird (vgl. Kapitel 4.2). Somit hangt
die Haufigkeit von Rausch-Detektionen nicht von der mittleren Objektdichte, sondern von
der angeforderten Wahrscheinlichkeitsschranke P;;,, und der Anzahl der Zellen bei einem
konkreten Suchdurchgang ab, welche tiber die Zellgrof3e implizit vorgegeben wird.

Betrachtet man in den Suchergebnissen fir die verschiedenen Farb-Auswahlkriterien die
Haufigkeiten der Rausch-Detektionen, so wird hingegen der Vorteil der Forderung eines
mehrfachen Nachweises der Haufenkandidaten offensichtlich: Die Anzahl der Detektionen
von Hintergrundfluktuationen wird etwa um einen Faktor 3 bis 4 reduziert, in vielen der
dargestellten Suchdurchgénge lassen sich die Rausch-Kandidaten sogar vollstandig unter-
drucken. Weiterhin ist zu erkennen, dal3 bei der Einschrankung der ermittelten Stichprobe
auf mehrfache Nachweise auch einige der tatsachlich in dem simulierten Datensatz enthalte-
nen Galaxienhaufen ausgeschlossen werden. Eine genauere I nspektion dieser ausgeschlosse-
nen Haufen zeigt jedoch, dal3 dieselben ganz Uberwiegend bel erganzenden Suchdurch-
gangen fur andere Entfernungsbereiche mehrfach detektiert werden. Somit 183t sich durch
dieses erganzende Kriterium bei der Zusammenfassung der Kandidaten die Signifikanz der
ermittelten Haufenstichprobe deutlich erhohen, weswegen die Beschrankung der vereinigten
Kandidatenliste auf die mehrfach gefundenen Haufen sinnvoll ist.

Zusammenfassend ist festzustellen, dal? keines der untersuchten Farb-Auswahlkriterien
im Vergleich zu der Haufensuche ohne Anwendung einer Farbauswahl zu einem ver-
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besserten Ergebnis fuhrt. Wegen des Trends, mehr Haufenkandidaten insbesondere bei
hohen Rotverschiebungen zu finden, wird bei allen folgenden Suchdurchgéangen sowohl bei
simulierten Daten alsauch in der auf dem Stack basierenden Objektliste auf die Anwendung
eines Auswahlkriteriums beztiglich der Galaxienfarbe verzichtet. Der Einsatz eines modifi-
zierten Zusammenfassungsverfahrens, welches mehrfache Detektionen der Haufenkandi-
daten fordert, ist hingegen sinnvoll, um die Signifikanz der vereinigten Stichprobe zu
erhdhen. Im folgenden Abschnitt wird bei dem Vergleich der Suchergebnisse, welche mit
der bzw. ohne die Berlicksichtigung der Ausschluf3regionen ermittelt werden, noch einmal
auf die gesamte ermittelte Haufenstichprobe eingegangen.

5.2.2 Einflul’ der Ausschlul3regionen

Wiein Kapitel 2.2.2 dargestellt wurde, ist esfir die Suche nach Galaxienhaufen auf dem
photographischen Datensatz unerlaldlich, verschiedene Regionen des Stack auszuschlief3en,
um eine homogene Objektstichprobe bereitzustellen. Diese AusschlulRregionen fuhren i.
alg. zu einer zu kleinen Galaxienanzahl in den betroffenen Zellen der Dichtekarte, weswe-
gen die Zahlergebnisse flr einzelne Zellen entsprechend Gleichung 4.1 korrigiert werden
missen. Dadiese Korrektur z. T. ausder Extrapolation der Zahlergebnisse von der effekti-
ven auf die volle Zellenflache besteht, ist es sinnvoll, deren Einfluf3 auf das Suchergebnis zu
betrachten. Wesentlich ist hierbei sowohl die mogliche Verstérkung zufélliger Hintergrund-
fluktuationen, die zu einer erhdhten Anzahl fehlerhafter Detektionen filhren kdnnte, alsauch
die Frage nach dem Nachweis von Galaxienhaufen, die teilweise in ausgeschlossenen
Bereichen liegen.

Fur diesen Test wird die Haufensuche in den finf Entfernungsbereichen ausgefuhrt,
wobei jeweils die in Tabelle D.1 dargestellten Zellgré3en verwandt werden. Die Objekt-
stichprobe wird fir jeden Rotverschiebungsbereich nur mittels der Helligkeitskriterien (s.
Tabelle D.2) eingeschrankt. Eine weitergehende Einschrankung durch Farb-Auswahl-
kriterien wird mit Hinblick auf die Ergebnisse aus Kapitel 5.2.1 nicht vorgenommen. Um
den EinfluR der Zahlungskorrektur auf die Galaxien-Dichtekarte eingrenzen zu kdnnen,
werden zwei komplette Suchdurchgange mit differierendem Parameter rs,,,, ausgefuhrt.
Zum einen wird mit rs,,, = 4 die gesamte Flache uneingeschrankt berticksichtigt, und zum
anderen wird der Standardwert rs,,, = O verwandt, so dali3 ale potentiell problematischen
Regionen bel der Suche nach Galaxienhaufen ausgeschlossen werden.

Die Zusammenfassung der Haufenkandidaten erfolgt, fur die beiden hier betrachteten
Suchvarianten getrennt, nach dem folgenden Schema: Die fir einen Entfernungsbereich mit
vier ZellgroRen ermittelten Kandidaten werden vereinigt, wenn eine gemeinsame Galaxiein
zwei oder mehr Haufen-Objektlisten auftritt. Die Information, mittelswie vieler Zellgrofien
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ein Haufenkandidat gefunden wurde, wird in die vereinigte Kandidatenliste tibernommen,
so dal3 sich diese Stichprobe leicht auf mehrfach detektierte Galaxienhaufen eingrenzen 18(3t.
Die fur die jeweiligen Entfernungen zusammengefaldten Haufenlisten werden in einem
weiteren analogen Durchgang zu der Gesamt-Kandidatenliste vereinigt, die zusétzlich zur
gesamten Anzahl der Detektionen auch die maximale Nachweisanzahl aus einem der finf
Suchdurchgange D1, ..., D5 enthdlt. Auf diese Weise ist esmdglich, mehrfache Detektionen
in verschiedenen Entfernungsbereichen von denjenigen zu unterscheiden, welche fur eine
Entfernung mittels mehrerer Zellgrofen erfolgten.

In der Abbildung 5.3 werden die beiden Ergebnisse fir die Galaxienhaufensuche mit
bzw. ohne Beriicksichtigung der Ausschluf3regionen einander gegentibergestdllt, wobel auch
verschiedene Nachweishaufigkeiten aufgeschliisselt sind. Auf die Darstellung der aus dem
Hintergrundrauschen extrahierten Kandidaten wird an dieser Stelle verzichtet, da hier
zunéchst die wiederentdeckten Haufen von Interesse sind. Die Anzahl der Rauschdetektio-
nen und der korrekt extrahierten Galaxienhaufen wird in der Tabelle 5.4 fur die verschiede-
nen Detektionsvarianten zusammengestellt. An dieser Stellewerden analog zu den Tabellen
5.3a-e die Summe aller detektierten Kandidaten mit N und die Anzahl der in mindestens
einem Entfernungsbereich mehrfach gefundenen Kandidaten mit M bezeichnet. DarUber
hinaus wird die GréRRe M, fur die Summe aller mehrfachen Detektionen verwandt, die
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Abb. 5.3:  Ergebnisse ohne (links) bzw. mit Berlicksichtigung
ausgeschlossener Bereiche (rechts). Einfache Detek-
tionen (X) werden von mehrfachen in einem (o) bzw.
mehreren Entfernungsbereichen (¢) unterschieden.
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daher auch die ausschliefdlich in differierenden Entfernungsbereichen mehrfach nach-
gewiesenen Haufenkandidaten enthélt.

Tab.5.4: Vergleich der Suchergebnisse ohne bzw. mit
Berlicksichtigung der Ausschluf3regionen.

Ohne AusschluRRregionen Mit Ausschluf3regionen

N M, M N M, M
Detektionen von Haufen 36 36 34 32 31 30
Rauschdetektionen 44 16 11 28 10 7

Bel der Interpretation der Eintrdge in Tabelle 5.4 ist zu beachten, dal3 der smulierte
Datensatz aufgrund der internen Struktur (vgl. Kapitel 5.1) sehr viel weniger Galaxienhau-
fen enthdlt asein vergleichbarer realer Datensatz. |m Gegensatz dazu hangt die Haufigkeit
der Nachweise zufélliger Hintergrundfluktuationen bei der hier verwandten Suchmethode
im wesentlichen von der vorgegebenen Wahrscheinlichkeitsschranke und der Anzahl
untersuchter Zellen ab. Daher ist der direkte Vergleich der Zahlen in den beiden Zeilen
unzulzssig, so dai’ hier ausschlieRllich relative Anderungen innerhalb einer Zeile zu betrach-
ten sind.

Ein Vergleich der Anzahl wiedergefundener Haufen des Suchdurchganges mit Bertick-
sichtigung ausgeschlossener Bereiche mit der entsprechenden Anzahl der Suche auf der
vollstandigen Flache 183t unabhéangig von der gewahlten Zusammenfassungsmethode eine
Abnahme von 10 - 15 % erkennen. Diese Anderung ist vergleichbar mit dem Anteil ausge-
schlossener Bereiche an der Flache des Stack von 18,2 %, so daf3 die zu erwartende
Abhangigkeit zwischen untersuchter Flache und nachgewiesenen Galaxienhaufen zu
beobachten ist. DaRR die Anderung der Haufenanzahl jeweils kleiner ist als der Flachenanteil
der Ausschluf3regionen, ist moglicherweise auf einen positiven Effekt der angewandten
Datenkorrektur fir teilweise in Ausschluf3regionen liegende Zellen der Galaxien-Dichtekar-
te zurickzufiihren. Wegen der begrenzten Zahl der in dem simulierten Datensatz enthalte-
nen Haufen ist dieser Einflul? jedoch statistisch nicht signifikant und somit nicht nach-
zuweisen.

Bel dieser Untersuchung zum Einflul? ausgeschlossener Regionen auf das Suchergebnis
falt allerdings erneut auf, dal3 die Anzahl fehlerhafter Detektionen mit der Verschérfung der
Zusammenfassungskriterien deutlich abnimmt. Gegentiber der vollsténdigen Kandidatenliste
|&R3t sich die Anzahl der Rauschdetektionen etwa um einen Faktor vier verringern, wenn
erganzend die mehrfache Detektion eines Kandidaten mittels verschiedener Zellgrof3en fur
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einen Entfernungsbereich gefordert wird. Auch die weniger restriktive Forderung nach
mehrfachem Nachwels, wobel dieser auch ausschlief3lich in verschiedenen Entfernungsberei-
chen auftreten darf, fihrt noch zu einer deutlichen Unterdriickung der Rauschnachweise um
einen Faktor von rund drei.

In diesen beiden Fallen sind die wiederentdeckten, simulierten Haufen in sehr viel
geringerem Mal3e von einem restriktiveren Zusammenfassungskriterium betroffen, so dai3
die Signifikanz des Suchergebnisses deutlich erhdht wird. Hierbel ist jedoch zu berticksichti-
gen, dal? durch schérfere Kriterien vornehmlich Haufen mit geringem Dichtekontrast zum
Feld, wiez. B. entfernte oder auswenigen Galaxien bestehende Haufen, aus der vereinigten
Stichprobe ausgeschlossen werden (vgl. Abb. 5.3). Da diese in beobachteten Datensétzen
sehr viel haufiger vorkommen als in der vorliegenden Simulation, ist zu erwarten, dai3 die
Zahl der Galaxienhaufen in einer solchen Stichprobe unter der Anwendung restriktiverer
Kriterien um mehr als die hier ermittelten 10 % verringert wird. Dieser Nachtell ist al-
lerdings unumgénglich, wenn die Signifikanz der ermittelten Galaxienhaufenliste erhoht
werden soll.

Insgesamt bleibt festzuhalten, dal3 die Anzahl gefundener Haufen auch bel Berlicksichti-
gung ausgeschlossener Regionen, welchei. alg. eine sehr komplexe Topologie aufweisen,
gut mit der GroRRe der untersuchten Flache korreliert. Der erkennbare Trend zu einer im
Vergleich zum Flachenanteil der AusschluRregionen kleineren Anderung der Haufenanzahl
ist hingegen nicht signifikant. Allerdingsist auch bei dieser Untersuchung zu erkennen, dal3
erganzende Kriterien beziglich der Zusammenfassung der Haufenkandidaten mehrerer
Suchdurchgange sinnvoll sind, umdie Signifikanz der Gesamtstichprobe zu erhéhen. Neben
der Forderung nach dem mehrfachen Nachweis eines Kandidaten in einem Entfernungs-
bereich erweist sich hier auch ein abgeschwachtes Kriterium als hilfreich, welches mehr-
fache Detektionen fUr verschiedene Entfernungen zulaft.

5.2.3 Vergleich mit einem Matched-filter-Algorithmus

Neben den beiden internen Tests, die in den vorangegangenen Abschnitten dargestellt
werden, ist ein Vergleich des hier verwandten Suchalgorithmus mit einemweiteren Verfah-
ren sinnvoll, um eine relative Aussage zu dessen Effizienz machen zu konnen. Hierbel ist es
wunschenswert, einen aktuellen und elaborierten Algorithmus zu verwenden, um moglichst
hohe Anforderungen an das hier entwickelte Suchverfahren stellen zu kdnnen.

Da die vorliegenden simulierten Daten in der urspriinglichen Form fur den Test des
Adaptive-matched-filter-Algorithmus (AMF) [44] generiert wurden, bietet sich dieser
Algorithmus als Referenz an. Bei identischer Datengrundlage kann die Gegenlberstellung
der beiden Verfahren unmittelbar erfolgen, ohne eine moglicherweise aufwendige Adaption
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oder Parameteroptimierung eines weiteren Algorithmus an die Simulation vornehmen zu
missen. Somit ist es alerdings notwendig, an dieser Stelle auf den urspriinglichen simulier-
ten Datensatz mit der beschrankten Grenzgrol3e jedoch ohne Photometriefehler und ohne
Ausschluf3regionen zurtickzugreifen, um die Untersuchung tatséchlich auf identischer
Grundlage durchzufihren.

Wegen der kleineren Grenzgrol3e der urspriinglichen Simulation mul3 die Galaxienhau-
fensuche hier auf die Entfernungsbereiche D1 bis D3 beschrankt werden, fir die wiederum
die ZellgroRRen aus Tabelle D.1 Anwendung finden. Um dem Datensatz keine zusétzlichen
Informationen hinzufligen zu missen, erfolgt die notwendige Helligkeitsauswahl aus-
schlief3lich tber das R--Band und die hierfir in Tabelle D.2 dokumentierten Werte. Auf-
grund der Ergebnisse aus Kapitel 5.2.1 wird hier erneut auf die Verwendung von wei-
tergehenden Auswahlkriterien bezlglich der Objektfarbe verzichtet. Die Suchdurchgange
erfolgen jeweils mit dem Parameter rs,,, = 4, so dal die vollsténdige Flache des Daten-
satzes verwandt wird.

Die in diesen Durchgangen gefundenen Kandidaten werden nach demselben Verfahren
zusammengefaldt, welches schon im vorangegangenen Abschnitt beschrieben wurde:
Zunéchst werden die Kandidaten aus den vier Zellgréf3en eines Entfernungsdurchganges
und anschliefRend diese Zwischenergebnisse aus den verschiedenen Entfernungsbereichen
vereinigt. Das einzige Kriterium fir den Zusammenschlul ist hierbei jeweils das Auftreten
wenigstens einer gemeinsamen Galaxie in den entsprechenden Objektlisten. Die zusammen-
gefaldte Galaxienhaufenliste enthdt wiederum die Informationen zu der Haufigkeit der
Nachweise, so dal’ diese Stichprobe leicht auf mehrfach detektierte Kandidaten beschrankt
werden kann.

Das Ergebnis dieser Haufensuche mit dem in Kapitel 4 dargestellten Suchalgorithmus
wird in Abbildung 5.4 sowie der Tabelle 5.5 dem entsprechenden mit dem Adaptive-
matched-filter-Algorithmus [44] ermittelten Resultat gegentibergestellt. Fir das hier
entwickelte, neue V erfahren werden die verschiedenen Nachweishaufigkeiten unterschieden
und die Bezeichnungen aus der Tabelle 5.4 Gbernommen: N steht fur die Anzahl aller
Kandidaten, M, fir die Summe aller mehrfach detektierten Galaxienhaufen und M fiir die
Anzahl der in einem Entfernungsbereich mehrfach gefundenen Haufenkandidaten. Fir das
AMF-Verfahren werden die Ergebnisse bezliglich der erganzend zur projizierten Position
herangezogenen Rotverschiebungsinformation [44] aufgeschliisselt: Der Index an der die
Anzahl gefundener Haufen reprasentierenden Grol3e O bezeichnet jeweils den zugrundege-
legten mittleren Fehler der Rotverschiebungsdaten o,. Die entsprechenden Ergebnisse
beruhen auf Haufensuchen, welche dreidimensionale (o, = 0,05), quasi zweieinhalb-
(o, = 0,15) und effektiv zweidimensionale Daten (g, ~ «) analysierten.
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Abb. 5.4: Ergebnisse des neuen Suchalgorithmus (links, mit
Symbolen analog Abb. 5.3) und des AMF-Verfah-
rens [44] (rechts), fUr das der grofdte Rotverschie-
bungsfehler angegeben ist, bei dem ein Haufen noch
gefunden wird: o, = 0,05 (x), 0,15 (+) bzw. «~ (O).
Tab.5.5: Gegentberstelung der Suchergebnisse der beiden
konkurrierenden Haufen-Suchverfahren.
neuentwickeltes Verfahren AMF-Algorithmus
N I\/Iall M O0,05 O0,15 Ooo
Detektionen von Haufen 60 56 56 59 54 42
Rauschdetektionen 3 0 0 0 0 0

Betrachtet man das Ergebnis des Matched-filter-Algorithmus genauer, so wird dessen
Abhangigkeit von einer prazisen Rotverschiebungsinformation deutlich: Fehlt die Entfer-
nungsangabe (o, - «~) oder ist Siez. B. wegen der Ableitung aus photometrischen Daten mit
einer grof3en Unsicherheit behaftet (o, = 0,15), so werden entfernte Haufen nur gefunden,
wenn sie sehr galaxienreich sind. Fir den Vergleich der neuen Suchmethode mit dem AMF
Verfahren ist dessen Resultat fur o, - « heranzuziehen, danur in diesem Fall die identische
Datengrundlage untersucht wurde. Allerdings ist dartiber hinausgehend auch die Gegen-
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Uberstellung mit dem entsprechenden a, = 0,05-Ergebnis aufschlul3reich, bel dem der grofite
Unterschied hinsichtlich der genutzten Eingangsinformation besteht.

Der erste Vergleich der Ergebnisse der beiden konkurrierenden Suchverfahren auf
derselben Grundlage zeigt unmittelbar den Vorteil des neuen Algorithmus, der auch unter
Berticksichtigung der erganzenden Zusammenfassungskriterien deutlich mehr Kandidaten
wiederfindet als das Matched-filter-Verfahren. Galaxienhaufen mittlerer Grof3e werden bis
inaz = 0,2 gréRere Entfernungen nachgewiesen, wasdie Vollstandigkeit der Stichprobe fur
Rotverschiebungen z = 0,3 deutlich erhoht. Die Gegenlberstellung mit dem Resultat des
Matched-filter-Algorithmus, welches auf der zusétzlichen Verwendung der Entfernungs-
information mit kleinem Fehler o, = 0,05 basiert, verdeutlicht die Leistungsfahigkeit der
neuentwickelten Dichtekarten-Methodik: Qualitativ gibt esfur mittlere und reiche Galaxien-
haufen keinen Unterschied in der Detektionseffizienz, lediglich bei galaxienarmen Haufen
ist der AMF-Algorithmus offenbar etwas erfolgreicher.

Bei dieser vergleichenden Beurteilung der beiden Methodenist allerdings zu berticksich-
tigen, dal? das Adaptive-matched-filter-Verfahren zu jedem gefundenen Kandidaten einen
Erwartungswert fur die Haufengrél3e und -rotverschiebung ermittelt [44]. Auch fir Daten-
sitze, die keine Entfernungsinformation enthalten, kann daher die Verwendung des AMF-
Verfahrens vorteilhaft sein, wenn die Stichprobe ohne Nachbeobachtungen bezliglich dieser
kosmologisch relevanten Grofien untersucht werden soll. Ist das Ziel allerdings die Er-
stellung einer auch bel hdheren Rotverschiebungen moglichst vollstandigen Haufenliste, die
fur weiterfihrende Nachuntersuchungen bereitgestellt werden soll, so ist zumindest bei
zweidimensionalen Daten der hier entwickelte Algorithmus zu bevorzugen. Da diese
Datensétze weniger Beobachtungsaufwand erfordern und somit leichter verfligbar sind, ist
eine breite Einsatzmoglichkeit fur das neue Verfahren gegeben.
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6 Ergebnisse

Beim Erwachen sah ich nichts als das tiefe Becken des
Nachthimmels, denn ich lag mit ausgebreiteten Armen
ricklings auf einem Dinengrat und sah ins Sternenge-
wimmel. Ich war mir damal s noch nicht so recht klar, wie
tief dieses Meer ist, und so fafdte mich der Schwindel, als
ich es pl6tzich entdeckte. Ich fand keine Wurzel, an die
ich mich klammern konnte, und kein Dach und kein
Zweig waren 2wischen diesem Abgrund und mir. Ich war
schon losgel 6st und begann hineinzufallen wie ein Tau-
cher ins Meer...

Antoine de Saint-Exupéry, Wind, Sand und Sterne

6.1 Die Galaxienhaufen-Stichprobe

Die Bereitstellung der neuen Stichprobe von Galaxienhaufen erfordert zunéchst die
Erzeugung der eigentlichen Kandidatenliste, die von der Untersuchung der simulierten
Daten und den dort gemachten Erfahrungen profitieren kann. Uber diese Stichprobengene-
rierung hinausgehend, ist es alerdings auch wiinschenswert, Abschétzungen sowohl fir die
Rotverschiebungen der Kandidaten als auch fur den Anteil fehlerhafter Eintrége angeben zu
konnen, die den Nutzen des Kataloges fur alle zukiinftigen Verwendungszwecke erhéhen.
Die folgenden Abschnitte umfassen daher sowohl die Haufensuche as auch die Bereit-
stellung einer Rotverschiebungs- und Fehlerabschétzung.

6.1.1 Erstellung der Kandidatenliste

In die Erzeugung des Haufenkataloges fir den Stack flief3en alle Erkenntnisse ein, die
durch die Untersuchung des simulierten Datensatzes gewonnen wurden: Die eigentliche
Suche der Kandidaten erfolgt mittels mehrerer Durchgénge fur die Entfernungsbereiche
D1, .., D5, jeweils unter Verwendung der in den Tabellen D.1 bzw. D.2 angegebenen
Zéellgrofzen und Helligkeitsgrenzen. Alle weiteren Parameter des Suchalgorithmus werden
auf die Standardwerte gesetzt (vgl. Kapitel 4.3), so dal insbesondere alle Ausschliul3-
regionen beriicksichtigt werden.

100



6.1 Die Galaxienhaufen-Stichprobe

Die Zusammenfassung der einzelnen Kandidatenlisten erfolgt wiederum zunéchst fur
jeden der Bereiche D1 bis D5 Uber die vier verschiedenen ZellgréfRen und erst in einem
zweiten Schritt Uber die funf Entfernungsbereiche. Das einzige Kriterium fir den Zu-
sammenschlul® mehrerer Detektionen ist auch hier das Auftreten mindestens einer gemein-
samen Galaxie in den entsprechenden Objektlisten. In diesem Prozef3 der Zusammenfassung
der einzelnen Suchergebnisse wird erneut die Anzahl der Nachweise fur jeden Kandidaten
ermittelt, so dal? hiermit ein Mal3 fur die Verla3lichkeit der einzelnen Detektionen vorliegt.

Der vereinigte Katalog wird nun entsprechend der Nachweiseanzahl der Kandidaten in
eine Haupt- sowie eine erganzende Stichprobe geteilt. Der Hauptkatalog enthdt die
mindestens zweimal detektierten Galaxienhaufenkandidaten, wobel hier die schwéchere
Forderung herangezogen wird, welche auch mehrfache Nachweise bezliglich verschiedener
Entfernungsbereiche zuladt (vgl. Kapitel 5.2.2). Somit enthadlt der ergénzende Katalog
potentielle Galaxienhaufen, die nur einmal nachgewiesen wurden und die daher eine erhthte
Wahrscheinlichkeit aufweisen, Detektionen von zufélligen Fluktuationen der Hintergrund-
Galaxiendichte zu sein. Der Hauptkatalog umfal3t 296 Haufenkandidaten hoher Signifikanz,
wahrend die erganzende Liste weitere 187 Eintrage enthélt.

Fur jeden Kandidaten werden die Schwerpunkt-Plattenkoordinaten entsprechend der im
Abschnitt 2.4 Gberprften astrometrischen Kalibration des Sack in &guatoriale Koordinaten
der Epoche 1950 transferiert. Von diesen Werten ausgehend sind nun sowohl die in die
Epoche 2000 Ubertragenen aquatorialen als auch die galaktischen Koordinaten (System 1)
zuganglich, die in dem Galaxienhaufenkatalog und der erganzenden Liste angegeben
werden. Diese beiden Stichproben sind im Anhang E in separaten Tabellen zu finden, die
neben den beiden Koordinaten noch verschiedene charakteriserende Grofien zu den
einzelnen Kandidaten beinhalten. Zur Abgrenzung von anderen Arbeiten und zur Identifika-
tion der neuen Stichprobe in den Haufennamen ist es wiinschenswert, eine geeignete
Kurzbezeichnung festzulegen. In Anlehnung an den verwandten Datensatz wird fur diese
Durchmusterung die Abkirzung DPCS (fur engl.: deep photographic cluster survey)
gewahit.

In Abbildung 6.1 ist eine subjektive Auswahl von acht Kandidaten aus der neuen Stich-
probe von Galaxienhaufen dargestellt, die unterschiedliche Entfernungen repréasentieren. Die
Bilder sind alein derselben GroiRe wiedergegeben und haben jewells eine Kantenlénge von
9,17'. Einzelnen Bildern sind die Grenzen von korrespondierenden Ausschlul3regionen in
Blau Uberlagert, wobei aus Griinden der Ubersichtlichkeit auf die Darstellung der haufig
auftretenden Gebiete mit Beugungskreuzen um hellere Sterne verzichtet wird. Da die
Markierung aler zu einem Kandidaten gehérenden Galaxien die Bilder sehr uniibersichtlich
machen wirde, wird statt dessen jeweils der Unil3 derjenigen Zellen dargestellt, die zu der
Detektion des Galaxienhaufens beitrugen.
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Abb. 6.1: R--Bilder einer Auswahl von Galaxienhaufenkandi-
daten. Blaue Markierungen bezeichnen die Grenzen
Zu ausgedehnten AusschlulRregionen, rote die detek-
tierten Flachen der Kandidaten. Norden ist jeweils
oben, Osten links.
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6.1 Die Galaxienhaufen-Stichprobe

6.1.2 Die Rotver schiebungsabschatzung

Wesentlich flr den Nutzen des neuen Galaxienhaufenkataloges ist die Verfugbarkeit
einer Rotverschiebungsschétzung fur die einzelnen Kandidaten. Da der verwandte Suchal-
gorithmus keinen Erwartungswert fir die Entfernungen liefert und da die photometrische
Genauigkeit des Sack eine Ableitung dieser Information aus den Farben der Haufengalaxien
nicht erlaubt, mul3 hier ein aternatives Verfahren entwickelt werden.

Diese Methode, eine Haufenrotverschiebung abzuschétzen, basiert auf der Korrelation
der Helligkeit der zehnthellsten Galaxie in einem Haufen m,, mit dessen Rotverschiebung
und wurde schon in den beiden ABELL-Katalogen fur die Entfernungseinstufung verwandt
[1, 2]. Eine direkte Ubertragung dieser Beziehung auf die neu ergtelite Haufenstichprobe ist
alerdings nicht moaglich, dadie urspriinglichen Daten auf den Bereich bisz < 0,2 beschrankt
und keine weiteren Daten flr Galaxienhaufen bei grof3eren Rotverschiebungen verfligbar
sind. Auch die Extrapolation dieser Beziehung ist wegen des grof3en zu tberbriickenden z-
Bereiches ausgeschlossen.

Ausder Literatur [2] kann eine mittlere V-Helligkeit der zehnthellsten Haufengalaxie fir
eine exemplarische Rotverschiebung entnommen und auf zunéchst ein photographisches
Band transferiert werden [53]. Unter Berticksichtigung der von z abhéngigen B,- R-- und
R--1-Farben (vgl. Abbildung D.2) wird dieser Referenzwert auf die beiden weiteren
photographischen Bander tbertragen. Ausgehend von den aus theoretischen Modellen
bekannten K- und Evolutionskorrekturen [48, 66] sowie dem Entfernungsmodul ist es nun
madglich, die Helligkeit der zehnthellsten Galaxie in einem Haufen fir einen grof3en Bereich
an Rotverschiebungen abzuleiten. Da Galaxienhaufen reich an elliptischen Galaxien sind, ist
es hierbei ausreichend, ausschliefdlich den HUBBLE-Typ E zu berticksichtigen. Diese Ab-
schédtzung hangt wegen des Entfernungsmoduls und der Evolutionskorrektur implizit von
kosmologischen Parametern ab, die hier wiederum entsprechend Gleichung 5.3 gewahit
werden.

Diefir die drei Bander des Sack ermittelten Zusammenhénge zwischen der charakteri-
stischen Grol3e my, und der Haufenrotverschiebung werden in Abbildung 6.2 dargestellt.
Vergleicht man diese Kurven mit den Grenzgréi3en des photographischen Datensatzes (s.
Tabelle 3.3), so falt auf, dal? diese Methode im B,-Band Abschétzungen bis zu Rotver-
schiebungen z = 0,75 erlaubt, wahrend sie fur R- und I bisz = 0,85 bzw. z = 0,80 geeignet
ist. Da die Objektliste allerdings auch Galaxien enthélt, die nur in einem Band heller als die
entsprechende Vollstandigkeitsgrenze sind, ist es generell mdglich, gréRere Rotverschie-
bungen zu ermitteln. Die angegebenen Werte sind daher zwar keine prinzipiellen Grenzen
des Verfahrens, konnen aber einen Eindruck von der Reichweite dieser Abschéatzung
vermitteln.
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Abb. 6.2: Zusammenhang zwischen der Helligkeit der zehnt-
hellsten Haufengal axien und der Rotverschiebung fir
dieBénder B;, R-und I.

Mit der my,-z-Beziehung ist es nun mdglich, eine erwartete Rotverschiebung z, fur die
einzelnen Galaxienhaufen der neuen Stichprobe abzuschétzen. Aus der Objektliste, die zu
jedem Kandidaten existiert, wird zunéchst fir B,;, R- und I die Helligkeit der in dem
jeweiligen Band zehnthellsten Galaxie ermittelt und dazu verwandt, jeweils einen Erwar-
tungswert abzuleiten. Auf diese Weise werden drel unabhéngige Schéatzwerte verflgbar, die
dann ungewichtet gemittelt werden. Dieser mittlere Schatzwert der Rotverschiebung ist
ebenfalls in den beiden Haufenkatalogen (s. Anhang E) angegeben, so dal’ diese wichtige
Zusatzinformation unmittelbar verflgbar ist.

Esigt hierbel alerdings auf zwel wesentliche Probleme dieser Rotverschiebungsabschét-
zung hinzuweisen, die das Ergebnis systematisch beeinflussen kénnen und deren primére
Ursache jeweilsin dem verwandten Verfahren begriindet ist, die charakteristische Helligkeit
der Haufenkandidaten zu ermitteln. Wegen der fehlenden M églichkeit, in dem zweidimen-
sionalen Datensatz zwischen Haufen- und Feldgalaxien zu unterscheiden, erfolgt die
Auswahl der zehnthellsten Galaxie aus der zu jedem Kandidaten existierenden Objektliste.
Es ist daher nicht zu gewahrleisten, dal3 die so ermittelte Helligkeit fir den jeweiligen
Kandidaten charakteristisch ist, weswegen u. U. deutliche Abweichungen zwischen der
erwarteten und der tatséchlichen Rotverschiebung auftreten konnen. Wegen des Ermitt-
lungsverfahrensist es auch sinnvoll, die zehnthellste und nicht die hellste Haufengalaxie als
Referenz zu verwenden, da letztere in besonderem Mal3e von den Problemen betroffen
waére.
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Bel nahen Galaxienhaufen ist das Problem dariiber hinaus zumindest teilweise in der
Photometrie begriindet, da hier wegen der Signalextraktion in einer festen Apertur mogli-
cherweise eine Tendenz besteht, die Helligkeit ausgedehnter Galaxien zu unterschétzen
(vgl. Kapitel 2.3.4). Wichtiger durfte hier alerdings sein, dal’ nahe Haufen auch dann noch
nachgewiesen werden, wenn die hellsten Galaxien nicht fir die Suche herangezogen
wurden, weil sie beispielsweise zu erheblichen Tellen in Ausschluf3regionen liegen. In
beiden Féllen ist esmdglich, dal? die ermittelte charakteristische Helligkeit zu kleinist, was
tendenziell zu Uberschétzten Rotverschiebungen fuhrt. Fir ferne Haufenkandidaten besteht
das Problem hingegen darin, dai3 der unvermeidliche Anteil von Feldgalaxien in der Objekt-
liste von V ordergrundobjekten dominiert ist und daher eine Tendenz aufweist, heller alsdie
Haufengalaxien zu sein. Die ermittelte Helligkeit der zehnthellsten Galaxien ist daher sehr
wahrscheinlich zu grof3, so dalf? die Rotverschiebungsabschatzung hier zu kleine Ergebnisse
liefert.

Durch Anwendung der m,;-z-Beziehung auf die in dem simulierten Datensatz wie-
dergefundenen Galaxienhaufen kann die Qualitét der Rotverschiebungsabschatzung tber-
prift werden. Fur diesen Test werden die beiden zusammengefaldten Ergebnisse aus der
Untersuchung zum Einflufd der Ausschiuf3regionen (vgl. Kapitel 5.2.2) herangezogen, deren
Auswertung hier zusammen erfolgt, um die Datengrundlage zu vergré3ern. Da fur die
smulierten Haufen die Entfernung bekannt ist, kann fir jede Soll-Rotverschiebung z,,
unmittelbar eine statistische Auswertung der abgeschétzten Werte erfolgen. Hierbei ist zu
beachten, dal3 bei z;,, = 1,00 nur ein smulierter Haufen wiedergefunden wurde, so dal3
keine Fehlerberechnung moglich ist. Es steht hier folglich nur die mittlere Standardabwei-
chung g = 0,087 aus den verbleibenden z,, -Werten als Fehlerabschétzung zur Verfu-
gung. Bei z,,,, = 1,15 existieren nur zwei Mef3werte, so dal3 die Berechnung des Fehlerseine
sehr unsichere Grundlage hat. Da der berechnete mit dem mittleren Fehler korrespondiert,
wird hier trotz der bedeutenden Unsicherheit auf den individuellen Wert zurtickgegriffen.

In der Abbildung 6.3 werden die Mittelwerte und Fehler der Schétzung z, im Vergleich
zu der smulierten Haufenrotverschiebung dargestellt. Die erwarteten Abweichungen des
Schétzergebnisses von der tatséchlichen Rotverschiebung sind unmittelbar zu erkennen: Bei
nahen Haufen bis z;,, = 0,3 wird die Rotverschiebung leicht Uberschétzt, wéhrend sie bel
ferneren Galaxienhaufen z. T. deutlich unterschétzt wird. Bemerkenswert ist hierbei, dal3
Haufen bel z;,, = 0,5 nur noch geringe Unterschiede in der ermittelten Entfernung aufweisen
und daher Uber die m,;-z-Abschétzung kaum noch zu unterscheiden sind. Dieses Resultat
spricht dafr, daf3 in der neuen Stichprobe ein deutlicher Anteil von Galaxienhaufen enthal-
ten ist, der bei einem Erwartungswert von z > 0,5 tatsichlich weit gréf3ere Rotver-
schiebungen aufweist.
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Abb. 6.3: Resultat der Rotverschiebungsabschatzung fir die
simulierten Galaxienhaufen aus Kapitd 5.2.2. Zum
Vergleich ist die ldentitatsgerade (gestrichdt) ange-
geben.

Wegen des in den beiden Intervalen 0,10 < z;,, < 0,55 und 0,55 < z,, < 1,15 nahezu
linearen Zusammenhangs zwischen der mittleren erwarteten und der smulierten Rotver-
schiebung ist eine Korrektur der abgeschétzten Werte denkbar. Problematischist bei dieser
madglichen Revision, dal3 nur die Mittelwerte verbessert werden kénnen, wahrend gleich-
zeitig notwendigerweise die Streuung der korrigierten Rotverschiebungen deutlich erhht
wird. Das damit erzwungene Resultat fir die Rotverschiebungsverteilung weist eine
Analogie zum EDDINGTON-Effekt auf: Die Steigung bis zum Maximum der Vertellung ist
groRer und die Vollstandigkeitsgrenze kleiner as es bei weniger fehlerbehafteten Werten
der Fall wére, was die Vergleichbarkeit der Daten beeintrachtig. AulRerdem wirde diese
Korrektur sowohl einigen nahen Haufen bel z < 0,3 eine Rotverschiebung zuweisen, die
kleiner O und somit unphysikalisch ist, als auch vielen fernen Kandidaten bei z = 0,5z T.
deutlich zu grofRe Erwartungswerte zuordnen. Aus diesen Grinden ist es sinnvoll, die
ursprungliche Rotverschiebungsabschétzung nicht zu korrigieren.

Eine weitere Moglichkeit, die Qualitéat der z-Abschétzung zu Uberprifen, ist durch den
Vergleich der Schatzwerte mit gemessenen Entfernungen gegeben. Zum einen bieten sich
fur diese Untersuchung bekannte Galaxienhaufen aus friheren Durchmusterungen an, die
auchin der neuen Stichprobe enthalten sind (vgl. Kapitd 6.2) und fur die ebenfalls bekannte
Rotverschiebungen vorliegen [59]. Zum anderen lassen sich hierfir auch spektroskopische

106



6.1 Die Galaxienhaufen-Stichprobe

Untersuchungen heranziehen, die an Kandidaten der neuen Durchmusterung durchgeftihrt
wurden (s. Abschnitt 6.3). Aus diesen beiden Quellen liegen insgesamt zehn bekannte oder
gemessene Rotverschiebungen vor, die mit der Abschétzung verglichen werden kdnnen,
wobei alerdings neun Haufen Entfernungen bis z, . = 0,2 aufweisen und nur ein Mef3wert
bel z,... = 0,5 verfugbar ist.

In der Tabelle 6.1 werden die abgeschétzten Werte z, den unabhdngig ermittelten
Rotverschiebungen z,.... gegentibergestellt. Neben der fortlaufenden Nummer der Haufen
in der neuen Stichprobe (DPCS) werden ggf. vorhandene alternative Bezeichnungen aus
dem ABELL- und APM-Katalog wiedergegeben (vgl. Kapitel 6.2). Darlber hinaus wird fur
die gemessenen Rotverschiebungen jewells die Literaturreferenz angegeben; ein Verweis
auf Kapitel 6.3 bezeichnet neu gemessene Werte.

Tab. 6.1: Vergleich der Rotverschiebungsabschatzung mit
bekannten oder gemessenen Rotverschiebungen fir
zehn Galaxienhaufen.

DPCS ABELL APM Zo Zreas Referenz
016 3755 647 0,181 0,140 Kap.6.3
020 3756 644 0,111 0,076 [16]

044  S0928 651 0177 0,066 [16]
049 3757 653 0150 0,097 [16]
054 — — 0544 0531 Kap.6.3
070  S0933 657 0170 0,099 [16]

195 3774 672 0,147 0,182 [16]
196 3775 673 0119 0,105 [16]
217 3783 — 0124  0,1955 [2]
S173 3800 696 0219 0,099 [16]

Betrachtet man die neun Werte bei niedriger Rotverschiebung, so ist auch hier Gberwie-
gend der erwartete Trend zu erkennen, dald der Schéatzwert grofRer ist as der Mef3wert.
Lediglich bel zwei dieser Galaxienhaufen liefert die Abschétzung zu kleine Ergebnisse, die
durch zuféllige Projektionen von Vordergrundgalaxien verursacht sein kénnen. Bemerkens-
wert ist die Ubereinstimmung von erwartetem und gemessenem Wert fir den Haufen bei
Zeas = 0,531, bei dem die Rotverschiebungsabschétzung ein nur unwesentlich zu grof3es
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Ergebnis liefert. Da bei diesem hohen z nur ein einziges Wertepaar vorliegt, kann hier
wegen der mangelnden Statistik keine Aussage zu einer Tendenz bezliglich der erwarteten
Abweichung der Schatzwerte gemacht werden. Dieser eine Vergleichswert liegt alerdings
vollstandig im Rahmen der aus den Untersuchungen an den simulierten Daten gewonnenen
Ergebnisse.

In der Tabelle 6.1 fallt weiterhin auf, dal alle zehn Schétzwerte z, um deutlich weniger
as2- g von dem gemessenen Resultat z,,.. abweichen. Dieses Ergebnis deutet moglicher-
weise darauf hin, dald entgegen der Abschétzung an den simulierten Daten die mittlere
Streuung der geschétzten Rotverschiebungen fur die DPCS-Stichprobe kleiner ist als

c, = 0,087. Wegen der bei nur zehn Wertepaaren begrenzten Aussagekraft ist hier
alerdings keine genauere Abschédtzung des Fehlers der Rotverschiebungsermittiung mog-
lich. Der Befund, dal? hier alle ermittelten Werte umweniger als 2- g von den Mel3werten
abweichen, deutet jedoch darauf hin, dal3 die Untersuchung der Fehler mittels des smulier-

ten Datensatzes zu einer konservativen Abschétzung fuhrt.

Sowohl die Untersuchung der Simulation als auch der direkte Vergleich der abge-
schétzten und gemessenen Werte zeigt, dali die Qualitét des Schétzverfahrens zur Entfer-
nungsbestimmung fur die Haufenkandidaten befriedigend ist. Die in diesem Abschnitt
entwickelte Rotverschiebungsabschéatzung ist daher unter Beriicksichtigung des mittleren
Fehlers und der systematischen Abweichungen bei nahen bzw. fernen Galaxienhaufen ein
nitzliches Hilfsmittel fur nachfolgende Untersuchungen an der neuen Galaxienhaufen-
Stichprobe.

6.1.3 Der Antell fehlerhafter Detektionen

Eine weitere wesentliche Information zu der Galaxienhaufen-Stichprobe betrifft die darin
enthaltenen Eintrage, die auf zufalligen Fluktuationen der Galaxienanzahl im Hintergrund
beruhen. Diese Rauschdetektionen sind die unvermeidliche Konsequenz aus dem Wunsch,
eine Stichprobe zu erzeugen, die ein grofRes Spektrum von Entfernungen und Grol3en
umfaldt. Der Antell fehlerhafter Eintrage hangt von der Wahl der Suchparameter ab und
wird um so grof3er, je mehr ferne und galaxienarme Haufen in dem Katalog enthalten sein
sollen. Ausdiesem Grund ist eswichtig, eine Abschétzung angeben zu kdnnen, die fur jeden
Datensatz und fur jede Parameterwahl ein individuelles Ergebnis liefert.

Eine Methode zur Ermittlung des Anteils der Rauschdetektionen in einem Katalog
beruht auf der Untersuchung vieler smulierter Datensétze, die vergleichbare Eigenschaften
aufweisen mussen wie der reale Datensatz [63, 67]. Dadieses Verfahren nur einen indirek-
ten Zugang zu der gesuchten Information bietet, besteht schon fiir verschiedene Eingangs-
daten oder Auswahlkriterien die Notwendigkeit, die Untersuchung vollstandig zu wiederho-

108



6.1 Die Galaxienhaufen-Stichprobe

len. Im Gegensatz dazu wird hier eine grundlegend andere Methode verwandt, die flr jeden
einzelnen Suchdurchgang eine individuelle Abschétzung bereitstellt, welche als Zusatz-
information unmittelbar von dem Suchalgorithmus berechnet wird. Die hier verwandte
Abschétzung beruht sowohl auf der Anzahl der untersuchten Zellen als auch auf der konkret
realiserten Wahrscheinlichkeitsschranke Pmceu(k >k ), SO dal ale Eingangsgrofien
berticksichtigt werden, die einen Einfluf3 auf die Anzahl der fehlerhaften Detektionen haben
(vgl. Kapitel 4.2).

Vorteilhaft ist diese Methode vor allem, well sie fur einen vereinigten Katalog auf Basis
mehrerer Einzelsuchergebnisse mit differierenden Daten oder Suchparametern eine genaue
Abschédtzung der in der gesamten Stichprobe zu erwartenden Rauschdetektionen ermog-
licht: Wegen des zufélligen Charakters fehlerhafter Nachweise ist anzunehmen, dal3 der
Uberwiegende Anteil derselben keinen korrespondierenden Eintrag in weiteren Suchdurch-
gangen aufweist. Daher ist die zu erwartende Anzahl fehlerhafter Detektionen in einer
vereinigten Galaxienhaufen-Stichprobe gleich der Summe aller Erwartungswerte in den
zugrundeliegenden Suchdurchgangen.

Ebenso wie die Dichteschranke des Suchalgorithmus basiert auch diese Abschétzung der
Anzahl von Rauschdetektionen auf der PoISSON-Statistik, die nur fur Zufallsverteillungen
von Objekten guiltig ist. Im Gegensatz zu dieser Annahme weisen reale Galaxienstichproben
eine von Null verschiedene Winkelkorrelation auf (vgl. Kapitel 3.2), was definitionsgemal}
bedeutet, dal3 sie nicht zuféllig verteilt sind. Eine Korrelation fihrt zwar zu einer breiteren
Verteilung der Zéhlergebnissein den Zellen alsim PoissoN-Fall [50], ist andererseitsjedoch
unmittelbar Ausdruck der Tatsache, dal3 Galaxien Gruppen und Haufen bilden. Da die
abgeschétzte Haufigkeit der Rauschdetektionen nicht die Anzahl zu erwartender Galaxien-
haufen beinhalten darf, folgt allerdings unmittelbar die Notwendigkeit, diese Abschédtzung
nicht auf der realen Verteilungsfunktion zu begrinden.

Eine Mdglichkeit, die Brauchbarkeit dieser abgeleiteten Erwartungswerte zu Uberpriifen,
bietet sich durch diein Kapitel 5.2 dargestellten Untersuchungen simulierter Daten. Dadie
simulierten Datensétze einen zufallsverteilten Hintergrund und Uberlagerte Haufengalaxien
enthalten, sind sie direkt geeignet, diese auf der POISSON-Statistik beruhende Abschéatzung
zu Uberprifen. FUr den Vergleich der Erwartungswerte mit der tatsachlichen Anzahl
fehlerhafter Detektionen werden die Suchergebnisse aus den Abschnitten 5.2.2 und 5.2.3
herangezogen, da fur diese drei Suchen mit dem neuen Algorithmus eine vollstéandig
zusammengefaldte Kandidatenliste vorliegt.

In der Tabelle 6.2 wird die abgeschétzte Anzahl von Rauschdetektionen N je drei direkt
ermittelten Werten gegeniibergestellt, die auf verschiedenen Suchen in den simulierten
Datensédtzen basieren. Diese Resultate sind den beiden Tabellen 5.4 und 5.5 entnommen und
mit analogen Bezeichnungen versehen: N, beschreibt die Anzahl aller fehlerhaften
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Detektionen, wahrend M ;e o Und M, ¢, die entsprechenden Grof3en fir die Stichproben
mit Forderung nach mehrfacher Detektion bzw. mehrfacher Detektion in einer Objektaus-
wahl bezeichnen.

Tab. 6.2: Gegenlberstellung der Anzahl erwarteter und
tatsichlich detektierter Rauschkandidaten fur drei
vollstéandige Suchdurchgange in simulierten Daten.

Neﬂ Nnoise Mnoise, all Mnoise
Suche mit AusschluRRregionen, Kap. 5.2.2 11,7 28 10 7
Suche ohne Ausschluf3regionen, Kap. 5.2.2 12,3 44 16 11
Vergleich mit AMF-Verfahren, Kap. 5.2.3 2,3 3 0 0

Vergleicht man die gemessenen Werte mit der Abschétzung, so falt zunachst auf, dal3
die Anzahl aller Rauschdetektionen N, €twa um einen Faktor 2 bis 3 grofier ist als der
Erwartungswert N. Die Ursache fir diese Abweichung ist vermutlich in den idedlisierten
Annahmen des Verfahrens zur Ableitung der Dichteschranke zu suchen: Zwar wandelt die
Hintergrundkorrektur den lokalen in einen Uber den gesamten Datensatz mittleren Hinter-
grund um, jedoch kann diese Korrektur nicht die lokale Streuung der Hintergrunddichte
anpassen. Die globale Dichteschranke wird allerdings aus der mittleren Objektdichte
abgeleitet und ist daher ebenfallsfiir eine mittlere Streuung der Objektdichte ausgelegt. Dies
fuhrt dazu, daf? in Regionen mit urspringlich erhbhtem lokalen Hintergrund, wegen der
groReren Unsicherheit der lokalen Galaxiendichte, eine erhdhte statistische Wahrscheinlich-
keit besteht, zuféllige Fluktuationen des Objekthintergrundes als Haufenkandidaten zu
akzeptieren.

Demgegeniiber ist in der Tabelle 6.2 eine gute Ubereinstimmung der abgeschétzten
Anzahl fehlerhafter Eintrage N, mit den in den Stichproben aus beliebig mehrfach detek-
tierten Haufenkandidaten tatsachlich gefundenen Rauscheintragen M, e, o festzustellen.
Diese Vergleichbarkeit (N » M, e a1) 1St VON besonderer Bedeutung, dader Hauptkatalog
signifikanter Kandidaten mit demselben Zusammenfassungskriterium erstellt wurde. Somit
ist der Erwartungswert direkt als Mal3 fir den Anteil fehlerhafter Eintrage in dieser
Galaxienhaufen-Stichprobe zu verwenden. Fur Stichproben, die auf mehrfacher Detektion
der Kandidaten in einer Objektauswahl basieren, gibt die Abschétzung N einen zu grof3en
Wert an, so dal3 von einer etwa 25 % kleineren Kontamination M, des entsprechenden
Kataloges ausgegangen werden kann.
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Die nach demselben Verfahren abgeschétzte Anzahl der Rauschdetektionen fur die
DPCS-Stichprobe betrdgt N, = 36,1. Sie ist somit bezogen auf die von dem Datensatz
abgedeckte Grundflache um rund 50 % gréRer als die beiden in der vergleichbar tiefen
Simulation ermittelten Werte. Diese Differenz unterstreicht noch einmal die Notwendigkeit
einer fir konkrete Galaxienhaufensuchen individuell ermittelten Abschdtzung, deren
Qualitét Uber dhnliche smulierte Daten dlein nicht zu erreichen ist.

Ausgehend von dem Schétzwert sind mit den Ergebnissen, welche aus dem Vergleich
der geschétzten und gemessenen Werte in Tabelle 6.2 gewonnen wurden, die Anzahl von
Rauschdetektionen in dem gesamten DPCS-Katalog N, ® 3 - Nog = 108 und die entspre-
chende Anzahl flr die Hauptstichprobe M, ;.. 21 N ~ 36 zuganglich. Die Differenz
Nosise = Muoise,an = 72 Korrespondiert mit der in der erganzenden Stichprobe zu erwartenden
Menge fehlerhafter Eintrage. Auf Grundlage dieser Werte ist die erwartete relative Konta
mination der beiden Kataloge zuganglich, sie betréagt fir die Hauptstichprobe mit hoher
Signifikanz rund 12 % und fur die erganzende Stichprobe weniger als40 %. Somit wird der
Hauptkatalog erwartungsgemal? von Galaxienhaufen dominiert, und auch in der weniger
signifikanten Erganzung ist noch ein bedeutender Antell realer Haufen zu erwarten.

6.2 ldentifikation bekannter Galaxienhaufen

Ein Vergleich der Galaxienhaufen aus der oben vorgestellten Stichprobe mit den aus
friheren Arbeiten bekannten ist sowohl fur den aktuellen Katalog wie auch fur die schon
bestehenden Haufenstichproben von Interesse. Wahrend fir die neue Stichprobe die
Vollstéandigkeit beztiglich der bekannten Haufen im Mittelpunkt steht, ist im Umkehrschiuld
auch eine Aussage zu der Verla@Rlichkeit der Auswahlverfahren friherer Arbeiten moglich.

Grundlegend fir die Identifikation bekannter Galaxienhaufen in dem neuen Katalog ist
einevollstéandige Referenzliste dieser Haufen in der vom Stack abgedeckten Himmelsregion.
Da die Zusammenstellung einer solchen Referenzliste aus der Originalliteratur sehr auf-
wendig und fehleranfallig ist, wird hier auf die NASA/IPAC Extragal actic Database (NED)
[59] zuriickgegriffen, in der 30 bekannte Galaxienhaufen dokumentiert sind. Siebzehn dieser
Eintrége stammen aus dem stidlichen ABELL- [2] und elf weitere aus dem APM-Katalog
[16]. Die beiden verbleibenden Haufen stammen aus zwei weiteren Stichproben, die nach
den Namen der Autoren mit AM [4] bzw. VMF [85] bezeichnet werden. Diese zwei
Arbeiten sind alerdings bezlglich der Flache des Stack nicht vollsténdig und eignen sich
daher nicht fir einen Vergleich mit dem neuen Galaxienhaufenkatalog.
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Bel der Referenzliste ist zu berticksichtigen, dal? Uberschneidungen der Kataloge nur
tellweise korrigiert sind, so dal3 noch einige Mehrfacheintrage in der Referenzliste vor-
kommen. Diese in der Liste verbliebenen Doppelnennungen betreffen ausschlief3lich den
ABELL- und APM-Katalog und sind daher leicht einzugrenzen, da hierbel direkt auf diein
der APM-L.iste angegebenen Haufenradien zurtickgegriffen werden kann. Vier APM- und
ABELL-Haufen, die htchstens einen APM-Radius von einander entfernt sind, werden hier
ebenfalls als identische Galaxienhaufen angesehen. Effektiv sind damit noch 26 bekannte
Galaxienhaufen in der Referenzliste enthalten.

Die I dentifikation eines schon bekannten Eintrags in der neu erzeugten Galaxienhaufen-
Stichprobe erfolgt tber die in das Plattensystem des Sack tibertragenen Koordinaten der
Referenzhaufen. Diese werden mit den Schwerpunkten und Standardabweichungen der
Objektpositionen jedes Kandidaten verglichen, um das Gegenstiick in dem aktuellen
Katalog einzugrenzen, wobei ein 70-Kriterium notwendig ist, um die mégliche Beein-
flussung der Positionsdaten durch AusschlulRregionen zu berticksichtigen. Durch eine
anschlieRende visuelle Inspektion von bis zu vier ausgewdhlten Kandidaten ist unter
Berticksichtigung der Eigenschaften der in der Literatur dokumentierten Stichproben meist
eine eindeutige Zuordnung zu einem bekannten Galaxienhaufen maglich.

Tab. 6.3: Vollstandigkeit der neuen Stichprobe beziiglich der
bekannten Galaxienhaufen im Bereich des Sack.

Katalog bekannte Haufen  identifizierte Haufen  Vollstandigkeit / %
ABELL 17 15 88

APM 17 13 76

AM 2 2 100

VMF 1 0 0

In der Tabelle 6.3 wird die Anzahl aller Galaxienhaufen der vier Referenz-Stichproben
angegeben, so dal? eine Betrachtung der Vollstéandigkeit fur diese Kataloge moglich wird.
Da an dieser Stelle alle Mehrfacheintrége aufgeschliisselt werden, weicht die Summe der
bekannten Haufen von der oben angegebenen Anzahl der NED-Eintrége nach oben ab:
Zehn der ABELL-Galaxienhaufen sind ebenfalls in der APM-Stichprobe enthalten, wahrend
ein weiterer mit einem AM-Haufen korrespondiert. Au3erdem sind in dieser Tabelle die
Anzahl der jeweils wiederentdeckten Haufen und die aus den beiden Werten abgeleiteten
Vollstéandigkeiten dokumentiert.
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Diese Werte beziehen sich auf die gesamte Grundfléche des photographischen Daten-
satzes und stellen daher untere Grenzen der Vollstandigkeit dar. Schlief3t man die Eintrége
der Referenzliste aus, die mit ausgedehnten Ausschluf3regionen zusammenfallen, so entfal-
len der rontgenselektierte VMF- und ein ABELL-Haufen, womit die Vollstandigkeit be-
zlglich der letzteren Stichprobe auf 94 % steigt. Der somit einzige mit dem neuen Algorith-
mus nicht detektierte Galaxienhaufen von ABELL (Nr. 3772) wird as locker verteilte
Ansammlung von Galaxien beschrieben [2]. Daher handelt es sich hierbei mdglicherweise
um eine zuféllige Anhaufung von Objekten, die wegen der Hintergrundkorrektur und der
aus statistischen Uberlegungen abgeleiteten Dichteschranke mit dem neuen Suchverfahren
korrekterweise nicht mehr als Haufenkandidat ermittelt wird.

Bezlglich des APM-Katalogs ist die Untersuchung der neuen Stichprobe nicht direkt
durch ausgedehnte Ausschluf3regionen beeinfluf3t, so dald diein der Tabelle 6.3 angegebene
Vollstéandigkeit von 75 % eine realistische Einschétzung widerspiegeln sollte. Bemerkens-
wert ist zunéchst, daid alle zehn ebenfalls in der ABELL-Stichprobe vorkommenden APM-
Haufen in dem neuen Katalog enthalten sind, so dal3 nur vier von sechs ausschlief3lich im
APM-Katalog enthaltenen Galaxienhaufen nicht nachzuweisen waren. Zwei dieser nicht
gefundenen Kandidaten liegen in der Umgebung grolRer, ausgeschlossener Bereiche, einer
der beiden zusétzlich in der Nahe eines dominanten Nachbarhaufens, so daf? fur kontrast-
arme Ansammlungen von Galaxien eine Beeinflussung des Suchergebnisses moglich ist.

Die beiden verbleilbenden, mit dem neuen Algorithmus ebenfalls nicht detektierten
Haufen liegen am Rand einer sehr ausgedehnten Struktur, die vier weitere ABELL-Haufen
in einem Gebiet von ca. 1,4° - 1,0° Grof3e umfaldt. Vier von den zusammen sechs Galaxien-
haufen in dieser grofrdumigen Struktur weisen hierbei eine dhnliche Rotverschiebung im
Bereich 0,93 < z < 0,99 auf [16]. Es ist daher wahrscheinlich, dal3 der nicht erfolgte
Nachweis dieser beiden APM-Haufen auf der gleitenden Korrektur des Hintergrundes
beruht, die einer derart grof3en physikalischen Struktur in der Galaxienverteilung folgt und
se zumindest teilweise ausgleicht. Andererseits ist hier wegen der dhnlichen Rotver-
schiebungen anzunehmen, dal? diese beiden APM-K andidaten eine Einheit mit den benach-
barten ABELL-Haufen bilden. Der unterbliebene Nachweis kann aso auch positiv bewertet
werden, da eine zusammenhangende Struktur nicht in viele Teileinheiten aufgel6st wird.

Die primére Ursache dieser Differenzen zwischen den Stichproben ist in den Auswahl-
kriterien der angewandten Suchalgorithmen zu finden. Wahrend die Ausdehnung der
Haufen in der APM-Stichprobe auf einen maximalen Radiusvon 0,5 /z<r. <17 / z
eingeschrankt wird, ist die Grole der Kandidaten in der fir den Sack erstellten Stichprobe
nur indirekt durch die lokale Hintergrundkorrektur sowie die statistisch abgeleitete Dichte-
schranke begrenzt. Ausdiesem Grund hat der APM-Algorithmus keine M 6glichkeit, grof3en
Strukturen zu folgen und muf3 dieselben daher in mehrere kleinere Telle aufteilen.
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Die 100%ige Vollstandigkeit der neuen Galaxienhaufen-Stichprobe bezliglich der AM-
Listeist nicht Gberraschend, da dieser Katalog nur eine Auswahl auffélliger Assoziationen
enthdt. Aus demselben Grund ist die AM-Stichprobe jedoch auch unvollstéandig, so dai3
diesem Resultat neben der fehlenden statistischen Signifikanz auch keine bedeutende
Relevanz zukommen kann.

Zusammenfassend ist hier festzuhalten, dal3 die neu erstellte Stichprobe beztiglich der
bekannten Galaxienhaufen aus dem ABELL- bzw. APM-Katalog hohe Vollstandigkeiten
aufweist. Dieser Befund ist wichtig, weil die nahen Haufen aus prominenten Objekten
bestehen und erhebliche Ausdehnungen aufweisen, was beides den Nachweis dieser Gala-
xienhaufen erschwerende Eigenschaften sind. Der grof3e Antell wiederentdeckter ABELL-
Haufen spricht fir die Qualitét dieses noch nicht mit automatisierten Verfahren erstellten
Kataloges [2] und demonstriert zugleich die Fahigkeit des neuen Algorithmus, reiche
Haufen bisz < 0,2 vollstandig zu detektieren. Auch die grof3e Vollsténdigkeit bezliglich der
APM-Stichprobe bestétigt die Verlallichkeit des aktuellen Suchverfahrens. Die Halfte der
nicht nachgewiesenen Galaxienhaufen dieses Katalogesist dartiber hinaus durch die differie-
renden Selektionskriterien zu erkléren, so dal3 der Unterschied zwischen den Stichproben
nachvollziehbar ist.

6.3 Spektroskopische Untersuchungen

Spektroskopische Nachbeobachtungen mehrerer Galaxien gefundener Kandidaten bieten
die sicherste Moglichkeit, das Vorliegen eines physikalischen Systems nachzuweisen.
Vorteilhaft ist diese Methode insbesondere wegen charakteristischer Linien in dem Spek-
trum der Galaxien, welche die unmittelbare Bestimmung der Rotverschiebung sowohl von
Haufen- als auch von Feldgalaxien ermdglichen. Der im Vergleich zu Direktbeobachtungen
deutlich erhthte Zeitbedarf der Spektroskopieist alerdings ein wichtiges Hindernis bei der
Untersuchung einer grofRen Anzahl entfernter Galaxienhaufen. Die notwendige Beschran-
kung auf einige wenige Objekte in dem Gesichtsfeld des Beobachtungsinstrumentes fuihrt
darlber hinaus dazu, dal3 statistische Aussagen Uber die Galaxienpopulation erst mit
wiederholten Nachbeobachtungen desselben Kandidaten méglich werden.

Zidl der in diesem Abschnitt dargestellten spektroskopischen Untersuchungen ist einzig
die Verifikation der untersuchten Kandidaten. Wegen der begrenzten Verflgbarkeit der
Teleskopzeit beschranken sich diese Nachbeobachtungen auf eine exemplarische Auswahl
weniger Kandidaten und auf jeweils eine kleine Anzahl von Galaxien. Die Objektauswahl
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erfolgt in allen Féllen anhand der Notwendigkeit, moglichst viele potentielle Haufengalaxien
auf einer Schlitzmaske fir die Multiobjekt-Spektroskopie (MOS) positionieren zu kdnnen.

Die untersuchten Haufenkandidaten stammen, wegen der in vergleichsweise friihen
Projektphasen verfligbaren Teleskopzeit, alle aus vorlaufigen Varianten der Galaxienhaufen-
Stichprobe. Drei derselben wurden mit dem Zid ausgewahit, die Verlailichkeit von Detek-
tionen zu klaren, die aufgrund der eingegebenen Objektliste und der ermittelten Aus-
dehnung Ahnlichkeiten zu ABELL-Haufen aufweisen. Die Auswahl dieser Haufenkandidaten
erfolgte alerdings auf Grundlage einer Stichprobe, welche ohne die Korrektur der
Hintergrund-Objektdichte und ohne die Berticksichtigung der Ausschluf3regionen erstellt
worden war. Darliber hinaus basierte diese Haufenliste nur auf rund einem viertel der
Grundflache des Stack, da diese Stichprobe ausschlief3lich fur Testzwecke erzeugt und
hierbei Rechenzeit eingespart werden sollte. Der vierte untersuchte Kandidat wurde
aufgrund seiner Eigenschaften mit dem Ziel gewahlt, einen ersten moglichst entfernten
Galaxienhaufen nachzuweisen. Dieser Haufen war zwar schon mit der endgiltigen Such-
methode gefunden worden, alerdings einer Stichprobe entnommen, die aufgrund differie-
render Zusammenfassungskriterien weder eine Signifikanzeinschétzung erlaubte noch eine
Rotverschiebungsabschéatzung enthielt.

Die drel nahen Galaxienhaufenkandidaten wurden wahrend einer Beobachtungskampa-
gne im August 1997 und der entferntere Kandidat im Juni 1998 am ESO 3,6 m-Teleskop
auf LaSilla, Chile, im MOS-Modus untersucht (vgl. Anhang A). Dabei diesen Beobachtun-
gen zwar zwel dhnliche Instrumente (EFOSC: ESO Faint Object Spectrograph and
Camera), jedoch verschiedene Detektoren eingesetzt wurden, sind die beiden Konfiguratio-
nenin der Tabelle 6.4 kurz zusammengefaldt. Erganzend sind hier auch die ESO-Bezeich-
nungen der verwandten Gitter angegeben, die jeweils mittlere Auflésungen erzielen und fur
den blauen bzw. roten Spektralbereich optimiert sind.

Tab. 6.4: Konfigurationen des ESO 3,6 m-Tedeskops fur die

M OS-Beobachtungen.
Gitter Instrument CCD
August 1997 B300, R300 EFOSC 1 ESO # 26
Juni 1998 R300 EFOSC 2 ESO # 40

Die Standardreduktion der Multiobjekt-Spektren umfaldt im Gegensatz zur Reduktion
der CCD-Vergleichsaufnahmen fur die photometrische Kalibration nur eine Bias-Sub-
traktion, die wiederum mit eéinem MPIAPHOT-Programm vorgenommen wird. Dariiber
hinaus ist eine Rotation der Bilder um -90° erforderlich, um dieselben fur die weitere
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Verarbeitung innerhalb des MIDAS-Kontextes LONGSLIT vorzubereiten. Fir die Ex-
traktion der Spektren werden neben den MOS-Aufnahmen fir jede Maske individuelle
Flatfield- und Wellenléangen-Kalibrationsaufnahmen herangezogen. Dartber hinaus erlaubt
ein erganzend gemessenes und reduziertes Spektrum eines spektro-photometrischen
Standardsterns den Ausgleich der Wellenlangecharakteristik des Detektors, so dai3 fur jeden
Galaxienhaufenkandidaten relativ flulZkalibrierte Objektspektren vorliegen.

Von den vier spektroskopisch untersuchten Kandidaten kdnnen drei durch die MOS-
Beobachtungen mit jeweils drei Galaxien bei ahnlichen Rotverschiebungen nachgewiesen
werden. Nicht verifiziert werden kann einer der drei nahen Haufenkandidaten, die auf einer
ahnlichen Datengrundlage gesucht wurden wie die ABELL-Haufen. Fur diesen Kandidaten
liegen alerdings nur funf Objektspektren vor, so dald mit diesen Daten noch nicht geklart
ist, ob tatsachlich kein physikaisches System vorliegt. VVon den verifizierten Galaxienhaufen
sind die beiden nahen (z = 0,140 bzw. z = 0,141) jeweils durch mehrere Spektrallinien und
mit deutlichem Signal-Rausch-V erhdtnis zweifelsfrei nachgewiesenen (vgl. Abbildung 6.4).
Die auffallende Ubereinstimmung dieser beiden MelRwerte kann nicht darauf zuriickgefiihrt
werden, dal3 hier zwei Regionen eines einzigen Haufens untersucht wurden: Die beiden
gemessenen Galaxiengruppen weisen einen Winkelabstand von 6 = 1,71° auf, was bei dieser
Rotverschiebung einer Separation von 8,43 ABELL-Radien entspricht.

Der entfernte Kandidat weist hingegen ein wesentlich kleineres Signal-Rausch-V erhdtnis
auf, so dai’ hier keine @hnlich eindeutige Zuordnung von Spektrallinien mdglich ist. Diein
dem unteren Teil der Abbildung 6.4 in der Mitte dargestellte Galaxie fuhrt mit dem deutli-
chen Nachweis der emittierenden [O I1]- sowie den absorbierenden CaH- und K-Linien zu
einer Rotverschiebungsmessung von z = 0,535. In Ergénzung zu diesem Mef3wert erlauben
zwel weitere Objekte die im wesentlichen auf den Signaturen der Ca H- und K-Linien
basierende I nterpretation, dal’ Galaxien bei z = 0,529 vorliegen. Diese Deutung wird zwar
in einem Fall durch die angedeutete Absorption des G-Bandes und im anderen durch die der
sich Uberlagernden Linien N [11, He Il und H & gestiitzt, mul? aber wegen des jewells sehr
geringen Signals mit Vorbehalt betrachtet werden. Allerdings wird die Interpretation, dafid
ein Galaxienhaufen bei z = 0,53 vorliegt, unabhangig davon durch die erst nachtraglich
verflgbar gewordene Rotverschiebungsabschétzung z, = 0,544 (s. Abschnitt 6.1.2)
gestutzt.

Von den drei untersuchten Haufenkandidaten, welche Ahnlichkeiten mit ABELL-Haufen
aufweisen, sind zwei nicht mehr in der aktuellen Stichprobe enthalten. Die Ursache hierfur
ist in einem Fall klar auf die spéater eingefihrten Ausschluf3regionen zuriickzufihren, da
diese vorlaufige Detektion vollsténdig in zwel sich tellweise Uberlappenden Streukreisen um
helle Sterneliegt. Dieser urspriinglich detektierte Kandidat ist derjenige, welcher mittelsder
Spektroskopie nicht als physikalisches System nachgewiesen werden konnte, folglich
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Abb. 6.4:  Spektren der zum Nachweis der Haufen flhrenden
Galaxien. Die identifizierten Linien werden fir die
Rotverschiebung des Galaxienhaufens dargestellt.
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besteht die Méglichkeit, da’ diese Detektion durch die lokal kontaminierte Objektliste
verursacht oder beeinflul3t wurde. In diesem Fall wére es wahrscheinlich, daf? hier tatséch-
lich kein Galaxienhaufen vorliegt, was allerdings nur durch weitere Nachbeobachtungen zu
klaren ist.

Der zweite nicht mehr in der DPCS-Stichprobe enthaltene Kandidat ist der spektrosko-
pisch nachgewiesene Galaxienhaufen bei z = 0,141. Auch hier ist mit einem Streukreis um
einen hellen Stern eine mit der Ausdehnung des Haufens vergleichbar grof3e Ausschiul3-
region in unmittelbarer Nahe, auf die das Fehlen dieses Kandidaten in dem aktuellen
Katalog zurlickzufihren sein kann. Da der ausgeschlossene Bereich des Stack jedoch nicht
mit dem benachbarten Galaxienhaufen Uberlappt, ist an dieser Stelle nur eine indirekte
Beeinflussung des Suchergebnisses moglich: Diein Ausschlu3regionen liegenden Zellen der
Galaxien-Dichtekarte erfordern eine Korrektur der Zahlergebnisse, die teilweise auf der
mittleren Anzahl von Galaxien pro Zelle beruht, welche tiber den gesamten untersuchten
Datensatz berechnet wird (vgl. Kapitel 4.1). Dieses Verfahren fuhrt i. alg. dazu, dal3 die
korrigierte Dichte von dem lokalen Hintergrund abweicht, so dai3 die nachfolgende Be-
rechnung desselben fir eine im Mittel unterdichte Region zu grol3e Werte liefert. Wegen
des ausgedehnten Bereiches, Uber den der gleitende Hintergrund ermittelt wird, ist der
Einfluf3 dieses Berechnungsverfahrens auf das Suchergebnisi. allg. zu vernachlassigen (vgl.
Abschnitt 5.2.2). Dennoch ist in speziellen Fallen denkbar, dal? kontrastarme Haufen nach
der Korrektur der lokalen Hintergrunddichte nicht mehr nachzuweisen sind.

Der dritte nahe und ebenfalls spektroskopisch bestétigte Kandidat gehort zu den schon
bekannten Galaxienhaufen und ist sowohl im ABELL- als auch im APM-Katalog enthalten.
Die vor der Auswahl des Kandidaten vorgenommene Uberpriifung des ABELL-K ataloges
[2] anhand der dort fiir jeden Eintrag angegebenen Feldnummern zeigt die Ubereinstim-
mung nicht, da dieser Galaxienhaufen eine andere Plattenreferenz tragt. Erst die Suche
mittels der NED [59] nach bekannten Galaxienhaufen innerhalb der Feldkoordinaten des
photographischen Datensatzes offenbart die vorliegende | dentitét. Daflr diesen Kandidaten
bisher keine Rotverschiebungsinformation vorlag und derselbe daher noch nicht spek-
troskopisch bestétigt war, ist die vorgenommene Verifikation fur alle drel Kataloge glei-
chermal3en interessant.

Die spektroskopischen Nachbeobachtungen naher Haufenkandidaten sind vornehmlich
wegen der Notwendigkeit durchgeftihrt worden, eine erste Variante des Galaxienhaufen-
Suchverfahrens zu testen. Die Relevanz dieser Untersuchung ist insbesondere wegen der
nachtraglich eingefligten Ergénzungen inzwischen deutlich eingeschrankt. Allerdingsweist
der nicht nachgewiesene Kandidat u. U. auf die Notwendigkeit der Beriicksichtigung
ausgeschlossener Regionen hin, um die Homogenitét der Objektstichprobe fiir die Haufen-
suche zu erhdhen.
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6.3 Spektroskopische Untersuchungen

Die Untersuchung des fernen Galaxienhaufens wurde hingegen vorgenommen, um
exemplarisch die VerlaRdlichkeit des Algorithmus fir diese Systeme zu kléren. Trotz des
geringen Signal-Rausch-Verhdltnisses der gewonnenen Spektren kann dieser Nachweis
unter Einbeziehung der unabhéngigen Rotverschiebungsschétzung als erbracht angesehen
werden. Dal3 diese Spektren trotz der an einem Teleskop der 4 m-Klasse aufgewendeten
reinen I ntegrationszeit von 4,5 h nur ein derart geringes Signal aufweisen, verdeutlicht die
Notwendigkeit grol3er Teleskope, insbesondere desESO VLT, flr das Studium der fernsten
Galaxienhaufenkandidaten in der DPCS-Stichprobe.
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7 Diskussion

Was ihn antrieb, war einzig sein nimmermiides Streben
nach Wahrheit, gepaart mit seinem steten und fortwah-
rend von ihm selber genahrten Verdacht, daf3 die Wahr-
heit nie das sei, was sie in einem gegebenen Augenblick
2u sein scheint.

Umberto Eco, Der Name der Rose

7.1 Eigenschaften der Stichprobe

Fur zukinftige Anwendungen einer Galaxienhaufenliste ist einerseits ein elementares
Verstandnis der wesentlichen Eigenschaften derselben wiinschenswert und andererseits
auch die Differenzierung von konkurrierenden Stichproben unerl&i3lich. 1n diesem Abschnitt
soll daher zunéchst die Charakteristik des DPCS-Kataloges diskutiert werden, bevor im
folgenden Kapitel eine vergleichende Beurteilung dieser neuen Haufenliste folgt. Bei der
Darstellung der Eigenschaften ist insbesondere der Vergleich der signifikanten und ergan-
zenden Teile der aktuellen Stichprobe aufschluf3reich, um die Unterschiede der beiden
Kataloge zu beleuchten. Aus diesem Grund werden hier mehrere Histogramme fir die
[llustration der Charakteristik herangezogen, die jeweils einen gefillten Teil fur die Ver-
teilung der signifikanten sowie einen offenen Bereich fir den Beitrag der erganzenden Liste
beinhalten.

Eine wesentliche Eigenschaft des neuen Galaxienhaufenkatalogesist die Verteilung der
Kandidaten bezliglich der geschétzten Rotverschiebung z, die in Abbildung 7.1 zu finden
ist. Esist zu erkennen, dai3 die signifikante Stichprobe bis etwa z, ~ 0,35 und der gesamte
Katalog bis z, ~ 0,45 vollstandig ist, wobel sich diese Aussage ohne die Kenntnis der
tatsachlichen Rotverschiebungsverteilung auf das erste Maximum der ermittelten Verteilung
bezieht. Die Ergebnisse aus der Untersuchung der simulierten Daten (Kapitel 5.2.2 und
5.2.3) weisen auf eine mit zunehmender Rotverschiebung kontinuierlich abnehmende
Vollstéandigkeit hin, so dal3 die Angaben der Vollsténdigkeitsgrenzen als obere Schranken
zu verstehen sind.

Die Abbildung 7.1 dokumentiert auf3erdem die maximale in der DPCS-Stichprobe
vorkommende Rotverschiebung, die durch die Reichweite des angewandten Schétzverfah-
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Abb. 7.1: Vertelung der geschéatzten Rotverschiebungen der
Haufenkandidaten. Geflillte Bereiche beziehen sich
auf die signifikante, offene auf die ergénzende Stich-
probe.

rens bedingt ist. Wie bereits im Abschnitt 6.1.2 dargestellt wurde, weist dieses Verfahren
eine Tendenz auf, grof3e Entfernungen systematisch zu unterschétzen, so dali3 viele Kandi-
daten Rotverschiebungen aufweisen sollten, die jenseits der Grenze z, = 0,70 bzw.
Z = 0,75 liegen. Hierbei ist auch der aufféllige Unterschied zwischen der Hauptstichprobe
und dem erganzenden Katalog bedeutend, der durch den relativ grofReren Anteil weniger
signifikanter Eintrége im Bereich z, > 0,4 bedingt ist. Unter Berticksichtigung der durch
die Rotverschiebungsschéatzung verursachten Projektion entfernter Galaxienhaufen auf
kleinere z-Werte, konnte die grof3e Kandidatendichte in diesem Bereich durch einen
bedeutenden Anteil tatséchlich wesentlich entfernterer Haufen verursacht sein. Diese These
wird auch durch einen Vergleich der vorliegenden z-V erteilungen mit denen konkurrieren-
der Stichproben gestiitzt (s. Kapitel 7.2), so dal3 dieselbe als wahrscheinliche Erklarung
dienen kann.

Neben der Rotverschiebung der Kandidaten ist auch die Anzahl der Haufengalaxien eine
wesentliche Grundlage fir den Vergleich der beiden DPCS-Kataloge. In der Abbildung 7.2
ist die Anzahlverteilung der zur Detektion eines Kandidaten flihrenden Galaxien N, unter
Berticksichtigung des lokalen Hintergrundes N,,, dargestellt. Es fallt auf, dal3 der Uberwie-
gende Anteil der erganzenden Stichprobe aus Haufenkandidaten besteht, die weniger als 20
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Abb.7.2:  Hintergrundkorrigierte Anzahlvertelung der Haufen-
galaxien. Geflllte und offene Bereiche analog Abb.
7.1

Objekte enthalten, wahrend Galaxienhaufen mit mehr als 40 Mitgliedern ausschliefdich zur
signifikanten Liste gehoren.

Somit setzt sich der erganzende Katalog vornehmlich aus entfernten Kandidaten zu-
sammen, die wenige Galaxien und damit einen geringen Kontrast zur Feldpopulation
aufweisen. Dieses Verhalten deckt sich mit der Erwartung, da von zunehmend entfernten
Galaxienhaufen ein immer kleiner werdender Antell der Haufengalaxien innerhalb der
Vollstéandigkeitsgrenze des Stack liegt, so dal3 deren Dichtekontrast notwendigerweise
abnimmt. Da mit der Anzahl nachweisbarer Galaxien auch die Signifikanz der Detektion
abnimmt, werden die entsprechenden Kandidaten mit zunehmender Wahrscheinlichkeit in
die erganzende Stichprobe aufgenommen.

Bei der von den Haufenkandidaten eingenommenen Grundflache (Abbildung 7.3) ist zu
bemerken, dal3 die meisten Eintrage der erganzenden Stichprobe mit einem Bereich von
A < 50’ und somit Uberwiegend mit der minimalen Anzahl von Zellen detektiert wurden.
Auch diese Eigenschaft ist zu erwarten, da fur ferne und massearme Galaxienhaufen nur
dann eine Moglichkeit des Nachweises besteht, wenn die entsprechenden Galaxien in einer
kleinen Region vereinigt sind. Da die kleinen physikalischen Ansammlungen weniger
Galaxien nicht oder nur schwer von zufélligen Projektionen zu unterscheiden sind, werden
Kandidaten mit dieser Eigenschaft Uberwiegend dem erganzenden Katalog zugeordnet.
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Abb. 7.3:  Vertellung der Grundflachen der Haufenkandidaten.
Geflllte und offene Bereiche analog Abb. 7.1.
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Abb. 7.4:  Flachendichteverteilung fir die DPCS-Kandidaten.

Geflllte und offene Bereiche analog Abb. 7.1.

123



7 Diskussion

Die auf Grundlage der korrigierten Galaxienanzahl und der Grundfléche der Kandidaten
ableitbare Galaxien-Flachendichte ist in der Abbildung 7.4 zu finden. Wahrend fur die
erganzenden Kandidaten die beiden EingangsgréfRen vornehmlich kleine Werte aufweisen,
ist hier dokumentiert, dal? die Galaxiendichte keine eindeutige Unterscheidung der beiden
Stichproben zul&i3t. Dieser auf den ersten Blick Uberraschende Befund ist allerdings durch
den neuen Suchalgorithmus bedingt, der aufgrund der statistischen Ableitung der Dichte-
schranke fir verschiedene Dichten der eingegebenen Galaxienstichprobe eine einheitliche
Nachweiswahrscheinlichkeit fir Galaxienhaufen sicherstellt. Diese fuhrt fir zufélige und
weniger signifikante Detektionen, die hauptsachlich in der erganzenden Haufenliste enthal-
ten sein sollten, zu einer ebenfalls festen Detektionswahrscheinlichkeit. Das Resultat dieser
gekoppelten Wahrscheinlichkeitenist das etwakonstant bleibende V erhdtnis zwischen den
Haupt- und den ergénzenden Kandidaten fir alle Flachendichten.

In der Abbildung 7.5 sind die aus der Kovarianzellipse der Galaxienverteilung abgeleite-
ten Formparameter b/ a und 6 (vgl. Anhang E) dargestellt. Zunachst fallt hierbel auf, daid
alle Kandidaten Objektverteilungen aufweisen, die durch eine deutliche Elongation gekenn-
zeichnet sind. Dies bedeutet allerdings nicht, dal3 die von den Kandidaten eingenommenen
Regionen dlliptisch sind, sondern nur, daf3 die Vertellung der Haufengalaxien nicht
sphérisch-symmetrisch ist. Da digjenigen Objekte einen grofRen Einfluld auf die Kovarianz
haben, die vom Schwerpunkt der Verteilung weit entfernt sind, machen sich hier besonders
die Randbereiche der Galaxienverteilung bemerkbar. Aus diesem Grund haben Ausschlui3-
regionen eine potentiell grof3e Bedeutung fur die Grof3e b / a, da sie mit hoher Wahr-
scheinlichkeit nicht zentral mit einem Haufen Uberlappen, was unmittelbar zu einer schein-
bar elongierteren Verteilung fuhrt. Wesentlich ist an dieser Stelle, dal3 die beiden Histo-
gramme fur die Haupt- und die erganzende Stichprobe keine wesentlichen Unterschiede
erkennen lassen, so dal3 keine differierenden Einfllisse auf die beiden Galaxienhaufenlisten
anzunehmen sind.

Die Verteilung des Parameters 6 zeigt keine offensichtliche V orzugsrichtung und auch
eine genauere Analyse offenbart, dal? alle Winkelintervalle fur die signifikante und ebenso
fur die erganzende Stichprobe mit einer Anzahl belegt sind, die im 20-Bereich um den
Mittelwert liegt. Dies legt eine stochastische Ursache flr die Elongation der Kovarianz-
ellipsen nahe, da viele systematische Einfllisse, wie z. B. ein bevorzugter Gradient in der
Korrektur der Hintergrunddichte, zu einer Vorzugsrichtung der Ellipse filhren sollte. Dadie
Beugungskreuze um hellere Sterne haufig auftreten und daher mit praktisch alen Kandi-
daten zumindest teillweise Uberlappen, missen die Ausschlufdregionen neben einer in-
trinsischen Elongation der Galaxienhaufen als die wahrscheinlichste Ursache fur die llipti-
schen Objektverteilungen angesehen werden.
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Abb. 7.5: Vertellungen der Halbachsenverhdltnisse der Ko-
varianzellipsen (oben) und der Orientierungen der
grofRen Halbachsen (unten). Geflllte und offene
Bereicheanalog Abb. 7.1.

Der Formparameter b / a weist deutlich auf die Problematik hin, den Kontrast von
Galaxienhaufen mittels sphérisch-symmetrischer Filterfunktionen erhéhen zu wollen.
Zumindest fUr den vorliegenden Datensatz ist dieser Ansatz nicht optimal, dakein Kandidat
eine sphéarische Galaxienverteilung aufweist. Fallsinsbesondere lange, schmale Ausschiu3-
regionen wie Satelliten- und Meteorspuren sowie Beugungskreuze fur die dokumentierte
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Elongation verantwortlich sind, ist eine derartige Filterung nicht notwendigerweise un-
geeignet. Zumindest bei ausgeschlossenen Regionen grof3er Ausdehnung kann dieses
Verfahren alerdings nachteilig sein, da die sphérische Symmetrie u. U. deutlich gestort ist.

7.2 Abgrenzung zu konkurrierenden Katalogen

Fur die Beurteilung der Relevanz der neuen Galaxienhaufen-Stichprobe ist es zundchst
notwendig, dieselbe mit konkurrierenden Katalogen zu vergleichen. Wesentliche Grundlage
fur diesen Vergleich sind die beiden aktuellen, ebenfalls auf visuellen Daten basierenden und
mit einem automatischen Verfahren erstellten Stichproben desPDCS|[67] und EIS[63, 64,
77]. Neben den zugrundeliegenden Datensétzen dieser Galaxienhaufenkataloge ist hierbei
auch das angewandte Suchverfahren zu beriicksichtigen, da dies die elementaren Grundla-
gen der Stichproben sind. Der Vergleich dieser beiden konkurrierenden Kataloge mit dem
DPCS gibt hier weitere Aufschliisse Uber die Bedeutung der neuen Galaxienhaufen-Stich-
probe. Darliber hinausgehend ist allerdings auch eine vergleichende Beurteillung mit ront-
genselektierten Galaxienhaufenkatalogen hilfreich, um die Relevanz der DPCS-Stichprobe
beurteilen zu kdnnen.

Die Diskussion kann an dieser Stelle auf die PDCS- und EIS-Kataloge beschrankt
werden, da alle anderen Arbeiten entweder auf Daten mit deutlich kleinerer Grenzgrolie
basieren, nicht objektiv selektiert wurden oder auf wenige spezielle Rotverschiebungen
beschrankt sind, so dal3 die Vergleichbarkeit der Stichproben von vornherein nicht gegeben
ist (vgl. Kapitel 1.3). Fir die Erstellung einer Haufenstichprobe ist der zugrundeliegende
Datensatz von elementarer Bedeutung, so dal3 schon der Vergleich dieser verschiedenen
Grundlagen wichtige Aufschlisse Uber die entsprechenden Kataloge gewdahrt. Zundchst
weist der Stack eine uneingeschrankt nutzbare Flache von 22,7 o° auf und ist damit im
Vergleich zum PDCS (5,1 o°) um einen Faktor 4,45 und zum EIS (14,4 ©°) um einen
Faktor 1,58 grof3er. Die groRRere Grundflache 183t fur dhnlich tiefe Daten oder zumindest
bis zur kleinsten auftretenden Grenzgrof3e eine etwa im gleichen Mal3 umfangreichere
Kandidatenliste erwarten, so dal fur statistische Folgeuntersuchungen eine bessere Basis
vorliegt.

Uber die GroRe hinausgehend bietet der photographische Datensatz den wichtigen
Vorteil eines sowohl zusammenhangenden als auch nicht zusammengesetzten Feldes, was
sich insbesondere positiv auf die Homogenitét der Objektliste auswirkt. Wahrend die
PDCS-Daten fir jede der finf Regionen aus acht Scans bestehen, sind die EI' S-Felder sogar
auseinemMosaik einiger hundert Bilder zusammengesetzt. Dadie Beobachtungen fir diese
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Datensétze Uber mehrere Monate (EIS) bzw. Jahre (PDCS) verteilt erfolgten, ist sowohl
eine Variation des Seeings als auch der Grenzgrof3e innerhalb eines Feldes unvermeidlich.
Demgegenlber ist mit jeder dem Stack zugrundeliegenden Photoplatte das gesamte Feld
beobachtet worden, so dal3 fir den gesamten Bereich identische Eigenschaften sichergestelit
sind. Verschiedene Beobachtungsbedingungen filhren zwar auch hier zu variablen Eigen-
schaften, die sich aber wegen der Uberlagerung vieler Platten nur auf die mittlere Auflésung
bzw. die erreichte GrenzgroRe des Datensatzes auswirken. Der einzige inhomogene Einfluf3
auf den Stack, die Vignettierung des UKST, ist bekannt und kann daher vollsténdig kor-
rigiert werden.

Betrachtet man Daten im visuellen und nah-infraroten Spektralbereich, so sind neben der
Grundflache und Homogenitét auch die Anzahl verfiigbarer photometrischer Bander und
die entsprechenden Vollstandigkeitsgrenzen wichtige Kriterien fir eine vergleichende
Beurteilung. Der PDCS wurde mit zwei unabhéngigen Suchen in V- und I-Daten erstellt,
die GrenzgrolRen vonv = 23,8™ bzw. i = 22,5™ aufweisen, der EI S-Galaxienhaufenkatalog
beruht hingegen auf nah-infraroten Daten mit einer typischen Vollstandigkeitsgrenze von
i =23 Einkleiner Teil der EIS-Felder von insgesamt 2,0 o° Gré3e wurde zwar auch im
V-Band beobachtet und flr die Haufensuche herangezogen, wegen der in Relation zum |
geringen typischen GrenzgroRRe (v = 24™) wurden bei dieser Suche jedoch keine weiteren
Kandidaten gefunden, so dal3 die EIS-Stichprobe effektiv auf einem |-Datensatz basiert.
Demgegeniber stehen fir den DPCS drei photographische Datensétze zur Verfligung, die
Vollstandigkeitsgrenzen von b = 24,8, r. = 23,4™ und i, = 21,8™ erreichen.

Somit weist der Stack im 1-Band eine geringfligig kleinere Tiefe auf als der Datensatz
des PDCS, die aber durch komplementére und tiefere B;- und R--Daten erganzt wird.
Abgesehen von der Tatsache, dal’ der neue Galaxienhaufenkatalog auf drei statt zwei
photometrischen Bandern basiert, bietet auch die Reichweite des zweiten Bandes desPDCS
keinen V orteil gegentiber der b,-Grenze des photographischen Datensatzes. Betrachtet man
aulRerdem den Einfluf? des ergénzenden Bandes auf die PDCS-Liste— 9 % der signifikanten
und 57 % der erganzenden Kandidaten wurden ausschliefdlich im V-Band gefunden — so
wird die Bedeutung komplementadrer Informationen weiterer Spektralbereiche deutlich.
Daher ist zu erwarten, dal3 das dritte Band der photographischen Daten einen weiteren
Beitrag zur Kompensation der differierenden 1-Grenzgrol3e leisten wird.

Diese Betrachtung a3t sich unmittelbar auf den EIS-Katalog Ubertragen, der nur auf
einem photometrischen Band beruht, das alerdings eine deutlich gréR3ere typische Grenz-
groRe aufweist als der Stack. Wesentlichist hierbel allerdings, dal? die GrenzgroRe desEIS
von den Beobachtungsbedingungen abhangt und fur ein Seeing von 1,5” nur noch bel
I = 22" liegt, so dal’ wesentliche Bereiche dieses Datensatzes eine deutlich kleinere Tiefe
aufweisen. Esist daher anzunehmen, dal? der EI S-Datensatz hdchstens bis zu der kleineren
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Grenze homogen ist, weswegen der nominell grof3e Unterschied des 1-Bandes fur die
gesamte Stichprobe eher unbedeutend ist. Wegen der ergénzenden | nformationen aus zwei
weiteren photometrischen Béandern und der fir eine homogene Objektliste zu erwartenden
Vollstéandigkeitsgrenze ist der photographische Datensatz den EIS-Daten also wenigstens
ebenbrtig.

Hierbel ist zu bemerken, dal3 komplementére Daten mehrerer photometrischer Béander
nicht primér wegen moglicher Farb-Auswahlkriterien, die bel keiner dieser Suchen ange-
wandt wurden, sondern schon wegen des positiven Einflusses auf die Vollstandigkeit der
Objektlisten (vgl. Kapitel 3.1) wichtig sind. Aus diesem Grund kommt auch der gemein-
samen Auswertung der drei photometrischen Bander eine besondere Bedeutung zu, die bei
der DPCS-Stichprobe Uber die Haufensuche mittels der vereinigten BRI-Objektliste und die
Anwendung von Auswahlkriterien beziiglich aler drei Helligkeiten realisiert ist. Unter
Berticksichtigung der durch die kombinierte Auswertung verbesserten Vollstandigkeit ist
fur die neue Galaxienhaufen-Stichprobe ein bessere Nutzung der Daten als beim PDCS
sichergestellt, da bei diesem die beiden Datensétze unabhangig voneinander durchsucht
wurden.

Neben den einer Haufenstichprobe zugrundeliegenden Daten ist insbesondere auch der
verwandte Suchagorithmus eine wichtige Grundlage fir eine vergleichende Analyse. Dadie
Galaxienhaufen des PDCS- und des EI S-Kataloges mit demselben Matched-filter-Algorith-
mus gesucht wurden, kann die Bedeutung der Suchmethode fiir diese beiden Stichproben
hier zusammen diskutiert werden. Fir die Veralgemeinerung dieser Methode, das
Adaptive-matched-filter-Verfahren (AMF) [44], wurde in dem Kapitel 5.2.3 gezeigt, daid
esim Vergleich zu dem neuen Algorithmus fir die Ermittlung der DPCS-Stichprobe z. T.
erheblich geringere Erfolgsaussichten aufweist: Zumindest fr zweidimensionale Datensét-
ze, d. h. ohne eine Entfernungsinformation, ist das neue Suchverfahren fiir z > 0,3 durch
eine deutlich grof3ere Vollstandigkeit gekennzeichnet. Selbst fur dreidimensionale Objekt-
listen, die Positionen und gemessene Rotverschiebungen enthalten, ist der neue Suchalgo-
rithmus ebenso leistungsfahig wie das AMF-V erfahren.

Sowohl die Suche der PDCS- as auch die der EIS-Kandidaten erfolgte auf Grundlage
von Positions- und Helligkeitsinformationen, so dal? diese Kataloge nicht auf rein zweidi-
mensionalen Datensdtzen basieren. Dennoch ist die Helligkeit der Galaxien nur ein stati-
stisches Mal3 fur deren Entfernung und nicht mit einer Rotverschiebungsinformation zu
vergleichen, so dal? fur die beiden konkurrierenden Kataloge im wesentlichen ein zweidi-
mensionaler Datensatz verwandt wurde. Dader bel diesen Suchen angewandte Algorithmus
spezieller als das AMF-Verfahren ist, kann davon ausgegangen werden, dal3 sich die
Ergebnisse aus Abschnitt 5.2.3 als konservative Abschétzung direkt Ubertragen lassen. Es
ist daher zu erwarten, dal3 die den konkurrierenden Katalogen zugrundeliegenden Datensét-
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ze nicht optimal ausgewertet sind und dal3 bei der dhnlichen Datengrundlage diese beiden
Galaxienhaufen-Stichprobe fur mittlere und hohe Rotverschiebungen weniger vollstandig
sind als die DPCS-Stichprobe.

Die auf Basisder zugrundeliegenden Datensétze und der angewandten Suchalgorithmen
diskutierten Vorzige der auf dem Sack basierenden neuen Galaxienhaufen-Stichprobe
sollten sich auch anhand der Eigenschaften der konkurrierenden Kataloge verifizieren
lassen. Die wesentlichsten Eigenschaften sind hierbei die Anzahl gefundener Kandidaten
und deren Rotverschiebungsverteilung, mit denen sich verschiedene Kataloge unmittelbar
vergleichen lassen.

Aufgrund der bei dhnlicher Grenzgrol3e differierenden Grundflache der verwandten
Datensétze ist zu erwarten, dal3 der Umfang der drei Galaxienhaufenkataloge etwa mit der
Flache skaliert. Wahrend der PDCS insgesamt 107 Kandidaten und die vollstéandige EIS-
Stichprobe 302 Eintrége enthélt, weist der gesamte DPCS-Katalog mit 483 Kandidaten
demgegeniber eine rund 4,51- bzw. 1,60fach groRRere Anzahl von Kandidaten auf. Die
Anzahlverhdtnisse der vollsténdigen Stichproben stimmen mit den Verhdtnissen der
Flachen (4,45 bzw. 1,58) bemerkenswert gut Uberein, so dal3in den drel Katalogen dieselbe
Flachendichte vorliegt. Bezogen auf die signifikanten Teilstichproben sind die Katalog-
groRen 79 (PDCS), 160 (EIS) und 296 (DPCS), so dal3 die letztere hierbel um einen Faktor
3,75 bzw. 1,85 groRer ist als die konkurrierenden Haufenlisten. Fir diese signifikanteren
Stichproben stimmen die Verhaltnisse also nicht im gleichen Mal3e Uberein: Relativ betrach-
tet ist die Hauptstichprobe des PDCS grofRer und die des EIS kleiner als die entsprechende
auf dem Stack basierende Liste. Berticksichtigt man jedoch den statistischen Fehler der
Anzahlverhdtnisse, der fur die Hauptkataloge 0,63 (#DPCS / #PDCS) bzw. 0,22
(#DPCS / #EIS) betragt, so wird deutlich, dai3 sich diese Abweichungen jeweils auf nur
1,10 belaufen und somit bei weitem nicht signifikant sind.

Fur die Diskussion der differentiellen Rotverschiebungsverteilungen ist eine Normierung
auf eine gemeinsame Bezugsflache erforderlich. Da die drei gegentibergestellten Stich-
proben jeweils ausreichend grof3e Bereiche des Himmels abdecken, wird hierfir eine
Bezugsgrofie von 1 o° gewdhlt. Die z-Verteilungen des PDCS und des EI'S sind Uber die
entsprechenden Kataloge zuganglich, wobei der ausschlief3lich auf I-Daten basierende EIS-
Katalog unmittelbar die Extraktion dieser Verteilung erlaubt. Dadie PDCS-Stichprobe aus
zwel unabhéngigen Suchen fur das V- bzw. 1-Band besteht, die teilweise zu deutlich
differierenden Rotverschiebungsschétzungen fir identische Kandidaten fuhren, wird hier der
Mittelwert der beiden Rotverschiebungen verwandt. Fur die neue DPCS-Stichprobe wird
die auf allen drei Béandern basierende Grof3e z, (vgl. Kapitel 6.1.2) fur den Vergleich der
Rotverschiebungsverteilungen herangezogen. Die Kandidatenzahlungen werden hierbei fur
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Abb. 7.6: Gegenlberstellung der Rotverschiebungsvertei-
lungen der vollstandigen (oben) und der signifi-
kanteren Kataloge (unten).

aledrei Kataloge in Intervallen der Breite Az, = 0,1 durchgefihrt, so dal die volle Aufl6-
sung der beiden konkurrierenden Arbeiten ausgenutzt wird.

Fur jede Stichprobe werden sowohl die vollstandige Kandidatenliste, welche auch die
Detektionen geringerer Signifikanz enthdt, als auch der signifikantere Hauptkatalog
getrennt untersucht, so dal3 ein fundierter Vergleich mdglich ist. In der Abbildung 7.6
werden die Rotverschiebungsverteilungen der drei vollsténdigen Stichproben N;,,(z) bzw.
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7.2 Abgrenzung zu konkurrierenden Katalogen

der drei signifikanteren Hauptlisten N,,,,;,(2) einander gegentibergestellt. Die Symbole sind
bezuglich der z-Achse jewells in der Mitte der zugrundeliegenden Intervalle angeordnet
und mit den 1o-Fehlerbalken nach der PoissoN-Statistik versehen.

Der auffdligste Unterschied der Rotverschiebungsverteilungenist das Fehlen von DPCS-
Kandidaten in den Intervallen fir z, > 0,8. Dajedoch auch die Kandidatenz&hlungen fir die
konkurrierenden Hauptkataloge N,,,(2) in diesem Rotverschiebungsbereich die Null schon
in einer Fehlerumgebung von héchstens 2,00 enthalten, ist diese Abweichung nicht signifi-
kant. Erst wenn alle signifikanten PDCS- bzw. EIS-Kandidaten mit z, > 0,7 zusammen
betrachtet werden, wird die 3,00-Grenze Uberschritten. Auch die Verteilung der voll-
sténdigen Stichprobe des PDCS N;,(2) ist mit maximal 2,60 nicht signifikant von Null
verschieden, lediglich der vollstandige EI S-Katalog weist bis z,, = 1,2 durchgangig mit 3,20
bis 4,40 eine signifikante Anzahl von Kandidaten auf. Dartiber hinausist zu bemerken, dal3
nur die neue DPCS-Stichprobe Galaxienhaufen im Intervall 0,05 < z, < 0,15 enthélt. Die
Ursache hierfir ist in dem fir die Haufenlisten des PDCS und EI S verwandten Algorithmus
zu suchen, der keine fur diese Rotverschiebung berechneten Filter enthalt. Somit ist dieser
Unterschied der Kataloge durch eine Grenze der Suchmethodik begriindet, so dal3 auch an
dieser Stelle keine bedeutende Abweichung vorliegt.

Die obere Grenze der ermittelten Rotverschiebungen in dem DPCS-Katalog ist durch das
hierfir gewahlte Schétzverfahren bedingt, das fur den vorliegenden Datensatz nicht in der
Lageist, Rotverschiebungen Uber z = 0,8 zu ermitteln (s. Kapitel 6.1.2). Andererseits zeigt
die Anwendung der m,-z-Beziehung auf die Suchergebnisse fir den simulierten Datensatz,
dald Erwartungswerte z, = 0,5 die tatschliche Rotverschiebung z. T. deutlich unter-
schétzen. Ausdiesem Grund ist eswahrscheinlich, dal? mehrere DPCS-Kandidaten Rotver-
schiebungen aufweisen, die groRer sind als die hier implizit auftretende Grenze von
Z = 0,75. Diese These wird auch durch eine weiter unten folgende Analyse der Verteilung
Nii(2) gestiitzt. Ohne weiterfiihrende Untersuchungen einer grof3en Anzahl von Kandidaten
der neuen Stichprobe ist es jedoch nicht moglich, eine fundiertere Aussage zu der Rotver-
schiebungsverteilung in diesem Entfernungsbereich zu treffen.

Bemerkenswert ist an dieser Stelle auch, dal3 Untersuchungen simulierter Daten eine
systematische Unterschétzung der Rotverschiebung von Haufenkandidaten in der PDCS-
Stichprobe offenbaren [67]. Wegen des identischen Suchverfahrens, welches sowohl dem
PDCS- ds auch dem EIS-Katalog zugrunde liegt, ist fUr letzteren eine éhnliche Differenz
zwischen der tatsachlichen und der geschétzten Rotverschiebung zu erwarten. Diese
Abweichung ist mit Az, = 0,2 bei z = 1,0 alerdings weniger bedeutend alsdiein der neuen
Stichprobe festgestellte, so dal3 die oben diskutierten Unterschiede der Rotverschiebungs-
verteilungen weiterhin bestehen.
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Die Gegenuberstellung der -V erteilungen offenbart von den Grenzrotverschiebungen
abgesehen weitestgehend eine gute Ubereinstimmung der drei betrachteten Kataloge,
insbesondere die ausschliefdlich auf den signifikanten Tellkatalogen basierende Verteilung
N..in(2) zeigt keineim Rahmen der Fehler bedeutende Abweichung. Auffalig ist allerdings
die Tendenz des El S-Kataloges im gesamten Bereich 0,3 < z, < 0,6 weniger signifikante
Kandidaten zu enthalten als die Stichproben des PDCS und des DPCS. Fur die vollsténdi-
gen Stichproben ist eine deutliche Differenz der Rotverschiebungsverteilung N, (2 im
Bereich 0,4 < z, < 0,6 zu erkennen, die insbesondere zwischen der EIS- und der DPCS-
Stichprobe aufféllt. Betrachtet man diese Werte jedoch genauer, so zeigt sich, dal3 nur fur
Z = 0,6 eine Abweichung vorliegt, die mit 3,0o gerade an der Grenze zur Signifikanz liegt.

Weiterhin fallt in diesem Rotverschiebungsbereich auf, dal die Verteillung N,,,(2) des
DPCS die grofite Flachendichte aufweist, wobei der Unterschied im Vergleich zum PDCS
jedoch nicht signifikant ist. Berticksichtigt man an dieser Stelle zusétzlich die Wahrschein-
lichkeit, dal3 die Rotverschiebung einer groReren Anzahl von Galaxienhaufen mit z, = 0,5
deutlich unterschétzt ist, so kann die beobachtete Uberdichtein dem Bereich 0,4 > z, > 0,6
unmittelbar durch diese fehleranféllige Entfernungsschétzung verursacht worden sein. Diese
Uberdichte ist ausreichend groR, um mit einer in den Intervallen 0,8 > z,, > 1,1 konstanten
Kandidatendichte von N,,,(2) ~ 1,0 (o°)™! zu korrespondieren, die mit denen der beiden
konkurrierenden Kataloge gut vertraglichist. Diesstiitzt nicht nur die These der Projektion
hochrotverschobener Galaxienhaufen auf kleinere Schétzwerte, sondern gibt auf3erdem
einen groben Hinwels auf die Reichweite der neuen Stichprobe. Fir die Verteilung N,,.(2)
sollte eine ahnliche Argumentation gelten, wobei jedoch der Anteil entfernter Kandidaten
in der ergdnzenden Liste deutlich gréRer ist as in dem signifikanteren Teilkatalog. Aus
diesem Grund kann sich die Uberdichte in der Verteilung des Hauptkataloges N,;,(2) nur
in sehr viel geringerem Umfang bemerkbar machen, was sich auch in obiger Abbildung
widerspiegelt.

Dal’ der aufgrund der Suchalgorithmen erwartete Unterschied zwischen der PDCS- und
der DPCS-Verteilung N,,,;,(2) nicht zu bemerken ist, kann entweder durch den Datensatz
oder durch einen grof3eren Anteil fehlerhafter Detektionen bedingt sein. Wie oben schon
diskutiert wurde, ist die GrenzgréRe des PDCS im |-Band etwas groRer als die des Stack.
Wegen der Bedeutung komplementdrer Informationen aus weiteren photometrischen
Bandern und dem dritten Band des Stack sollte die Differenz der Reichweite im | von
geringer Bedeutung sein. Somit kdnnte die Erklarung der trotz des besseren Suchverfahrens
nur vergleichbaren Dichte der DPCS-Kandidaten zumindest teilweise durch einen gréi3eren
relativen Antell fehlerhafter Detektionen in der PDCS-Stichprobe gegeben sein.

Die EIS-Daten weisen eine typische I-Vollsténdigkeitsgrenze auf, die um gut eine
Magnitude grofRer ist as die des Stack im I-Band, so dal3 ein positiver Einflul3 auf die
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7.2 Abgrenzung zu konkurrierenden Katalogen

Anzahl gefundener Kandidaten bei dieser Stichprobe grofier sein muf3 als bei dem PDCS-
Katalog. Dain Abbildung 7.6 fur die signifikanten Kataloge dokumentiert ist, dai3 die EIS-
Stichprobe hingegen eine deutliche Tendenz aufweist, weniger Kandidaten zu enthalten als
der PDCS, ist der Zusammenhang mit der Reichweite des Datensatzes offenbar nicht
gegeben. Als Erklarung fir diese Beobachtung kommt zunéchst die bei einem Teil der EIS-
Daten auftretende kleinere Grenzgrol3e in Betracht, die durch variable Beobachtungs-
bedingungen verursacht wurde. Daeine kleinere Grenzgrol3e jedoch vornehmlich bei hohen
Rotverschiebungen zu einem Defizit an detektierten Kandidaten fuhren sollte, ist die zu
beobachtende generelle Tendenz einer geringeren Haufendichte nicht allein durch die
Inhomogenitét der Daten zu erkldren. Ein weiterer Grund fur die geringere Anzahl der
signifikanteren EI S-Kandidaten kénnte in der ausschlief3lichen V erwendung eines photome-
trischen Bandes liegen, was wiederum die Bedeutung komplementérer Daten bel der Suche
nach Galaxienhaufen bestétigte.

Neben der Selektion von Galaxienhaufen auf Grundlage visueller und nah-infraroter
Daten besteht ein weiterer Ansatz in der Verwendung eines Datensatzes im Rontgen-
bereich. Dieser Wellenlangenbereich bietet wegen der quadratischen Abhangigkeit der
Emission von der Gasdichte in Galaxienhaufen den prinzipiellen Vorteil, dal3 zuféllige
Projektionen sehr viel unwahrscheinlicher sind, was zu einem erheblich kleineren Anteil
fehlerhafter Detektionen flhrt. Systematische Durchmusterungen des Himmels nach
Rontgenemission von Galaxienhaufen sind allerdings wegen der in diesem Bereich undurch-
sichtigen Erdatmosphére wesentlich aufwendiger, so dal3 gegenwaértig nur zwei grof3e
Galaxienhaufenkataloge fur ausgedehnte Bereiche des Nord- und Stidhimmels verflgbar
[17, 23] sind, die jedoch nur eine Grenzrotverschiebung von z = 0,3 erreichen. DarUber
hinaus existieren zwei grofRe rontgenselektierte Haufenstichproben fir den Bereich
0,1 < z < 0,8, die einige wenige Galaxienhaufen bei z > 0,5 enthalten [27, 85].

Wahrend die systematischen Suchen nach Rontgen-Haufen eine deutlich geringere
Reichweite aufweisen as der DPCS, umfassen die tiefen Durchmusterungen eine deutlich
kleinere Anzahl entfernter Galaxienhaufen als die neue, auf visuellen Daten selektierte
Stichprobe. Da die Detektionen ferner Rontgen-Haufen auf3erdem auf Zufallsdurchmuste-
rungen mit inhomogener Datengrundlage basieren, bietet der DPCS-Katalog eine erheblich
homogenere Stichprobe, die zudem auf einem wohldefinierten und zusammenhéngenden
Bereich beruht. Ausdiesem Grund und wegen der im Vergleich zu visudllen Daten geringe-
ren Wahrscheinlichkeit des Auftretens von Projektionseffekten sind die rontgenselektierten
Kataloge besonders geeignet, Quellen flr Folgeuntersuchungen an einzelnen hochrotver-
schobenen Galaxienhaufen bereitzustellen. Hierbei ist alerdings zu berticksichtigen, dai3
Stichproben rontgen-selektierter Haufen u. U. andere Eigenschaften aufweisen als ent-
sprechende visuelle Kataloge, so daid letztere auch fur Detailuntersuchungen einzelner
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Galaxienhaufen interessant snd. Demgegentiber ist die neue DPCS-Stichprobe insbesondere
bei statistischen Untersuchungen zu bevorzugen, da sie eine deutlich gréRere Anzahl von
Haufenkandidaten enthélt, von denen viele bei hohen Rotverschiebungen liegen sollten, da
63 signifikante und 110 ergadnzende Kandidaten Schétzungen z, > 0,5 aufweisen.

7.3 Zu erwartende Ergebnisse

Auf Grundlage der Gegenuiberstellung der konkurrierenden Galaxienhaufen-Stichproben
im vorangegangenen Abschnitt ist es nun moglich, den zu erwartenden Nutzen der neuen
Stichprobe fur weiterfihrende Untersuchungen zu betrachten. Wesentlich sind an dieser
Stelle vor allem die besondere Grof3e und die Uber den Datensatz Sichergestellte Homogeni-
tét desneuen DPCS-Kataloges. Ausgehend von diesen Eigenschaften [&13t sich ein Ausblick
auf die Vorteile der aktuellen Stichprobe fir nachfolgende Untersuchungen geben, dadieser
erwartete Nutzen fur weiterfihrende Projekte die vorliegende Suche grundlegend motiviert
hat.

Die deutlich Gberlegene Grofe der Haufenstichprobe des DPCS ist fiir ale Nachfolge-
projekte wesentlich, die auf gatistischen Analysen einer grof3en Anzahl von Galaxienhaufen
basieren, da erst die grofl3e Anzahl der Kandidaten signifikantere Ergebnisse ermdglicht.
Allein aufgrund des grof3eren Umfangs der DPCS-Stichprobe sind bel statistischen Aus-
wertungen Fehler zu erwarten, die gegeniiber den konkurrierenden Galaxienhaufen-Stich-
proben um bis zu {2 (EIS) bzw. 2 (PDCS) kleiner sind. Wegen der |nhomogenitét, die
insbesondere in der Vollstandigkeitsgrenze der EIS-Daten besteht, ist dieser Wert jedoch
als untere Grenze anzusehen, der fir eine homogene Stichprobe u. U. deutlich gréR3er sein
kann.

Die GrofRe der Stichprobeist von besonderer Bedeutung fir die weiterfihrende Untersu-
chung des BUTCHER-OEMLER-Effektes, da schon altere Arbeiten eine erhebliche Streuung
der Zusammensetzung der Populationen in Haufen @hnlicher Rotverschiebungen dokumen-
tieren (vgl. Abbildung 1.2). Eine grof3e Stichprobe von Galaxienhaufen bietet die Chance,
ein weites Spektrum verschiedener Eigenschaften (wie z. B. Rotverschiebung, Masse und
Massenkonzentration) zu untersuchen. Der DPCS-Katalog er6ffnet somit die Moglichkeit,
elementare Zusammenhange dieses Effektes mit der Struktur und Entfernung der Haufen
zu erkennen und einen wesentlichen Beitrag zur Klarung des M echanismus der beobachte-
ten Populationsénderung zu leisten.

Die Eigenschaft aller auf Daten im sichtbaren Spektralbereich basierender Haufenkatalo-
ge, entfernte Galaxienhaufen mit zunehmender Wahrscheinlichkeit zu enthalten, wenn deren
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Masse zunimmt, ist durch den Dichtekontrast der Haufengalaxien gegentuiber der Feld-
population bedingt. Aufgrund der Grol3e desfiir die DPCS-Stichprobe verwandten Daten-
satzes von 22,7 o° ist nicht nur die Anzahl der Kandidaten bei gegebenem z grof3er alsin
konkurrierenden Katalogen, sondern auch die Wahrscheinlichkeit erhoht, einzelne sehr
reiche Galaxienhaufen besonders grofRer Entfernung zu enthalten. Im Vergleich zu tiefen
rontgen-selektierten Stichproben ist dies nur dann wesentlich, wenn ein systematischer
Unterschied zwischen den entsprechenden Stichproben besteht, und insbesondere, um diese
Frage zu kléren. Da der BUTCHER-OEMLER-Effekt vornehmlich in massereichen Haufen
auftritt, bietet der neue Katalog die M oglichkeit, zu gréf3eren Rotverschiebungen und somit
weiter in die Vergangenheit des Universums vorzudringen, so dal3 u. U. der Beginn der
beobachteten Entwicklung der Haufenpopulation zugénglich wird.

Abb. 7.7:  Verteilung der Kandidaten der Hauptstichprobe (0)
sowie der erganzenden Liste (®). Die Symbolgréfiie
ist proportional zu 1/ z.
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Die DPCS-Stichprobeist allerdings nicht nur fir die Untersuchung der von der Entfer-
nung der Galaxienhaufen abhangigen Populationen geeignet, sondern gerade wegen der
grof3en zusammenhéngenden Flache auch fur das Studium der grof3rdumigen Struktur im
Universum. In Abbildung 7.7 ist diedreidimensionale V erteilung der neuen Galaxienhaufen
aus dem Haupt- und dem erganzenden Katalog angedeutet: Die Positionen der Kandidaten
sind bezliglich der Grundflache des Stack dargestellt und deren Entfernung durch die GrolRe
der verwandten Symbole représentiert. Die Ausdehnung dieser Symbole wird durch eine
inverse Abhangigkeit von der geschétzten Rotverschiebung bestimmt, da die Winkel-
ausdehnung 6 einer typischen Skala in erster Naherung zu z'* proportional ist (vgl. Ab-
bildung D.1). Die absolute Symbolgréie wird im Rahmen dieser Néherung so gewahlt, dal3
sie jeweils einer linearen Ausdehnung von | = 1 h™ Mpc bei der erwarteten Rotverschie-
bung z, der Kandidaten entspricht. Diese Darstellung der DPCS-Galaxienhaufen vermittelt
zwar nur einen rein qualitativen Eindruck von der mit dieser Stichprobe zuganglichen
grolskaligen Struktur, offenbar alerdings schon die Tatsache, dal3 hier eine deutlich
ungleichférmige Verteilung vorliegt.

Ein erster Versuch diese grof3skalige Struktur mittels einer Winkelkorrelationsanalyse,
also ohnedie Verwendung der Rotverschiebungsabschétzung, zu quantifizieren, fihrt noch
nicht zu aussagekréaftigen Resultaten: die Mef3werte sind auf allen Skalen schonin der 1o-
Umgebung mit Null vertréglich. Diese zweidimensionale Auswertung ist hauptsachlich
wegen der Mischung aller Galaxienhaufen aus dem sehr grof3en Rotverschiebungsbereich
und der abnehmenden Amplitude mit zunehmender mittlerer Entfernung problematisch (vgl.
die Galaxie-Galaxie-Korrelationen in Kapitel 3.2). Da selbst diese grof¥flachige und tiefe
Stichprobe nicht genug Haufen enthalt, um diese Untersuchung fir mehrere Entfernungs-
intervalle durchzuftihren, ist mit einer zweidimensionalen Analyse kein Fortschritt zu
erwarten.

Nutzt man hingegen die Tiefe des DPCS-Kataloges aktiv aus, indem man die raumliche
Korrelation analysiert, so kann die gesamte Stichprobe zusammen ausgewertet werden,
ohne dal3 eine stérende Mischung verschiedener Rotverschiebungen auftritt. Esist daher zu
erwarten, dal3 die raumliche Korrelationsanalyse erheblich aussagekraftigere Ergebnisse
liefern wird. VVoraussetzung fur diese Untersuchung ist allerdings eine genaue und tber die
einfache Schétzung hinausgehende Rotverschiebungsinformation, weswegen diese Analyse
nachfolgenden Projekten vorbehalten bleibt. Da die neue Galaxienhaufen- Stichprobe schon
die Signifikanzproblematik der Winkelkorrelationen offenbart, ist mit keinem der kon-
kurrierenden Kataloge die Mdglichkeit gegeben, diese Untersuchungen durchzufihren.

Der neue Katalog bietet daher eine einzigartige Grundlage fur das Studium kosmolo-
gisch relevanter Fragestellungen, die sowohl die Struktur auf grof3en Skalen als auch die
Entwicklung der Galaxienpopulationen in Haufen betrifft. Die oben angesprochenen
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Untersuchungen sind jewells nur ein Beispiel dieser wesentlichen und bisher nicht be-
friedigend geklarten Fragen. Erst mit umfangreichen Projekten sind statistisch signifikante
Ergebnisse fur die Strukturanalyse zuganglich bzw. ist die Abdeckung eines breiten Spek-
trums an Haufeneigenschaften fur die Untersuchung von Entwicklungseffekten moglich.

Wesentliche Voraussetzung it hierbel dlerdingsdie Verflgbarkeit grof3er Teleskope der
8..10 m-Klasse, die eine effiziente Analyse einer grofRen Anzahl von Galaxienhaufen bei
hohen Rotverschiebungen z > 0,5 erdffnen. Wegen der mit dem VLT erstmals in der
sudlichen Hemisphére gegebenen Mdéglichkeit, derartig ausgedehnte Untersuchungen
durchzufthren, ist gerade jetzt die Verfigbarkeit einer grof3en und objektiv selektierten
Galaxienhaufen-Stichprobe wichtig. Da der DPCS-Katalog deutlich grofer as die kon-
kurrierende EI S-Listeist und zusétzlich eine grof3ere Kandidatendichte bel Rotverschiebun-
gen z, > 0,5 aufweidt, ist zu erwarten, dal3 die hier vorgestellte neue Stichprobe eine
erheblich breitere Anwendung finden wird und somit eine grof3ere Bedeutung fur nachfol-
gende Studien erlangt.
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Das Traurigste am Menschsein ist das Ausmal3 unserer
Unwissenheit. [...] Wir suchten stdndig nach Antworten
auf unsere Fragen. Intellektuell sahichwohl ein, dal3im
Leben vieles unbeantwortet bleiben mufite, gefiihl smanig
konnte ich mich hingegen nie damit abfinden.

Torey L. Hayden, Bo und die anderen

Obwohl die neue Galaxienhaufen-Stichprobe, wie im vorangehenden Abschnitt dar-
gestellt wurde, schon in der vorliegenden Ausfiihrung eine einzigartige Grundlage fur
weiterfuhrende Untersuchungen bietet, sind noch einige V erbesserungen wiinschenswert
bzw. erforderlich. Diese erganzenden Arbeiten betreffen zum einen den bestehenden
Katalog, gehen zum anderen jedoch auch deutlich tber denselben hinaus. In diesem Ab-
schnitt soll daher ein Uberblick tiber die moglichen fortfiihrenden Projekte gegeben sowie
deren Bedeutung kurz erléutert werden.

Wie schon im Kapitel 7 erlautert wurde, ist der Nutzen des DPCS-Kataloges fir
grundliche Untersuchungen kosmologischer Fragestellungen deutlich erhdht, wenn eine
Uber die verflgbare Rotverschiebungsabschétzung hinausgehende Messung fur die
Galaxienhaufen-Kandidaten verfligbar ist. Diese genaue Ermittlung der Rotverschiebung
erfordert fur das Feld jedes Kandidaten eine spektroskopische Beobachtung mehrerer
(= 10) Galaxien, weswegen diese Untersuchung fur die gesamte Stichprobe selbst im MOS-
Mode sehr zeitaufwendig ist. Andererseits ist das mogliche Nebenprodukt derartiger
Nachbeobachtungen die sichere Bestétigung des V orliegens physikalischer Systeme, so dal3
damit aus der reinen Kandidatenliste mit geschétztem z eine verifizierte Haufenliste mit
gemessenen Rotverschiebungen wird.

Dadie spektroskopische Untersuchung einer grof3en Anzahl von Kandidaten bei z > 0,5
ein Keyproject an VLT erfordert, ist es hierbei sinnvoll, fir dessen V orbereitung zunéchst
eine kleinere, vielversprechende Tellmenge aus dem signifikanten Hauptkatalog zu be-
obachten. Das Ergebnis dieser Vorstudie wird dann als wesentliche Argumentations-
grundlage bei der Beantragung des grof3eren Nachfolgeprojektes dienen und kann gleich-
zeitig fUr die Kalibration der Rotverschiebungsverteilung herangezogen werden. Auch diese
vorbereitenden Beobachtungen erlauben eine Verwertung fir wissenschaftliche Projekte,
daz. B. fur die Untersuchung des BUTCHER-OEMLER-Effektes zunéchst eine kleine Anzahl
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entfernter Galaxienhaufen bei z » 0,5 ausreicht, um die bestehenden Erkenntnisse zu
vervollstéandigen. Die weitere Untersuchung der Kandidaten kann ggf. auf eine geeignete
Teilmenge beschrankt und deren Ergebnisse fir eine satistische Aussage zur Verla3lichkeit
des Kataloges herangezogen werden. Ziel sollte es aber bleiben, fur viele Kandidaten das
Vorliegen eines physikalischen Systems zu klaren und eine Messung der Haufenrotver-
schiebung zu erlangen, da sich erst mit diesen Informationen die M églichkeit fir wesentli-
che Nachfolgeprojekte erschliefdt.

Trotz der tiefen Reichweite der bestehenden Haufenstichprobe ist eswiinschenswert, zu
noch gréReren Rotverschiebungen vorzudringen, ein vielversprechender Ansatz ist hierbel
die ergdnzende Nutzung einer geeigneten Farbinformation. Umden Vortell denkbarer Farb-
Auswahlkriterien fur eine Stichprobe ferner Galaxienhaufen ausnutzen zu kdnnen, ist
alerdings ein Datensatz erforderlich, dessen photometrische Genauigkeit in den beteiligen
Bandern wesentlich Uber die des Sack hinausgeht. Da eine verbesserte Photometrie fir die
bestehenden Daten nicht realiserbar, sondern nur durch eine mit erheblichem Aufwand
verbundene neue Beobachtung zu erreichen ist, ist es zunéchst sinnvoll, hier auf den frei
verfligbaren Datensatz des EI S zurtickzugreifen. Wegen der kleineren Flache und der nicht
vollig gesicherten Homogenitét dieser Durchmusterung, sind die EIS-Bilddaten in den
photometrischen Béndern B, V und | zwar keine prinzipielle Konkurrenz fir den Sack. Die
bessere Photometrie derselben erlaubt jedoch die Berechnung genauerer Farben, die es
zumindest erlauben, den Nutzen von erganzenden Farbkriterien bei der Galaxienhaufensu-
che zu ermitteln.

Neben dieser weiterfihrenden Untersuchung von Farb-Auswahlkriterien ist der EIS
wegen des schon bestehenden Haufenkataloges aul3erdem geeignet, einen direkten und auf
realen Daten basierenden Vergleich des Matched-filter-V erfahrens mit dem neuen Suchal-
gorithmus durchzuftihren. Ziel dieser Untersuchung muf3 es sein, die an den simulierten
Datensétzen und mit dem allgemeineren AMF-Verfahren gewonnenen Erkenntnisse zu
bestétigen, wobei insbesondere der Berticksichtigung realistischer Beobachtungsdaten eine
grol3e Bedeutung zukommt. Sollte sich das fur den AMF-Algorithmus erzielte Resultat
bestétigen, so wird auch fir den Fall, dal? kein Vorteil aus den genaueren Farben B-V und
V-I zu ziehen ist, eine deutlich verbesserte EIS-Stichprobe verfligbar, was auch Uber den
Vergleich der Algorithmen hinaus ein wichtiges Ergebnisist. Fur diese Untersuchungen ist
alerdings zunéchst eine V erallgemeinerung des neuen Algorithmus beztiglich der zulassigen
Koordinatensysteme erforderlich, so dal3 dieses Projekt noch nicht unmittelbar begonnen
werden kann.

Ein weiteres Verfahren, die Kandidatenliste zu gréRReren Rotverschiebungen auszudeh-
nen, beruht auf der Nutzung eines tieferen Datensatzes und ist daher nicht mehr auf Grund-
lage der photographischen Daten zu readlisieren. Da die langwelligen Informationen bei
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Galaxien hoher Rotverschiebungen eine zunehmende Bedeutung gewinnen, ist es hier
zunéchgt sinnvoll, durch Nachbeobachtungen des |-Bandes die entsprechende Grenzgrélile
des Sack zu erhdhen. Da mit dem photographischen Datensatz keine morphologischen
Informationen bei hohem z zugéanglich sind, kommt den CCD-Daten im | wegen der zu
erwartenden besseren Aufldsung noch eine besondere Bedeutung zu: Die Morphologieist
u. a. fir die Untersuchung des BUTCHER-OEMLER-Effektes eine wesentliche Information,
so dal? diese Beobachtungen mit der zu erwartenden besseren Auflésung auch einen
wichtigen Beitrag fur die weitere Untersuchung der vorliegenden Stichprobe liefern werden.

Ausgehend von den typischen R--I1-Farben bei z = 1,0 (ca. 0,5™ fur Spiralgalaxien) und
den Grenzgrol3en des Stack in diesen beiden Béndernist es notwendig, diese Grenze der |-
Daten um rund 1™ zu erhéhen, um zu einer vergleichbaren Tiefe zu gelangen. Da diese
Beobachtungen wegen der schon bestehenden V ollstandigkeitsgrenze voni,, = 21,8 einen
erheblichen Zeitbedarf haben, ist es wegen der grof3en Grundflache des photographischen
Datensatzes erforderlich, ein Instrument mit einem grof3en Bildfeld zu verwenden. Daher
ist fir die ergénzenden Direktbeobachtungen der Wide Field Imager (WFI) am ESO/MPIA
2,2 m-Teleskop am geeignetsten, der ein Gesichtsfeld von rund 0,5° - 0,5° aufweist. Die
Nachbeobachtung mit diesem Instrument ist flr den September 2000 mit acht halben
Né&chten vorgesehen, die unter guten Wetterbedingungen ausreichen sollten, fir die gesamte
Flache eine GrenzgroRevoni = 23,5™ zu erreichen. Der erganzte Datensatz hétte in diesem
Fall im1-Band eine etwas grof3ere Tiefe ds der EIS, so dal3 wegen der grof3eren Flache und
des vorliegenden besseren Suchverfahrens eine gréfRere und erheblich tiefere
Galaxienhaufen-Stichprobe zu erwarten ist.

Fur viele Nachfolgeprojekte ist es zudem winschenswert, mindestens ein weiteres,
raumlich deutlich getrenntes Feld fir vergleichende Analysen nutzen zu kénnen. Neben den
verschiedenen kleineren Bereichen des Siidhimmels, die Gber die 6ffentlichen Daten desEIS
zuganglich sind, ist es in absehbarer Zeit auch moglich, ein nordliches Feld effizient zu
beobachten: Mit dem im Bau befindlichen Large Area Imager for Calar Alto (LAICA) fir
den Primérfokus des MPIA 3,5 m-Teleskops wird voraussichtlich Anfang 2001 ein In-
strument mit einem grof3en, jedoch nicht zusammenhangenden Beobachtungsfeld zur
Verflgung stehen. Allerdings wird schon eine Serie von vier Aufnahmen genligen, einen
rund 1 o° grofRen und zusammenhangenden Bereich des Himmels im visuellen Teil des
elektromagnetischen Spektrums aufzunehmen. Da die Tiefe des Stack mit einer 10 bis 15
minttigen CCD-Integration im Primérfokus eines Teleskops der 4 m-Klasse vergleichbar
ist, wird LAICA es unter Verwendung breitbandiger Filter erlauben, einen Datensatz mit
vergleichbarer Grundfléche in nur wenigen Néchten zu generieren.

Wegen des Zieles, hochrotverschobene Galaxienhaufen zu detektieren, kann fir dieses
Projekt auf die Beobachtung des B-Bandes verzichtet werden, so dal3 LAICA fir die beiden
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Breitbandfilter Rund | zu verwenden ist. Alternativ oder erganzend ist allerdings auch die
Nutzung einer Serie von Mittelbandfiltern sinnvoll, da diese bei optimaler Auswahl u. a.
eine erfolgversprechende Objektauswahl fir verschiedene Rotverschiebungsbereiche
erlauben. Darlber hinaus ermdglicht ein solcher Datensatz neben der Eingrenzung auch die
satistische Analyse der Galaxienpopulation fir gefundene Haufen, so dal3 die erforderlichen
Nachbeobachtungen der auf diesen Daten basierenden Stichprobe wesentlich reduziert
werden kénnen. Der Nachteil eines derartigen aus mehreren mittelbreiten Filtern bestehen-
den Datensatzesist der deutlich erhéhte Beobachtungsaufwand, der aus der erforderlichen
Anzahl der Bander und der spektralen Eigenschaften derselben resultiert.

Insbesondere fur Galaxienhaufen bei z > 0,8 ist die Breitbandfarbe R-1 nicht mehr
geeignet, die Haufengalaxien gegentiber der Feldpopulation bevorzugt auszuwahlen. Daher
ist es flr diesen Rotverschiebungsbereich sinnvoll, ein weiteres photometrisches Band im
nahen IR zu verwenden, um die Reichweite des Datensatzes zu vergrof3ern. Wegen der fur
hochrotverschobene Objekte zunehmend wichtig werdenden | nformation im nah-infraroten
Spektralbereichist zu erwarten, dal3 schon ein Datensatz mit dem photometrischen J-Band
geeignet sei wird, Galaxienhaufen deutlich oberhalb z = 0,8 zu detektieren. Durch die
Verwendung eines langwelligeren H- oder K-Filters sollte sich der zugangliche Rotver-
schiebungsbereich alerdings auch Uber diese Grenze hinausgehend erweitern lassen.

Der nah-infrarote Wellenléngenbereich des elektromagnetischen Spektrums ist wegen
der Quanteneffizienz des CCD nur bis zum z-Band mit LAICA zuganglich, weswegen diese
Beobachtungen noch ein weiteres Instrument erfordern. Mit der ebenfalls im Bau befindli-
chen IR-Kamera Omega 2000 wird voraussichtlich ab Anfang 2002 eine effiziente M 6glich-
keit bestehen, einen grof3en Bereich des ndrdlichen Himmels zu beobachten. Dieses In-
strument ist fir den Wellenlangenbereich 0,8 um < A < 2,6 um ausgelegt und soll ebenfalls
im Primérfokus des 3,5 m-Teleskops auf dem Calar Alto betrieben werden. Omega 2000
wird ein Gesichtsfeld von ca. 15 - 15" aufweisen und somit eine um rund einen Faktor 4
groRere Anzahl von Pointings erfordern, um die gleiche Fléche zu beobachten wie LAICA.
Dennoch wird dieses | R-Instrument das weltweit erste sein, dasein derart grof3es Gesichts-
feld aufweist, so dal? es die effizienteste Generierung eines grof3en nah-infraroten Daten-
satzes erlauben wird. Die auf den Daten am Nordhimmel basierende Stichprobe wird eine
wichtige Grundlage flr vergleichende Studien sein, daerst mit diesem ergénzenden Katalog
eine etwaige Feldabhangigkeit beobachteter Eigenschaften der Galaxienhaufen auszu-
schlieRen ist.

Die in diesem Abschnitt dargestellten Nachfolgeprojekte fur die vorliegende Arbeit
werden in mehrerer Hinsicht Fortschritte bringen. Zunéchst wird es mdglich, aus der
bestehenden Kandidatenliste einen verifizierten Galaxienhaufen-Katalog mit gemessenen
Rotverschiebungen hervorzubringen. Dieses Projekt hat wegen des Beobachtungsauf-
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wandes einen erheblichen Zeitbedarf, so dal3 mit dessen Abschluf3 erst in wenigen Jahren zu
rechnenist. Auf einer sehr viel kiirzeren Zeitskala la3t sich hingegen die Untersuchung der
ElIS-Daten abschlief3en, die neben einem mdglicherweise optimierten Suchverfahren auch
einen verbesserten EI' S-Kandidatenliste erwarten 183t. Die dartber hinaus sinnvolle Ergan-
zung des Datenmaterials fir das ESO/SERC Feld 287 wird voraussichtlich mittelfristig zu
realisieren sein und zu einem zu grofReren Rotverschiebungen ausgedehnten Haufenkatalog
sowie zu wichtigen morphologischen Informationen filhren. Die Erzeugung einer weiteren
grolRen Stichprobe auf Grundlage eines neuen grof3en Datensatzes am Nordhimmel ist
wegen der noch nicht verfligbaren I nstrumente ebenfalls auf einer mittelfristigen Zeitskala
zu erwarten. Jedes dieser Nachfolgeprojekte wird einen erheblichen Fortschritt bringen, so
dald es wiinschenswert ist, ale zu realisieren.

142









Anhang

Wer des Lichts begehrt,
muf3 ins Dunkel gehn.

Was das Grauen mehrt,
lant das Heil entstehen.

Manfred Hausmann, Weg in die Dammerung

A Beobachtungsumfang

Die folgenden beiden Tabellen geben eine kurze Ubersicht tiber den Umfang und die
Inhalte der Beobachtungen flr die photometrische Kalibration und die spektroskopischen
Untersuchungen. An dieser Stelle werden jewells nur die Uber die Konfiguration hin-
ausgehenden Informationen angegeben, da diese Grunddaten schon in Kapitel 2.3.1 bzw.
6.3 dargestellt sind. In der Tabelle A.1 werden die Photometrie-Beobachtungen am
ESO/MPIA 2,2 m-Teleskop und in der Tabelle A.2 die der MOS-Spektroskopie am ESO
3,6 m-Teleskop zusammengefalt.

Tab. A.1: Inhalt und Umfang der Beobachtungen zur photome-

trischen Kalibration des Stack.

Integrationszeiten/ s

Kampagne| Fdd BV R | Bemerkung
2 - 100, 5 - 4/5 Néchte,
P1 100 100
9600, 4 - 900 ca. 35 % Verlust
Juli1995 | P2 3.100,4-600 3-100,4-600 3-100,4-600 durchschlechtes

P3 4-100,4-600 4-100,4-600 4-100,4 600 Wetter
Sterne 28 - 5his 20 28 - 5bis 20 28 - 5bis 20

P1 2-30,7-1200 2-30,2-900 2-30,4-1200 6 -1/4 Nachte

P2 2-30,8-1200 3-30 2-30
Nov. 1995 P3 30 30 30
Sterne 15-10hbis20 20-10hbis20 12 - 10 bis20
P1 100, 3 - 900 — — 8 - 2/3 Néchte,
Juli 1996 P2 100, 7 - 900 100, 8 - 900 — ca. 10 % Verlust
P3 100, 9 - 900 100, 6 - 900 100,5-900 durch schlechtes
Sterne — — — Wetter
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In den Photometrie-Kampagnen im Juli und November 1995 wurden sechs weitere
Vergleichsfelder mit kurzen Integrationszeiten beobachtet, um diese ebenfalls zur photome-
trischen Kalibration heranziehen zu kénnen. Die ergénzenden tiefen Aufnahmen dieser
Felder vom Juli 1996 sind jedoch fur die Photometrie wertlos, dasie wegen eines Detektor-
problems Uberwiegend einen zeitlich variablen Hintergrund aufweisen. Die Kalibration (vgl.
Abschnitt 2.3.3) wird daher auf die Felder P1, P2 sowie P3 und hierbei auf digjenigen tiefen
Aufnahmen beschrankt, die keine Hintergrundproblematik erkennen lassen. In der Tabelle
A.1l sind ausschliefdlich Integrationszeiten der verwendbaren Photometrieaufnahmen
wiedergegeben.

Tab.A.2:  Inhalt und Umfang der spektroskopischen Nachbeob-
achtungen von Haufenkandidaten.

Integrationszeiten/ s
Kampagne Feld B300 R300 Bemerkung
Juli 1996 Kandidat 1 — 132700 2 Néchte, ca. 30 % Verlust durch
Stern — 120 schlechtes Wetter
Kandidat 2 4 .2700 4 .2700 4 Néchte, ca. 25 % Verlust durch
Aug. 1997 Kandidat 3 4 .2700 4 .2700 schlechtes Wetter und rund 15 %
DPCS016 1200, 3-2700 4 .2700 Verlust durch Technikprobleme
Stern 120 120
Juni 1998 DPCS 054 — 6 - 2700 2 Nachte, ca. 60 % Verlust durch
Stern — 120 schlechtes Wetter

Der in der ersten Spektroskopie-Kampagne im Juli 1996 untersuchte Kandidat basiert
auf einer visuellen Inspektion des photographischen Datensatzes und gentigt daher keinem
objektiven Auswahlkriterium. Da es aul3erdem nicht gelungen ist, denselben als physika-
lischen Haufen nachzuweisen, wird auf diese Beobachtungen im Kapitel 6.3 nicht eingegan-
gen.

B INVENTORY -Parameter

Die Suche der Objekte auf dem Sack mittels INVENTORY setzt die Verwendung
geeigneter Parameter voraus. Wesentlich sind hierbei: LHcuTs (Einschrankung des Werte-
bereiches), TRESHOLD (Schwellwert fir die Objektakzeptanz), PAIRSPRT und MULTDTCT
(Separation benachbarter Objekte) sowie BRGTCTRL (Quellendetektion im Umfeld heller
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Sterne). Dartiber hinaus dienen EXPRTIME und ZEROMAGN einer vorlaufigen Helligkeits-
schétzung. Die genaue Bedeutung séamtlicher Parameter und Werte wird in [26] erlautert.

Dieser Abschnitt dokumentiert daher alle INVENTORY -Parameter fur die Objektsuche
(SEARCH/INVENTORY) und -analyse (ANALYSE/INVENTORY), welche die Grundlage der
Erstellung der Objektliste bilden. Fir den B;-Stack wird der vollstandige Parametersatz
angegeben, wahrend fir die R- und | -Daten nur die vom B;-Datensatz abweichenden
Werte dargestellt werden.

Objektsuche, B;:

LHCUTS = 0.
HALFEDGE = 4
BRGICTRL = 7
FILTER = 10.00
Objektanalyse, B;:

LHCUTS = 0.
HALFEDGE = 4
PRFLCNTR = 10
EXPRTI ME = 252000. 0
FILTER = 10.00
Objektsuche, R::
TRESHOLD = 15. 000
Objektanalyse, R-:
TRESHOLD = 15. 000
EXPRTI ME = 360000. 0
Objektsuche, 1
TRESHOLD =  9.500
Objektanalyse, 1
TRESHOLD =  9.500
EXPRTI ME = 162000. 0

0

0

10000.

PAI RSPRT

NETHEDGE =

MARG NS

10000.

PAI RSPRT

CLASSPAR =
STMETRI C =

UNI TS

PAI RSPRT

PAI RSPRT

PAI RSPRT

PAI RSPRT

O WO w

. 00

.00
.05
. 00

.50

.50

.50

.50

TRESHOLD =
MULTDTCT =
SKYDETER =
FI ELDVAR =

TRESHOLD =
ANALI TER =
ZEROVACGN =

7.00
MARG NS

MULTDTCT

ZEROVAGN

MULTDTCT

ZEROVAGN

18.
. 00

PR ow

18.

25.

24.

22.

000

000

.50

.50
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C EVALUATE-Parameter

Die Anwendung des MPIAPHOT-Programms EVALUATE erfordert die Bereitstellung
einer formatgebundenen Parameterdatel, welche die Charakteristik der Signalextraktion
steuert [57]. Dafir die CCD-Daten von Standardsternen und Vergleichsfeldern und fir die
photographischen Daten verschiedene Kriterien wesentlich sind, wird fir jeden dieser drei
Félle ein Parametersatz exemplarisch dargestellt.

Standardsterne:
0 0 0 > (TEST, CLEAN, POL), FI X PSF, EFF_PSF
1 0 23.81 0.00 0.00 0.> SUM (WSUMSUM,-, APERT,PSF: SX SY, AL
0 20 1.00 124. 1650 > FIT: (yes/no), | TER CH _LIM SATUR/ 1000
1 0 3.00 0. 0000 > BACK: (FIT,L, HST), HW S _LCC, B_OFF/ 1000
1 2 2.10 4.00 0.00 > PROF: (DIRT,EDGE),R MN, X, S DIRT,
1 20 3 0.00 0.00 > MAXI: ( FIX FILT), ITER RAD, X0, YO,

Um das vollstandige Signal der Standardsterne extrahieren und Mef3methoden grundle-
gender Photometriearbeiten wie z. B. [40] reproduzieren zu kdnnen, wird eine ungewichte-
te Summation der Pixel-Werte (sum = 1) ineiner grofRen Blende angewandt. Diese virtuelle
Blende hat einen festen Radius von APERT = 23.81 Pixeln, entsprechend eines Durch-
messers dperr = 17,27 . Im Spezidfall eines wegen der Gefahr der Detektorsattigung leicht
defokussierten Sterns wurde abweichend von obigen Werten die Optimierung der Objekt-
position Uber eine Momentenanalyse abgeschaltet (MAXI = 10 statt MAXI = 1).

Vergleichsfelder:
0 0 0 > (TEST, CLEAN, POL), FI X PSF, EFF_PSF

22 0 0.00 0.00 0.00 0.>SUM (WSUMSUM,-, APERT,PSF: SX SY, AL
0 20 1.00 124. 1650 > FIT: (yes/no), | TER CH LIM SATUR/ 1000
1 0 3.00 0. 0000 > BACK: (FIT, L, HST), HW S LCC, B_OFF/ 1000
1 2 1.30 4.00 0.00 > PROF: (DIRT,EDGE),R MN, X, S DIRT,
1 20 3 0.00 0.00 > MAXI: ( FIX FILT), ITER RAD, X0, YO,

Die Vergleichsfelder zeichnen sich durch eine grof3e Anzahl von Objekten unterschied-
lichster Helligkeiten aus. Um auch Quellen in der Nahe der Nachweisgrenze optimal
auszuwerten, wird an jedes Objekt eine GAUss-Gewichtsfunktion elliptischer Basis ange-
paldt und bei der Summation angewandt (sum = 22). Die Aperturgrol3e ist variabel und
richtet sich nach der Ausdehnung des Objektes. Die Blende wird in diesem Fall auf das x-
fache (x = 1,3) der individuellen ObjektgroRe skaliert. Sowohl bel der Anpassung der
Gewichtsfunktion als auch bei der eigentlichen Signalextraktion wird eine Séttigungs-
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schwelle (SATUR/1000 = 124,1650) berticksichtigt. Der entsprechende Parameter wird bei
Summenbildern entsprechend der Anzahl zugrundeliegender Einzelaufnahmen skaliert.

Photographischer Datensatz:

0 0 0 > (TEST, CLEAN, POL), FI X _PSF, EFF_PSF
22 0 0.00 0.00 0.00 0.> SUM (WSUMSUM,-, APERT,PSF: SX SY, AL
0 20 1.00 6.0000 > FIT: (yes/no), | TER CH _LIM  SATUR 1000
1 0 3.00 0.0000 > BACK: (FIT, L, HST), HW S LOC,  B_OFF/ 1000
1 2 1.30 4.00 0.00 > PROF:(DIRT,EDGE),RMN, X, S DRI,
10 20 3 0.00 0.00 > MMXI:( FIXFILT), ITER RAD, X0, YO,

Der Sack zeigt eine deutliche Struktur deslokalen Hintergrundes, die auf die Kornigkeit
der Photographischen Emulsion zurtickzufiihrenist. Die Granulationselemente sind mit der
Ausdehnung und Intensitdtsverteilung ferner Objekte vergleichbar. Es ist somit im all-
gemeinen weder moglich, korrekte Gewichtsfunktionen zu bestimmen, noch, die Objektpo-
sitionen zu optimieren. Aus diesem Grund wird die Position festgehalten (MAXI = 10), was
auch dazu fuhrt, dal3 trotz sum = 22 keine individuelle GAuss-Funktion verwandt wird.
Statt dessen erfolgt die Summation in der minimalen Apertur R_MIN und mit einem festen,
kreissymmetrischen Gewicht derselben Ausdehnung.

Die GrofRe des minimalen Radius folgt aus einem Kompromif3 zwischen den Notwendig-
keiten, moglichst das vollsténdige Signal einer Quelle aufzunehmen und kein weiteres
Objekt in der Blende zu haben. Die typische Auflésung der drei Stack-Datensétze betragt
etwa2,2" (e *-Radius ungesittigter Sterne), so dal? mit R_MIN = 2 Pixel = 2,1" das Signal
punktformiger Quellen ndherungsweise vollstandig extrahiert wird.

D Galaxienhaufen-Suchparameter

Der Galaxienhaufen-Suchalgorithmus kann Uber sechs Parameter gesteuert werden, um
die Suchcharakteristik den jeweiligen Erfordernissen anzupassen. Die meisten dieser Such-
parameter folgen aus Besonderheiten des verwandten Datensatzes oder aus Kriterien der
Suche nach signifikanten Galaxienhaufen; die entsprechenden Standardwerte dieser Para-
meter werden in Kapitel 4.3 dargestellt. Ein wesentlicher Parameter fir die Haufensuche,
der sich nicht aus diesen Anforderungen ableiten 1a03t, ist die Grol3e der Zellen, in denen die
Galaxiendichte bestimmt wird. Dartiber hinaus besteht unabhangig von der Charakteristik
des Suchverfahrens die Moglichkeit, durch eine vorgeschaltete Auswahl der Galaxien aus
der gesamten Objektstichprobe die Haufensuche zu erleichtern. In diesem Anhang wird
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daher auf die Wahl der ZellgrofRen und auf die grundlegenden Kriterien der Objektauswahl
eingegangen.

Fur die Wah! der Zellgréi3en bei der Haufensuche ist die zu erwartende Winkelausdeh-
nung eines Galaxienhaufens die relevante Bezugsgrof3e. In der Literatur werden der
Haufensuche verschiedene Werte des charakteristischen Radius zugrundegelegt, die von
0,5h™* Mpc[16] tber 1,0 h™* Mpc [44, 67] bis zu dem ABELL-Radius mit 1,5 h™ Mpc [1]
reichen. Da der hier verwandte Haufen-Suchalgorithmus die Vorgabe einer minimalen
ZéellgrolRe erfordert, wird hier auf Grundlage des kleinsten Literaturwertes von einem
typischen projizierten Durchmesser eines Galaxienhaufensvon | = 1,0 h™* Mpc ausgegan-
gen. Die Winkelausdehnung 6, unter der dieser Haufen beobachtet wird, kann nun in der
N&herung kleiner Winkel durch 6(2) = | / D,(2) berechnet werden. Fir die Winkel-
durchmesser-Entfernung D(2) exigtiert im Falle eines allgemeinen kosmologischen Modells
keine geschlossene Losung, so dal3 hier Verfahren anzuwenden sind, die z. B. in [43]
dargestellt werden.

In Abbildung D.1 ist dietypische Winkdausdehnung eines Galaxienhaufens gegen dessen
Rotverschiebung dargestellt, wobei die kosmologischen Parameter aus Gleichung 5.3

10 —

6,/

Abb.D.1: Vergleich der typischen Ausdehnung eines
Galaxienhaufens (durchgezogen) mit der von vier
Zellen fur verschiedene f., (gestrichelt); der
Parameter f wird an den Geraden angegeben.
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angewandt werden. Esféllt zunéchst auf, dal3 sich diese Ausdehnung fur z > 1,0 nur noch
unwesentlich andert, daher werden im folgenden fiinf Rotverschiebungsintervalle der Breite
Az = 0,2 bis z = 1,0 betrachtet, die auch as Entfernungsbereiche D1, ..., D5 bezeichnet
werden. Durch einen Vergleich der Ausdehnung 6 mit der minimalen linearen Zellgrolie
CSyin = 16 Pixel = 17,2 kann nun fir verschiedene Rotverschiebungen der zur Bestimmung
der Zellgrole cserforderliche Faktor f ermittelt werden. Hierbei ist wegen der geforderten
minimalen Ausdehnung eines Haufens von m,, = 12 Zellen zu berticksichtigen, daf3 nur
Regionen mit linearen Ausdehnungen von wenigstens my, / 1t = 4 Zellen als Haufenkandi-
daten akzeptiert werden kénnen.

Berticksichtigt man weiterhin, dal3 jeweils moglichst wenige differierende Zellgrofien
verwandt werden sollten, um den Rechenzeitbedarf zu begrenzen, und dali’ trotzdem dem
dynamischen Bereich der Winkelausdehnungen Rechnung zu tragen ist, so fallt die Wah! auf
vier verschiedenef -Werte in jedem Entfernungsintervall. Um die Zusammenfassung dieser
vier Suchdurchgange mit differierenden Zellgrofen zu erleichtern, wird der Parameter f
auf die ganzzahligen Vielfachen von 1/4 beschrankt. Wegen der moderaten Anderung der
typischen Haufenausdehnung mit der Rotverschiebung (s. Abbildung D.1) ist es weiterhin
sinnvoll, die GréRen der Zellen nur maldvoll mit der Entfernung zu verandern. Aus diesem
Grund werden jeweilsdrel Werte des Parametersf in das benachbarte z-1ntervall Gibernom-
men.

Inder Tabelle D.1 werden die flr die verschiedenen Rotverschiebungsbereiche verwand-
ten Parameter f zusammengefaldt. Die korrespondierenden Winkelausdehnungen von je
vier Zellen werden dartiber hinaus fir alle z-Intervalle in Abbildung D.1 der typischen
Ausdehnung eines Galaxienhaufens gegenlibergestellt. Die Uberschneidung der Parameter-
werte flr benachbarte Entfernungsbereiche ist jeweils deutlich zu erkennen.

Tab. D.1:  Ubersicht tber die Werte des Parameters f fiir fiinf
Entfernungsbereiche.

fos
500 350 250 200 1,75 150 125 1,00
D1 00szx0,2 X X X X

Entfernungsbereich

D2 02szs04 X X X X

D3 04s5szs06 X X X X

D4 06s5szs508 X X X X
D5 08sz X X X X
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Abb. D.2:  Anderung der Farben von Galaxien mit der Rotver-
schiebung; B;-R- (oben) und R--I (unten).

Neben der Charakteristik des Suchverfahrens bieten besonders vorausgehende Ein-
schrankungen der Objektstichprobe die Mdoglichkeit, die Suche nach Gaaxienhaufen
effizienter zu gestalten. Falls, wie bei dem vorliegenden photographischen Datensatz, keine
Rotverschiebungsinformationen fir die Galaxien verfligbar sind, kommen vor allem Objekt-
helligkeiten und -farben flr diese Auswahlkriterien in Betracht.

Eine grobe Vorauswahl kann mittels der scheinbaren Helligkeiten der Galaxien vor-
genommen werden. Als Grundlage dient hier der dynamische Helligkeitsbereich der B;-
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Daten, die zur Suche nach den siidlichen ABELL-Haufen [2] mit nominellen Rotverschiebun-
genbisz = 0,2 verwandt wurden. Unter Berlicksichtigung der z = O-Farben und der K- und
Evolutionskorrekturen [48, 66] kann die Entwicklung der Farben mit der Rotverschiebung
fur verschiedene Galaxientypen berechnet werden (s. Abbildung D.2). Diese Informationen
und der Entfernungsmodul erlauben es, mittlere B;-, R und | -Helligkeitsintervalle fur
hohere Rotverschiebungsbereiche abzuleiten. Die Mittelung erfolgt hierbei jewells Giber die
HuBBLE-Typen E, Saund Sc, wobel elliptische Galaxien mit doppeltem und Sa- sowie Sc-
Galaxien jeweils mit einfachem Gewicht berticksichtigt werden.

Die auf diese Weise abgeschéatzten Helligkeitsintervalle fir die drei photometrischen
Bander werden in Tabelle D.2 unter Berticksichtigung der Vollstandigkeitsgrenzen des
Sack und fir die in Gleichung 5.3 dargestellte Kosmologie angegeben. Bel der Einschran-
kung der Objektstichprobe fir die Haufensuche in einem Entfernungsbereich werden jeweils
ale Galaxien ausgewahlt, deren scheinbare Helligkeiten in mindestens einem Band mit dem
angegebenen Intervall zusammenfallen.

Tab. D.2: Auswahlkriterien bezliglich der Objekthdligkeiten
fur die verschiedenen Entfernungsbereiche.

Entfernungsbereich B,/™ R-/™ Iy/™

D1 00sxzs02 [15,7; 20,50 [14,2; 19,00 [14,1; 18,50
D2 0252504 [18,25; 22,75] [17,25; 20,75] [16,75; 20,25]
D3 04xzx06 [20,50; 24,00[ [19,00; 22,00[ [18,50; 21,50[
D4 06xz508 [21,75; 24,8] [20,25; 23,25[ [19,75; 21,8]
D5 08sxz [22,75; 24,8] [21,00; 23,4] [20,50; 21,8]

Mittels der oben beschriebenen K- und Evolutionskorrekturen kdnnen auch die B,-R--
und die R--I-Farben von z = 0 auf gréi3ere Rotverschiebungen transformiert werden (s.
Abbildung D.2). Diese Variation der Farbe mit z bietet die Moglichkeit, ergéanzende Farb-
Auswahlkriterien abzuleiten, um bevorzugt eliptische Galaxien in gegebenen Rotver-
schiebungsbereichen auszuwahlen und somit die Dichte von Haufengalaxien relativ zum
Feld zu erhbhen. Wegen der begrenzten Genauigkeit der Photometrie (vgl. Kapitel 2.3.4)
ist es jedoch nicht ohne weiteres moglich, geeignete Farb-Kriterien aus den theoretischen
Farben abzuleiten. Aus diesem Grund erfolgt in Kapitel 5.2.1 anhand eines simulierten
Datensatzes eine grundliche Untersuchung maoglicher Auswahlkriterien beziiglich der
Galaxienfarben.
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E Galaxienhaufenkataloge

Die folgenden beiden Tabellen enthalten zum einen den Hauptkatalog der mehrfach
gefundenen Haufenkandidaten (Tabelle E.1) und zum anderen den erganzenden Katalog der
weniger signifikanten Kandidaten (Tabelle E.2), welche nur einfach nachwiesen wurden.
Die beiden Listen sind jeweils nach aufsteigender Rektaszension sortiert und geben aul3er
der fortlaufenden DPCS-Nr. u. a. die aquatorialen Koordinaten fir die Epoche 2000 an: Die
Rektaszension o,y Wird in Wertetripeln fir h, m, sund die Deklination d,,,, entsprechend
in®,’,” dargestellt. Dariiber hinaus sind die galaktischen Koordinaten des Sysems 1 1" und
b" angegeben.

Neben den beiden Positionsvarianten sind in diesen Tabellen auch einige Informationen
zu den Galaxienhaufen enthalten: N, bezeichnet die Anzahl aller Galaxien, die zu der
Detektion des Kandidaten fihrten, und N, die korrespondierende Hintergrundanzahl. Mit
der Grundflache A, welche von der Anzahl und GroR3e der zu einem Haufenkandidaten
gehdrenden Zellen der Galaxien-Dichtekarten abgeleitet wird, ist die Objektdichte bei
Bedarf zuganglich: p = (Ny, - Ny) / A. Desweiteren werden zwei Formparameter angege-
ben, die auf der Kovarianzellipse der Galaxienverteilung jedes Kandidaten beruhen: Das
Verhdltnis der kleinen Halbachse zur grof3en wird mit b / a bezeichnet, wéhrend 0 die
Orientierung der grofRen Halbachse beschreibt. Dieser Winkel lauft im mathematisch
positiven Sinn und ist im Koordinatensystem der Photoplatten definiert, so dal3 6 = 0° im
Zentrum des Datensatzes exakt und dartber hinaus in erster Naherung einer Orientierung
der grof3en Halbachse a in Ost-West-Richtung entspricht.

AulBerdem sind in den beiden Tabellen die Helligkeit der zehnthellsten Haufengalaxieim
Re-Band re 5, = my(R:) und der Rotverschiebungsschatzwert z,, angegeben (vgl. Kapitel
6.1.2). Ein Stern (*) bezeichnet hierbei nicht verfigbare Werte, die bei der Helligkeit
dadurch bedingt sind, dal3 weniger als zehn kalibrierte Werte vorliegen, wéhrend bei der
Rotverschiebungsschéatzung mindestens eine der drei zugrundeliegenden Helligkeiten fehlt.
Die beiden Spalten S, und S, enthalten Informationen zur VerléRlichkeit der Haufenkandi-
daten, wobei die Signifikanz mit den Werten zunimmt: S, bezeichnet hierbei die Anzahl aller
Detektionen eines Kandidaten, wdhrend S, die grofdte Teilmenge der Detektionen beztiglich
einer Objektauswahl wiedergibt.
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Tab.E.1: Galaxienhaufenkatalog der Kandidaten hoher Signifi-
kanz.

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ng N, A/D bla®/°reyy ze S S

001 (2114322 -465440 352,763 -43,506 164 101,3 14,2054 129 18,7 0,25 6
0022114329 -464656 352,939 -43520 44 246 28042 10212050 2
0032114431 -463141 353,285 -43,572 144 77,3 39,40,38 125180 0,18 6
004 |211456,4 -462206 353,501 -43,624 97 57,2 810,44 135205 044 3
005|211503,4 -450222 355,331 -43,746 692 351,8 56,9036 70 17,4 0,16 18
006 |211506,9 -464841 352,887 -43,613 57 333 190,58 109 22,0 0,64
007 |211512,2 -4637 14 353,147 -43,647 103 63,1 243041 19 185 0,23
008 |21 1513,4 -452143 354,882 -43,753 105 55,0 26,5 0,32 19 19,50,30
009 |211516,2 -4656 01 352,715 -43,629 128 64,5 47,9 0,41 115 17,9 0,19
010|211518,9 -445245 355,548 -43,801 68 32,7 65054 41 20,30,37
011 |211519,9 -435524 356,871 -43,857 93 485 13,7 0,66 84 19,9 0,35
012 | 2115206 464333 352,999 -43,661 176 104,0 8,8 0,42 109 20,0 0,38
013211524,0 -452934 354,698 -43,774 81 27,2 19,4 0,48 30 18,30,18
014 |211528,6 -434017 357,218 -43,894 15 44 12,6 0,48 131 19,0 0,25
015|211530,5 -455537 354,097 -43,759 110 66,0 5,3 0,79 135 20,4 0,44
016 |21 1534,7 -43 2444 357,576 -43,924 144 62,9 359040 6 18,0 0,19
017 |211540,1 -421545 359,172 -43,975 90 556 3,60,74 90 21,6 0,55
018 |211552,2 -434851 357,016 -43,960 76 433 31067 18217 0,53
019 |211553,8 -443836 355,865 -43,919 59 323 18044 121219 0,61
020 |211556,1 -423409 358,744 -44,018 155 68,7 95,7 0,72 175 16,9 0,12
021|211601,3 -445316 355,525 -43,926 40 17,9 3,6 0,67 120 20,3 0,42
022 211610,9 -461311 353,679 -43,851 88 44,6 22,9 0,49 106 19,0 0,27
0232116124 -443103 356,035 -43,982 89 589 71049 82206 045
024 12116 16,5 -4436 20 355,912 -43,988 196 131,4 154041 33194 0,32
025|2116 29,8 -464007 353,052 -43,863 363 183,8 68,2 0,40 137 17,9 0,19
026 |2116 34,2 -440122 356,717 -44,075 40 27,4 12,2061 83 19,6 0,32
02712116353 -460521 353,851 -43,932 48 28,4 13,30,33 101 18,9 0,27
028 {2116 39,0 -463144 353,242 -43,902 118 66,8 14,7 0,46 16 19,3 0,30
029 2116 39,8 -4546 32 354,283 -43,972 146 83,0 184047 319,7 0,32
030|211641,8 -433025 357,433 -44,123 115 81,3 9,7091 143 19,9 0,35
0312116453 -432200 357,628 -44,140 30 98 320044 1917,7 0,17
032 |211646,4 -455351 354,112 -43981 78 54,0 650,57 178 20,4 0,42
033|211646,8 -425129 358,336 -44,164 56 33,6 14,6 0,33 145 18,9 0,25
034 |211646,9 -462235 353,449 -43939 57 326 430,53 153 20,9 0,49
035|211651,7 -443909 355,838 -44,090 232 156,6 13,1 0,67 138 19,7 0,34
036 |21 17 00,3 -4603 33 353,884 -44,007 87 288 6,7055 50204 0,42
037 |211702,0 -423447 358,722 -44,219 83 451 19,0026 34194 0,31
038 2117053 -461856 353,527 -43,998 56 27,6 4,6 047 56 21,1 0,50
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Anhang

Nr.

02000 Ox000

||I/o

bll/o

Nga

N A/D b/aB/°Tey Zg S S

039
040
041
042
043
044
045
046
047
048
049
050
051
052
053
054
055
056
057
058
059
060
061
062
063
064
065
066
067
068
069
070
071
072
073
074
075
076
077
078
079

2117 16,2 -4449 15
2117 19,6 -4249 39
211727,0 -46 32 26
211733,0 -433527
2117 36,9 -430130
2117 46,2 -453407
2117 48,5 -454854
211753,5 -431352
2117553 -47 1747
2118 03,3 -4344 36
211808,9 -450812
2118 20,3 -4457 49
2118405 -442754
211859,7 -455555
211900,3 -4505 16
211906,2 -454116
211908,3 -465024
211913,0 -431040
211916,7 -432825
211918,0 -42 3306
2119184 -445258
211924,8 -42 49 56
211927,4 -430549
2119282 -421817
211930,1 -455745
211936,1 -462317
2119448 -442835
211947,0 -442133
2119472 -4608 31
212007,6 -434705
212008,2 -435607
2120152 -452044
212017,3 -444324
2120 30,7 -445040
212034,6 -472624
212049,9 -4400 56
212052,6 -4707 32
212056,7 -472123
212102,7 -46 3447
2121222 -4507 45
2121225 -455727

355,597
358,373
353,207
357,306
358,095
354,548
354,205
357,804
352,150
357,087
355,142
355,379
356,069
354,017
355,193
354,354
352,750
357,863
357,448
358,741
355,474
358,346
357,974
359,087
353,962
353,367
356,035
356,198
353,705
356,999
356,787
354,807
355,678
355,504
351,876
356,663
352,305
351,982
353,062
355,087
353,924

-44,151
~44,265
~44,038
-44,274
~44,310
~44,182
~44,168
~44,352
~44,039
~44,356
~44,282
~44,330
~44,424
~44,362
~44,437
~44,404
~44,295
~44,596
~44,592
~44,638
~44,506
~44,647
~44,644
~44.677
~44,447
~44,423
-44,614
~44,629
~44,479
~44,728
~44,720
~44,635
~44,692
44,722
~44,469
~44,840
~44,557
-44,541
~44,649
~44,849
-44,771

273
65
90
52
70
32

127
66

233

219

169

285
25
65
80
48

133
44

236

250
67

189

229

132

117

214

109
71
80

154,7
33,9
52,6
29,8
41,3
12,2
76,6
41,9

108,7

136,3
78,0

160,4

6,1
22,8
51,2
22,5
39,5
19,1

168,9

155,0
39,4
94,9

1419
77,3
78,3

101,5
57,6
40,8
43,5

649 331,1

195

29
243
145
116
171
509
258
132

97

40

71,0
9,6
126,2
78,2
65,9
123,9
232,8
179,9
57,1
56,1
18,0

23,2 0,75
4,4 0,78
8,0 0,48

13,3 0,39
2,3 0,89

40,2 0,72
9,3 0,77
25051

32,4 0,59

32,8 0,50

44,6 0,40

34,8 0,40
7,5 0,45
4,9 0,75
2,8 0,52
2,10,39
9,2 0,66

20,2 0,28
9,4 0,51

11,0 0,59

16,9 0,84

18,1 0,31

11,5 0,58
9,50,28
9,8 041

27,9 0,46

18,9 0,56

19,2 0,76

19,6 0,55

51,1 0,54

43,1 0,55

34,3 0,68

29,9 0,54

17,8 0,32
8,8 0,65
9,0 0,65

71,7 0,59

13,0 0,79

76,1 0,39
6,0 0,45
8,2 0,53

84 19,0 0,26
40 20,6 0,44
100 20,8 0,44
64 19,6 0,33
128 21,5 0,58
40 17,9 0,18
88 19,9 0,37
96 22,1 0,65
81 18,5 0,22
145 18,9 0,26
3117,4 0,15
16 18,3 0,21
55 18,8 0,24
159 20,1 0,39
56 21,9 0,62
115 21,2 0,54
77 20,5 0,42
75 18,6 0,22
83 21,0 0,49
65 20,5 0,46
91 18,5 0,22
133 19,5 0,32
129 19,9 0,37
170 20,5 0,40
95 20,0 0,37
17 18,8 0,26
58 19,0 0,28
70 18,8 0,26
44 18,6 0,25
32 18,0 0,20
122 17,7 0,17
40 17,7 0,17
46 19,2 0,28
29 19,1 0,27
82 20,7 0,44
13 20,3 0,42
132 17,5 0,15
19 20,0 0,38
16 16,6 0,12
19 20,6 0,44
109 19,7 0,33
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E Galaxienhaufenkataloge

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ng N, A/D bla®/°rey z« S S

080 (2121230 -440310 356,601 -44,936 51 16,0 560,86 178 20,5 0,46
0812121245 -430434 357,978 -45,000 66 34,7 180,53 125 21,7 0,60
0822121253 -471946 352,005 -44,624 157 101,1 8,40,88 175 20,2 0,42
0832121265 -441126 356,406 -44,937 161 102,1 550,49 103 21,7 0,57
084 |212131,1 -435110 356,880 -44,975 143 92,9 4,90,54 107 20,7 0,45
085|212134,7 -470455 352,346 -44,681 105 71,0 4,70,73 108 20,8 0,47
086 |212138,2 -435743 356,725 -44988 8 15 64055 130 * *

087 |212139,6 -422357 358,932 -45,078 107 59,3 940,56 124 20,1 0,39
088 |212157,5 -450002 355,254 -44,964 39 20,1 11060 64225 0,69
0892121584 -462009 353,378 -44,835 62 325 151055 3191 0,28
090|212203,1 -453508 354,430 -44,926 48 22,0 190,49 153 21,6 0,57
0912122221 -432859 357,389 -45151 60 26,7 57035 78205 0,44
092 |212222,7 -440110 356,630 -45,117 43 20,1 110,42 119 22,2 0,67
0932122253 -453714 354,371 -44,987 42 198 1,7050 10215 0,60
094 |212226,8 -472534 351,839 -44,783 63 33,3 16,2044 41184 0,22
095 |21 2230,7 -424958 358,308 -45,215 104 42,0 10,4 0,56 126 19,1 0,28
096 |21 22 34,9 -464809 352,707 -44,885 186 104,0 25,50,59 152 18,9 0,25
097 |212237,6 -442435 356,074 -45131 98 515 3,7045 84203 042
098 |21 2240,0 -4451 30 355,439 -45,101 131 90,1 85037 3205 045
099 |21 22 45,7 -46 2342 353,273 -44,964 141 80,9 810,73 157 20,3 0,41
100 [ 2122 46,0 -4358 34 356,684 -45,190 112 54,7 27,1 0,60 171 19,0 0,26
101 | 2122 46,3 -46 1536 353,463 -44,980 60 38,7 14,4 0,43 172 19,3 0,30
102 | 2122 55,0 -4507 49 355,050 -45,121 192 94,3 23,6 0,58 170 19,3 0,30
103 (212309,4 -451836 354,791 -45,146 47 264 150,76 76 21,6 0,59
104 (2123116 -424928 358,311 -45,340 52 246 30055 84214054
105 |212317,3 -4559 37 353,824 -45,099 110 40,4 33,80,38 67 18,3 0,22
106 |212321,6 -444205 355,646 -45,238 57 30,0 180,74 165 21,7 0,61
107 | 2123 25,5 -445542 355,324 -45,229 100 589 7,30,71 66 20,0 0,38
108 [ 2123 29,1 -471042 352,154 -44990 96 52,7 3,6045 67215 0,56
109 | 2123 29,7 -435426 356,768 -45,326 92 46,5 16,20,29 34 19,2 0,30
110 |212337,4 -425551 358,153 -45,412 99 454 17,40,36 175 18,7 0,25
111 |212342,0 -4400 16 356,627 -45,356 60 356 13,10,34 65196 0,33
112 | 2123 43,7 -470144 352,355 -45,051 159 654 21,6 0,72 160 18,6 0,23
113 |212349,1 -423211 358,712 -45,469 275 170,4 15,2 0,48 62 19,7 0,33
114 | 2123519 -452322 354,661 -45,263 43 22,3 3,0041 50209 0,50
115|212353,3 -430215 357,997 -45,455 106 62,3 31,5052 34190 0,26
116 2124 05,0 -432627 357,420 -45,465 30 11,8 6,30,42 37 20,2 0,40
1172124 13,4 -450556 355,063 -45,354 71 42,8 24043 78219 061
118 | 2124 16,8 -425522 358,155 -45,533 241 155,1 9,1 0,34 166 20,4 0,43
1192124 19,2 -442540 356,013 -45432 20 5,8 26,8 0,43 126 18,6 0,24
1202124259 -442750 355,959 -45448 23 75 42048 4200 0,40
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Nr.

02000 Ox000

||I/o

bll/o

Nga

N A/D b/aB/°Tey Zg S S

121
122
123
124
125
126
127
128
129
130
131
132
133
134
135
136
137
138
139
140
141
142
143
144
145
146
147
148
149
150
151
152
153
154
155
156
157
158
159
160
161

2124 28,2 -45 46 08
2124 34,2 -4707 49
2124 35,3 -44 5345
2124584 -443317
212500,0 -432128
212508,6 -46 1907
212510,1 -440259
212511,4 -4408 43
2125136 -434139
212513,8 -444504
212534,3 -424304
2125382 -422716
212552,6 -44 2357
2126 00,2 -453912
2126 03,0 -451812
2126 09,2 -4304 09
2126 09,5 -43 2045
2126 17,3 -451304
2126 24,0 -4548 55
2126259 -471249
2126 28,0 -4243 57
2126 36,1 -45 35 56
2126 45,1 -430247
212651,2 -431804
212703,7 -4727 30
2127159 -4508 23
2127 30,8 -46 16 26
2127 39,6 -453141
2127 44,9 -43 3809
2127454 -471414
2127 47,4 -47 26 38
2127531 -4502 31
2127 55,7 -43 5159
21 27 56,3 -4509 04
2127 56,6 -4400 27
2128 00,3 -434054
212802,5 -445149
212817,3 -463403
212819,3 -433225
21 28 26,8 -4549 05
21 28 33,8 -42 53 05

354,109
352,186
355,343
355,818
357,522
353,313
356,533
356,396
357,038
355,533
358,428
358,804
356,019
354,230
354,726
357,915
357,519
354,842
353,989
352,007
358,392
354,291
357,937
357,569
351,639
354,927
353,303
354,361
357,070
351,927
351,634
355,050
356,735
354,892
356,532
356,999
355,301
352,860
357,196
353,923
358,136

-45,328
-45,180
-45,438
-45,536
-45,637
-45,381
-45,615
-45,611
-45,653
-45,565
-45,782
-45,809
-45,711
-45,606
-45,654
-45,866
-45,847
-45,704
-45,657
-45,482
-45,945
-45,717
-45,976
-45,977
-45,552
-45,884
-45,792
-45,909
-46,112
-45,701
-45,676
-46,003
-46,126
-46,000
-46,116
-46,155
-46,050
-45,886
-46,224
-46,010
-46,319

269
55
216
45
69
216
29
64
105
267
161
35
60
111
23
226
197
21
52
206
125
217
62
134
78
177
52
91
204
26
131
271
63
142
192
189
148
276
36
99
78

130,5
27,4
100,5
22,7
46,4
98,4
7.2
39,2
53,9
193,2
92,8
11,3
335
44,8
7,0
162,4
127,5
7,0
36,7
139,4
69,1
95,4
339
79,0
27,0
126,0
17,7
29,4
130,6
7.7
87,2
169,3
335
85,9
128,0
82,5
72,8
141,1
17,5
39,8
44,2

21,4 0,35
14,9 0,56
47,8 0,48
2,9 0,87
2,6 0,60
37,6 0,38
510,63
4,8 0,79
9,9 0,87
14,6 0,55
20,1 0,37
25,9 0,66
1,8 0,33
10,8 0,76
4,4 0,50
12,8 0,40
12,6 0,55
4,1 0,56
2,10,37
11,6 0,92
4,4 0,39
48,8 0,66
190,37
26,5 0,44
22,4 0,46
10,8 0,66
13,5 0,69
7,7 0,70
7,5 0,55
8,4 0,74
10,3 0,44
11,5 0,88
1,9 0,54
510,68
10,3 0,54
18,9 0,44
23,4 0,38
77,7 0,52
100,35
8,3 0,59
6,7 0,64

25 19,9 0,35
62 19,0 0,27
113 17,4 0,16
174 21,2 0,55
29 21,3 0,56
20 17,8 0,18
61 20,6 0,42
85 20,0 0,39
15 19,0 0,27
45 20,3 0,41
155 19,2 0,28
63 17,8 0,17
116 21,3 0,56
59 20,0 0,37
83 20,9 0,45
156 20,4 0,44
8 19,5 0,33
143 20,7 0,50
136 22,1 0,61
129 20,6 0,46
44 21,1 0,53
73 18,1 0,21
108 21,8 0,61
43 18,5 0,23
72 18,5 0,23
109 20,3 0,40
95 18,7 0,24
147 20,3 0,39
129 21,1 0,51
169 18,8 0,25
162 20,4 0,43
134 20,4 0,43
160 21,5 0,58
166 20,6 0,46
147 20,6 0,47
90 18,9 0,27
78 19,3 0,30
82 17,4 0,16
23 22,2 0,69
14 21,0 0,46
148 20,4 0,45

9
4
13
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11
5
10
2
6
2

3
4
4
2
3
4
2
2
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4
2
4
2
4
3
2
1
2
4
4
2
4
2
2
4
4
2
2
4
4
2
3
3
6
2
4
1
4
2
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E Galaxienhaufenkataloge

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ng N, A/D bla®/°rey z« S S
162 (21 2837,9 -4644 07 352,609 -45920 47 244 29068 58210052 2 2
163 (21 2843,8 -431311 357,649 -46,323 117 659 1550,28 156 19,4 0,31 3 1
164 (21 28 47,3 -44 3142 355,762 -46,216 125 79,7 10,2055 45199039 5 5
165 (21 2847,7 -472821 351,556 -45,840 79 39,7 6,20,38 146 20,7 0,44 3 3
166 (21 2853,4 -430339 357,875 -46,364 97 41,1 143069 67190028 5 4
167 (21 2857,2 -461535 353,277 -46,041 106 65,7 8,60,67 160 19,8 0,37 4 4
168 [ 21 29 00,7 -44 4858 355,343 -46,225 108 56,3 9,1046 119198 0,36 3 2
169 (212901,1 -454904 353,906 -46,109 180 1249 7,1069 16209051 4 2
170 (2129025 -441308 356,201 -46,291 49 340 19050 23223064 2 2
171(212904,0 -451057 354,815 -46,194 138 90,8 11,2044 19198035 4 4
172 (2129104 -471156 351,931 -45,944 155 875 158057 14196 032 3 2
173(212917,6 -441451 356,153 -46,334 149 1058 6,10,36 52216 057 2 1
174 (2129294 -4412 39 356,201 -46,372 71 34,3 140071 29203043 3 2
175(212930,0 -431556 357,567 -46,460 107 51,0 39,2048 57182021 4 2
176 ({2129 34,2 -4609 27 353,402 -46,160 187 1155 34,4069 5218,7 024 6 3
177 (212934,4 -42 37 18 358,498 -46,521 80 44,1 1360,75 157195031 4 3
178 (21 2934,7 -46 0230 353,567 -46,177 133 92,8 53043 132214054 2 1
179(212941,4 -465518 352,306 -46,0/3 47 15,7 8,7054 156 19,5032 3 3
180 ({21 2953,1 -465058 352,402 -46,117 110 69,0 7,70,63 166 19,9 0,34 4 3
181 (2129545 -454104 354,069 -46,281 82 522 70059 22200040 2 2
182 (21 2956,6 -47 2207 351,660 -46,047 176 107,4 28,8 0,47 102 19,1028 7 5
183 (2129585 -450257 354,980 -46,368 31 10,3 375039 173179 0,18 3 3
184 ({21 3004,2 -430039 357,924 -46583 94 705 40086 51210051 2 2
185(213011,9 -470659 352,010 -46,129 67 430 23042 10921,3056 2 1
186 (21 30 25,4 -4650 13 352,401 -46,210 45 204 1,1060 141226 0,67 2 1
187 ({2130 25,7 -46 0546 353,461 -46,316 30 90 31052 123206045 2 1
188 (21 30 26,6 -445358 355,182 -46,468 35 230 13,108 8203040 2 2
189 (21 3037,0 -431824 357,483 -46,658 168 1076 7,9043 102199037 7 3
190 (21 3042,4 -4557 31 353,649 -46,382 31 12,2 6,0031 168 19,7 0,33 2 2
191 ({21 3046,2 -464554 352,490 -46,279 153 82,7 22,3 0,64 107 18,6 0,23 8 4
192 ({21 3053,9 -4447 33 355,323 -46,561 99 58,2 83033 46200038 2 2
103 (2131005 -462058 353,077 -46,380 96 487 77,6053 133205042 5 4
194 ({21 31 16,3 -435555 356,559 -46,719 46 27,2 920,72 164198 0,36 4 3
195(213118,3 -445812 355,054 -46,611 90 352 550041 97172015 5 4
196 (21 31 26,1 -431518 357,539 -46,811 113 42,1 51,0026 71169 0,12 7 4
197 (2131495 -450228 354,935 -46,694 48 238 480,59 107 21,3052 3 3
108 (2131525 -424235 358,324 -46,937 98 56,6 7,0064 113209 050 4 4
199 (21 3152,8 -44 0047 356,425 -46,819 132 709 19,10,36 59193030 2 1
200(213159,9 -4601 37 353,506 -46,595 332 182,7 27,5029 50194 0,30 9 6
2012132239 -470159 352,044 -46,513 59 340 42055 113205045 2 2
2021213227, 7 -451321 354,652 -46,783 59 36,2 490,23 111209049 2 2
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Anhang

Nr.

02000 Ox000

||I/o

bll/o

Nga

N A/D b/aB/°Tey Zg S S

203
204
205
206
207
208
209
210
211
212
213
214
215
216
217
218
219
220
221
222
223
224
225
226
227
228
229
230
231
232
233
234
235
236
237
238
239
240
241
242
243

213229,8 -433231
2132 30,0 -430555
2132 36,2 -463017
213237,4 -431553
213242,6 -4459 18
2132 45,6 -43 5000
213246,5 -453152
213247,5 -46 08 40
2132 53,1 -4405 06
213300,6 -47 2909
2133252 -453204
2133 26,9 -454900
2133 27,4 -42 5040
213350,8 -44 36 16
2133551 -423930
213358,4 -4352 23
213411,6 -453647
2134269 -461111
2134 32,3 -452058
2134 32,7 -4426 16
2134 57,7 -42 27 58
213504,2 -441005
213508,5 -46 06 59
213508,5 -4354 29
213523,0 -46 28 53
2135284 -441943
213550,5 -4401 16
213558,3 -44 36 26
2136 03,4 -451843
2136055 -4356 17
2136 08,2 -46 1349
2136 12,2 -462843
2136 17,9 -4604 08
2136 24,7 -4243 23
2136 25,7 -4704 45
2136 26,9 -453907
2136 35,3 -4638 15
2136 46,7 -4245 30
2136 49,6 -44 0300
213651,2 -443243
213709,5 -434057

357,094
357,742
352,795
357,496
354,984
356,663
354,195
353,308
356,292
351,370
354,168
353,758
358,091
355,506
358,354
356,571
354,026
353,185
354,397
355,727
358,613
356,106
353,260
356,485
352,720
355,858
356,298
355,433
354,397
356,412
353,055
352,690
353,283
358,198
351,810
353,886
352,443
358,136
356,224
355,494
356,756

-46,977
-47,018
-46,629
~47,026
-46,856
-46,996
-46,797
-46,714
-46,991
~46,540
~46,909
-46,874
~47,215
~47,103
-47,315
-47,209
~47,032
-46,992
~47,129
~47,246
-47,523
~47,372
47,121
47,414
~47,105
47,424
-47,527
-47,478
-47,398
-47,581
~47,273
47,245
47,327
~47,766
-47,181
-47,416
~47,284
-47,830
-47,698
~47,641
-47,801

75
175
35

48,1
71,8
19,6
159 78,2
54 26,6
284 145,3
59 333
434 289,0
85 49,7
82 545
247 161,4
139 78,5
135 741
89 49,0

2,7 0,60
44,1 0,46
2,4 0,65
22,2 0,78
22054
17,1 0,74
18,6 0,25
26,4 0,74
15,5 0,58
790,33
9,4 0,26
18,5 0,53
20,4 0,78
6,2 0,68

631 276,8 169,1 0,80

131
80
15

162

358

103
33

151
24

275

139

114

152

370

134

249
63
60
71

224
57
22
35
62

106
67

60,8
59,9
4,5
76,0
189,4
60,4
14,5
90,7
8,5
174,2
69,8
72,0
64,5
154,9
72,8
125,3
19,7
33,3
37,9
108,1
20,8
79
13,0
38,6
70,7
36,2

17,6 0,57
3,20,75
16,2 0,35
73,2 0,61
16,8 0,68
25,0 0,36
7,3 0,59
11,0 0,40
4,5 0,50
12,9 0,83
11,2 0,65
8,50,78
22,5 0,53
82,9 0,74
13,1 0,45
25,9 0,68
14,6 0,60
1,9 0,58
4,7 0,36
19,4 0,66
5,9 0,69
4,1 0,48
7,9 0,52
2,2 0,46
9,9 0,53
4,6 0,28

109 22,0 0,64
75 17,7 0,17
174 21,4 0,55
60 19,5 0,31
27 21,5 0,55
419,7 0,34
163 19,4 0,30
98 19,7 0,33
104 19,9 0,36
177 20,7 0,46
155 20,6 0,45
75 19,4 0,31
73 18,7 0,25
67 20,3 0,42
4 16,7 0,12
61 19,5 0,30
110 21,9 0,62
88 18,9 0,26
136 17,2 0,14
35 19,6 0,33
179 18,3 0,22
101 19,2 0,29
46 20,1 0,39
16 19,5 0,32
42 20,5 0,43
83 19,9 0,37
115 20,0 0,39
128 18,7 0,26
105 17,5 0,16
66 19,2 0,30
173 18,7 0,24
51 18,3 0,21
14 22,3 0,68
150 20,4 0,47
41 19,2 0,29
109 20,9 0,47
111 20,1 0,40
128 20,3 0,40
53 21,7 0,63
62 20,4 0,44
128 20,4 0,43

4
9
2
6
2

13
3

11
3
2

10
5
6
3

23
8
3
3
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3
4
2
4
1
4
3
4
2
2
4
4
4
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E Galaxienhaufenkataloge

Nr.

02000 Ox000

||I/o

bll/o

Nga

N A/D b/aB/°Tey Zg S S

244
245
246
247
248
249
250
251
252
253
254
255
256
257
258
259
260
261
262
263
264
265
266
267
268
269
270
271
272
273
274
275
276
277
278
279
280
281
282
283
284

2137 26,2 -4524 20
2137 46,1 -47 02 56
213748,9 -424727
2137 56,6 -444522
213757,9 -472344
213802,2 -46 3136
213817,9 -433319
2138254 -472812
2138 25,6 -4600 34
2138 26,8 -451333
2138359 -421922
213841,7 -433723
2138430 -453131
213850,6 -423003
213900,1 -425207
213902,9 -4506 42
213904,3 -461331
213919,2 -4400 16
213932,6 -4629 36
213954,4 -4707 50
213959,6 -4258 17
214000,5 -454727
214002,6 -455448
2140158 -431422
214018,7 -4457 14
214022,8 -4642 34
214034,1 -4543 25
2140 35,7 -445149
214038,1 -422849
2140 56,7 -44 1403
2141 00,3 -431925
2141025 -452819
2141054 -422540
2141194 -4226 37
2141 28,6 -460454
214157,8 -451745
2142 06,2 -44 56 36
2142 15,0 -44 00 50
2142155 -451318
2142185 -435131
2142 20,6 -46 2552

354,208
351,794
358,060
355,144
351,281
352,543
356,910
351,152
353,282
354,433
358,737
356,796
353,982
358,464
357,911
354,578
352,938
356,208
352,524
351,575
357,728
353,537
353,354
357,318
354,762
352,169
353,612
354,885
358,445
355,808
357,168
353,964
358,511
358,480
353,042
354,186
354,705
356,089
354,283
356,319
352,486

-47,624
-47,411
-48,015
-47,806
-47,381
-47,548
-48,020
-47,442
-47,701
-47,826
-48,205
-48,084
-47,828
-48,233
-48,224
-47,948
-47,776
-48,149
-47,810
-47,754
-48,394
-48,008
-47,994
-48,412
-48,192
-47,912
-48,115
-48,256
-48,563
-48,408
-48,536
-48,238
-48,653
-48,694
-48,211
-48,427
-48,507
-48,670
-48,490
-48,701
-48,294

149 102,9
7% 37,8
308 150,8
58 30,3
73 332
76 50,7
102 51,8
106 71,3
174 89,9
119 67,3
72 421
90 55,7
106 74,2
114 85,3
332 186,1
103 60,9 7,7 0,40
148 736 540,70
490 227,2 161,8 0,45
100 64,6 3,7081
123 56,5 30,1 0,66
22 91 41074
61 30,8 15,8 0,79
139 633 21,9031
35 148 71042
67 32,8 17,0 0,69
72 371 67027
25 54 39069
126 75,7 4,4032
27 10,7 480,553
107 549 980,71
132 61,5 17,4 0,56
21 6,6 256079
38 12,6 3,10,60
50 304 170,73
103 72,0 4,1053
94 38,6 47,6 0,46
128 66,6 15,1 0,44
56 22,0 26,2 0,43
39 208 11043
24 93 42084
123 65,6 10,8 0,41

5,7 0,83
39,0 0,31
94,0 0,51
16,9 0,80
38,7 0,61

3,0 0,69

9,6 0,57

4,3 0,52
14,0 0,39

530,51
17,0 0,42

6,0 0,29

4,1 0,62

4,7 0,46
21,9 0,46

177 21,1 0,53
52 17,7 0,16
88 17,1 0,15
54 19,2 0,28

136 17,6 0,17

169 21,7 0,61

0 20,3 0,41
96 21,2 0,55
64 19,5 0,31
58 20,8 0,47

142 19,4 0,31
17 21,6 0,57
36 21,2 0,53
59 21,1 0,54

137 19,3 0,30

128 20,2 0,40
38 20,4 0,45

166 16,2 0,11

118 21,4 0,57

136 18,1 0,20
49 19,9 0,39

148 19,2 0,29

129 18,7 0,25
89 194 0,31
85 18,8 0,26
89 20,4 0,43
51 20,8 0,46

143 21,7 0,60

166 19,7 0,36

110 19,2 0,29

135 19,6 0,33

158 17,8 0,19

109 21,7 0,55
55 22,4 0,69
55 21,4 0,55
28 17,3 0,15

125 18,9 0,26

145 18,3 0,20

144 22,2 0,65

128 20,1 0,40
21 20,1 0,38

7
5
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Anhang

Nr. 0000

52000 |II/o

b'/° N Ny A/D b/aBl/°rey ze S S

285 (2142409 -431819 357,138
286 |21 42 58,9 -4537 44 353,645
287 (214301,1 -461040 352,828
288 (214303,1 -451830 354,119
289 (2143 14,7 -4256 51 357,659
290 (2143 17,8 -464051 352,070
291 |214322,1 -442036 355,551
29212143235 -423050 358,311
293 (2143 24,0 -44 40 11 355,059
29412143285 -431754 357,120
295 (2143415 -451514 354,172
296 [ 2143 43,6 -453310 353,724

-48,842 72 453
-48,547 70 31,2
-48,456 94 36,3
-48,613 132 87,3
-48,987 282 143,8
-48,408 31 152
-48,821 32 149
-49,065 41 145
-48,777 55 294
-48,986 135 69,3
-48,734 70 40,1
-48,688 204 135,3

5,3 0,53 168 20,2 0,41
24080 52216 058
40,4 0,49 38183 0,21
490,37 31215 0,59
225047 29194 031
7,4 049 47195 0,32
9,5 0,55 140 20,0 0,38
13,4 0,79 26 18,4 0,24
14,6 0,90 100 19,0 0,27
129 0,66 59 19,4 0,31
2,2 0,49 123 21,6 0,59
11,6 0,81 60 20,0 0,38

OR~NBRARDIMNMNWOOO T O AN
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Bemerkungen zu Tabelle E.1:

DPCS 013:
DPCS 016:
DPCS 020:
DPCS 044:
DPCS 049:
DPCS 054:
DPCS 070:
DPCS 077:
DPCS 112
DPCS 183:
DPCS 195:
DPCS 196:
DPCS 215:
DPCS 217:
DPCS 221:
DPCS 245:
DPCS 246:
DPCS 248:
DPCS 263:

162

entspricht ABELL 3754.

entspricht ABELL 3755 und APM 647, Z,,..« = 0,140 (vgl. Kapitd 6.3).
entspricht ABELL 3756 und APM 644, 7. = 0,076 [16].

entspricht ABELL S0928 und APM 651, 7., = 0,066 [16].

entspricht ABELL 3757 und APM 653, 7., = 0,097 [16].

Zress = 0,531 (vgl. Kapitd 6.3).
entspricht ABELL S0933 und APM 657, Z,.,« = 0,099 [16].
entspricht ABELL S0939 und APM 658.

entspricht APM 661.
entspricht APM 6609.

entspricht ABELL 3774 und APM 672, Z,,..« = 0,182 [16].
entspricht ABELL 3775 und APM 673, Z,,s = 0,105 [16].
entspricht AM 2130-430.
entspricht ABELL 3783 und AM 2130-425, 7. = 0,1995[2].

entspricht APM 682.

entspricht ABELL S0959.

entspricht ABELL 3791.
entspricht ABELL 3792.

entspricht ABELL 3798 und APM 694.



E Galaxienhaufenkataloge

Tab. E.2: Ergénzender Galaxienhaufenkatalog der Kandidaten
geringerer Signifikanz.

Nr. Olaono 32000 "/°  b"/° Ny N, A/T blab/°reyy z¢ S S

S001|2114 41,6 -4552 32 354,184 -43,622 34 173 100,79 9224 0,70
S002|2114 45,5 -46 1843 353,581 -43598 16 50 220,67 139 22,8 0,63
S003|211454,3 -4544 43 354,359 -43669 16 54 26031 85208 048
S004|211501,8 -44 1307 356,466 -43,789 17 43 26040 94218 0,53
S005|21 15 13,6 -4350 19 356,989 -43,842 53 353 4,30,72 171 20,7 0,49
S006|21 15 27,3 -47 1821 352,199 -43,622 13 3,4 13,10,30 142 19,0 0,27
S007{211529,8 -4244 48 358,501 -43,932 16 63 240,56 104 20,2 0,43
S008|21 15 40,4 -43 57 56 356,808 -43,916 54 37,0 22040 82222 0,67
S009|21 15 44,6 -433546 357,319 -43,947 27 126 150,29 163 21,3 0,56
S010{21 1550,3 -44 57 45 355,424 -43,889 117 84,1 4,60,72 109 21,2 0,54
S011{211559,0 -431107 357,887 -44,006 34 179 110,67 108 22,3 0,67
S012|2116 04,8 -44 1306 356,452 -43,976 13 55 220,37 139 20,6 0,47
S013|2116 31,2 -4507 51 355,179 -43,997 33 20,0 11049 141224 *

S014|21 16 38,6 -44 46 42 355,666 -44,043 11 71 260,48 158 20,8 0,53
S015|2116 41,1 -4248 13 358,412 -44,148 55 355 43053 29 20,6 0,47
S016|21 16 41,9 -4506 30 355,208 -44,030 60 424 49044 19211051
S017{2116 58,0 -45 12 42 355,060 -44,069 18 6,6 280,31 112 20,2 0,40
S018|21 17 15,3 -4547 10 354,257 -44,074 90 60,8 8,20,46 152 20,5 0,45
S019|2117 32,8 -4351 08 356,941 -44,259 59 412 2405 14218 0,60
S020|21 17 33,5 -42 2759 358,876 -44,320 98 61,2 8,20,51 105 20,4 0,44
S021|2117 33,9 -4317 13 357,730 -44,290 13 49 22046 27208 0,50
S022|2117 37,2 -4443 54 355,715 -44,219 19 69 280,63 142 20,1 0,38
S023|2117 37,9 -441044 356,485 -44,256 20 5,7 260,62 7620,7 0,45
S024|2117 42,8 -4339 31 357,209 -44,300 43 188 11046 62224 0,67
S025|211751,7 -430908 357,915 -44,350 10 11 430,38 38187 0,25
S026{211751,9 -433412 357,331 -44,331 27 136 15046 9216 058
S027|2118 01,8 -42 27 49 358,876 -44,406 13 2,7 220,35 12821,7 0,61
S028|21 18 08,1 -44 41 10 355,770 -44,313 42 183 220,72 69 20,6 0,48
S029|21 18 08,4 -4301 58 358,079 -44,406 32 145 1,70,39 26 20,6 0,47
S030{21 18 19,5 -4543 53 354,310 -44,264 10 4,7 220,66 20 20,7 0,52
S031{2118 21,0 -4229 30 358,834 -44,464 42 188 1,105 43221 0,67
S032|211840,4 -453457 354,510 -44,338 26 69 3,30,53 114 20,1 0,39
S033|21 18 52,7 -44 26 38 356,095 -44,462 54 40,8 22051 71221 0,66
S034{211900,3 -433653 357,254 -44535 15 57 26055 29208 0,49
S035{211905,9 -4332 15 357,360 -44,556 29 145 1,70,37 33212 055
S036{2119 09,2 -42 56 15 358,201 -44,594 31 171 1005 66223 0,70
S037|211916,4 -42 40 27 358,570 -44,628 66 359 190,45 148 22,0 0,64
S038|211947,4 -4226 42 358,887 -44,731 40 188 110,69 30226 0,73
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Anhang

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ny N, A/ blab/°reyy z¢ S S

S039|211953,8 -46 2847 353,231 -44,464 34 160 21054 87210 0,50
S040{21 20 02,0 -43 1057 357,847 -44,745 39 150 190,62 83212 0,53
S041|212003,4 -44 14 36 356,356 -44,686 18 34 260,63 148 20,8 0,50
S042|21 20 14,9 -4554 39 354,017 -44,581 11,3 49047 6193 0,33
S043|21 20 18,8 -46 12 16 353,605 -44,564 195 11041 169 22,3 0,70
S044|21 2019,4 -46 44 36 352,853 -44,508 281 150,64 153 22,2 0,65
S045|21 20 20,3 -44 08 29 356,494 -44,743 56,3 3,00,32 138 21,5 0,57
S046|21 2053,7 -44 29 49 355,985 -44,817 43 182 230,48 81210050
S047|212101,6 -42 3754 358,611 -44,951 91 61,0 39043 86213 054
S048|21 21 05,4 -4307 44 357,908 -44,940 84 576 720,43 84200 0,38
S049|21 21 14,8 -42 3523 358,667 -44,994 27 93 17054 14222 0,65
S050{212121,1 -454119 354,302 -44,795 111 742 920,32 42 20,1 0,38
S051|212132,6 -4559 36 353,870 -44,798 26 123 15059 71217 0,61
S052|21 21 37,1 -47 1557 352,088 -44,666 98 70,0 39051 18216 0,58
S053|21 21 43,3 -44 46 34 355,576 -44,942 29 120 15055 77220 0,62
S054(212151,8 -4303 53 357,988 -45,083 20 49 22044 96204 0,42
S055(21 22 09,9 -431000 357,840 -45,133 37 133 7,20,28 128 20,2 0,39
S056|21 22 16,8 -43 18 50 357,630 -45,146 41 19,1 1,00,60 147 22,5 0,71
S057|21 22 18,6 -455407 353,978 -44,939 70 50,8 3,00,77 55221 0,65
S058|21 22 26,1 -44 39 36 355,724 -45,077 42 233 13036 3221068
S059|21 22 38,0 -44 3256 355,877 -45,122 31 276 15066 5214 0,62
S060|21 22 57,5 -46 02 24 353,767 -45,037 32 126 19029 73213 0,53
S061|212313,9 -452355 354,664 -45151 19 51 26043 98204 0,40
S062|21 23 22,9 -4548 28 354,083 -45,135 35 17,6 100,74 163 22,7 0,70
S063|21 23 34,5 -44 43 34 355,606 -45,274 11 11 46055 23189 0,26
S064|21 2359,0 -47 14 16 352,054 -45,067 24 95 430,38 119 20,1 0,37
S065|21 24 27,9 -4401 16 356,588 -45,491 31 129 15054 122215 0,56
S066|21 24 29,1 -4543 29 354,171 -45335 29 131 150,56 155 21,6 0,57
S067|21 24 30,8 -47 2039 351,888 -45,142 26 12,7 1,70,64 133 20,8 0,50
S068|21 24 39,5 -4327 04 357,396 -45568 36 169 210,73 73 20,8 0,48
S069|21 24 43,0 -4557 19 353,839 -45350 20 12,8 150,78 58 21,9 0,63
S070|21 24 47,7 -4308 29 357,835 -45,613 78 499 280,40 25220 0,65
S071{212502,0 -4624 50 353,181 -45350 35 174 10044 97223 0,70
S072|212515,0 -46 27 39 353,109 -45382 22 83 46043 85204 043
S073|212527,5 -4451 41 355,371 -45594 63 396 46045 96209 0,50
S074|21 2551,3 -4629 48 353,039 -45480 15 53 260,33 163 20,7 0,46
S075|21 26 01,3 -44 30 13 355,867 -45,727 40 181 220,33 75214 0,56
S076|21 26 06,9 -43 14 02 357,680 -45,848 22 10,1 4,305 24 20,0 0,38
S077|2126 22,7 -4501 22 355,118 -45,739 10 50 24054 161215 0,58
S078|21 26 38,5 -4329 09 357,309 -45,925 27 122 150,38 174 21,1 0,54
S079|21 26 38,6 -47 06 07 352,158 -45,533 20 10,1 49044 7206 047
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E Galaxienhaufenkataloge

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ny N, A/ blab/°reyy z¢ S S

S080|21 26 44,5 -4527 21 354,490 -45,758 57 344 390,70 60 21,0 0,52
S081|21 27 02,1 -46 1407 353,373 -45,716 20 6,2 4,60,42 105 20,9 0,47
S082|21 27 21,3 -450030 355,112 -45,913 89 62,1 390,64 122 21,4 0,58
S083|21 27 56,7 -47 0152 352,213 -45,762 33 173 1005 17224 0,70
S084|21 28 18,3 -43 18 39 357,526 -46,239 35 21,3 1,10,49 116 21,6 0,61
S085|21 28 37,5 -4536 41 354,214 -46,067 48 24,3 12,10,37 142 19,5 0,32
S086|21 28 37,8 -432554 357,345 -46,289 31 116 220,46 50219 0,60
S087|21 28 45,4 -4507 50 354,899 -46,146 46 24,7 390,51 179 20,8 0,45
S088|21 29 34,0 -434129 356,949 -46,435 16 57 300,27 70201 0,40
S089|21 29 38,1 -47 1230 351,900 -46,020 43 22,6 15057 25222 0,64
S090|21 29 46,2 -46 46 33 352,512 -46,108 16 53 240,68 134 20,0 0,40
S091|212948,0 -434516 356,853 -46,471 26 80 17054 91217 061
S092|212950,1 -44 1312 356,179 -46,433 24 86 1,70,44 153 21,6 0,61
S093|212953,1 -4643 46 352,574 -46,134 18 7,2 246046 67 18,6 0,23
S094(213001,0 -46 3005 352,895 -46,189 15 64 3,30,35 100 20,7 0,48
S095|21 3022,3 -47 1540 351,797 -46,137 30 14,7 1,70,34 171 22,0 0,60
S096|21 30 22,8 -44 44 34 355,410 -46,474 29 115 6,205 11199 0,37
S097|21 30 46,6 -44 3535 355,615 -46,561 50 255 150,58 119215 0,61
S098|213047,4 -47 1124 351,882 -46,218 41 193 1,1050 152 22,5 0,64
S099|213047,6 -42 36 36 358,491 -46,746 53 36,6 46057 16 20,1 0,40
S100{21 31 06,6 -44 2004 355,979 -46,648 91 57,7 7,20,45 78 20,0 0,39
S101{213109,1 -46 1500 353,215 -46,418 80 44,6 240,46 161 22,1 0,64
S102{213117,0 -46 00 55 353,548 -46,474 110 715 390,79 90 20,8 0,50
S103|21 31 23,3 -44 3044 355,714 -46,679 94 67,7 3,90,29 103 21,6 0,59
S104{21 31 25,9 -44 37 27 355,551 -46,674 30 13,0 100,51 145225 0,72
S105|21 31 28,0 -46 22 22 353,027 -46,454 32 11,7 19031 99221 0,60
S106|21 31 33,8 -44 14 47 356,094 -46,738 96 72,7 3,90,73 147 21,3 0,55
S107{213136,1 -4539 08 354,060 -46,578 22 83 43041 32201 0,39
S108|21 3141,2 -46 30 34 352,823 -46,473 54 40,8 220,44 113 22,2 0,69
S109|213142,9 -470038 352,103 -46,401 15 34 220,36 171214 0,58
S110{213148,9 -4654 17 352,251 -46,434 29 135 170,51 166 21,6 0,54
S111|2132 06,6 -4506 24 354,831 -46,736 61 32,7 17,10,32 137 17,7 0,18
S112|21 32 26,5 -44 3559 355,556 -46,855 14 1,2 56050 33186 0,24
S113|213240,0 -46 50 43 352,303 -46,587 50 26,7 15034 4216 058
S114{213255,3 -4526 24 354,322 -46,835 32 12,1 210,26 156 21,7 0,58
S115|213256,1 -44 37 37 355,501 -46,939 62 39,7 220,57 105215 0,57
S116|21 3256,2 -42 38 27 358,402 -47,137 35 176 10046 4224 0,69
S117|213307,6 -462100 352,999 -46,741 27 10,9 150,67 147 21,1 0,53
S118|213310,7 -46 2552 352,880 -46,738 23 6,6 28,7057 85182 0,21
S119|21 33 26,0 -46 03 56 353,398 -46,836 41 192 1,10,33 81212 0,56
S120{213330,6 -4302 17 357,806 -47,207 30 124 150,66 154 20,9 0,54
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Anhang

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ny N, A/ blab/°reyy z¢ S S
S121|21 33 35,6 -44 06 42 356,233 -47,115 48 30,0 46062 74214055 1 1
S122|21 3352,3 -471049 351,773 -46,736 52 27,1 15048 110222 063 1 1
S123|21 3353,4 -47 18 36 351,586 -46,717 38 290 1,70,29 78221069 1 1
S124|21 3359,1 -452501 354,318 -47,023 42 282 15068 82221071 1 1
S125|21 3409,6 -46 17 16 353,049 -46,927 26 115 15053 144220063 1 1
S126|21 34 18,2 -47 2421 351,430 -46,769 28 11,7 6,20,50 150199 0,37 1 1
S127|21 34 29,3 -4306 32 357,678 -47,379 65 46,2 560,70 138203042 1 1
$128|21 34 41,3 -46 06 23 353,291 -47,046 13 46 22031 39208049 1 1
S129|21 34 45,6 -42 47 39 358,134 -47,457 30 152 180,41 153206 048 1 1
S130|21 34 50,0 -44 30 10 355,623 -47,289 71 540 6,70,33 131205045 1 1
S131|213517,2 -4256 47 357,896 -47,540 72 50,8 6,20,79 105200039 1 1
S132|21 3523,0 -455058 353,638 -47,203 33 174 100,71 78227073 1 1
S133|213538,1 -450327 354,785 -47,359 63 34,3 49031 12221,1051 1 1
S134|213544,7 -423952 358,301 -47,649 21 69 33047 75192031 1 1
S135|21 3545,6 -42 36 24 358,386 -47,657 30 132 15036 80216 062 1 1
S136|21 3546,0 -4506 35 354,703 -47,375 16 50 260,71 139205044 1 1
S137|21 3550,6 -4652 35 352,129 -47,118 67 38,0 220,27 168220063 1 1
$138|21 36 09,8 -4249 01 358,065 -47,712 42 27,7 15055 89226 0,70 1 1
S139|21 36 31,6 -444855 355,108 -47,548 25 85 46041 118198035 1 1
S140|21 36 54,6 -424059 358,245 -47,861 29 143 180,83 128216 059 1 1
S141|21 37 17,3 -4354 09 356,427 -47,799 13 43 220,62 153206 051 1 1
S142|21 37 19,8 -4516 11 354,412 -47625 35 17,1 10063 18228 0,67 1 1
S143|21 37 33,5 -4223 31 358,660 -48,007 16 84 390,30 156204 043 1 1
S144(21 37 33,7 -47 0559 351,729 -47,368 25 120 17054 44217062 1 1
S145|21 37 45,3 -441509 355,895 -47,839 22 97 49035 117205041 1 1
S146|21 38 06,4 -452454 354,168 -47,739 45 376 6,2037 87207047 1 1
S147|21 38 28,0 -4501 26 354,730 -47,859 31 142 18037 34214056 1 1
$148|21 3832,9 -431118 357,447 -48,108 17 48 220,35 151203042 1 1
S149|21 38 33,6 -4224 24 358,613 -48,189 19 33 22066 1221 * 1 1
S150(21 38 35,2 -4353 31 356,401 -48,033 18 58 240,29 175203040 1 1
S151|21 3839,9 -462125 352,763 -47,684 37 18,1 24066 45209050 1 1
S152|21 3846,2 -44 3043 355,475 -47,985 34 159 21031 59209051 1 1
S153|213849,9 -470939 351,582 -47,569 26 11,3 17056 32218058 1 1
S154|21 3900,8 -46 49 25 352,065 -47,661 57 343 19051 13215060 1 1
S155|213914,9 -4654 01 351,943 -47,687 33 17,7 100,34 1762300,70 1 1
S156|21 39245 -433531 356,819 -48,216 15 55 24050 104202043 1 1
S157|213938,6 -47 1147 351,492 -47,698 46 27,1 150,39 11622,7 0,72 1 1
$158|21 39 40,3 -450358 354,621 -48,064 9% 594 7,70,36 167 20,0 0,39 1 1
S159|21 39435 -433441 356,830 -48,275 18 83 390,35 108203043 1 1
$160(2140 17,1 -450510 354,567 -48,168 68 43,1 22,1045 64189026 1 1
S161|21 40259 -441052 355,906 -48,324 56 36,2 21049 170210051 1 1
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E Galaxienhaufenkataloge

Nr. Olaono S000 "/°  b"/° Ny N, A/ blab/°reyy z¢ S S

S162|21 40 41,4 -43 44 37 356,550 -48,427 26 133 1,70,28 125 21,3 0,55
S163|214042,5 -4703 14 351,649 -47,902 17 45 16,1054 143 18,1 0,19
S164|214057,3 -44 36 36 355,248 -48,356 22 7,4 28,7036 70181 0,20
S165|214059,0 -4246 34 357,990 -48595 22 131 15028 38215061
S166|21 4059,3 -43 4708 356,476 -48,476 16 53 26031 32204 0,42
S167|2141 00,2 -4250 17 357,897 -48,593 48 30,0 150,55 130223 0,70
S168|21 41 03,8 -42 18 37 358,689 -48,659 62 38,4 18,1054 168 19,2 0,29
S169|21 41 23,9 -4443 31 355,059 -48,417 25 13,7 24043 80217 0,62
S170{2141 24,9 -4354 19 356,282 -48,536 38 27,7 150,46 138 22,3 0,67
S171|214127,4 -44 3144 355,349 -48456 17 59 280,27 127 20,4 0,44
S172|214137,4 -450348 354,546 -48,404 9 44 24065 72 * ~*

S173|214139,6 -442125 355,597 -48517 17 7,6 246090 34183 0,22
S174|2141 40,7 -464105 352,144 -48,135 18 11,7 150,31 103 21,9 0,62
S175|2141455 -471457 351,311 -48,039 12 27 22036 50221 *

S176|2141 45,8 -4246 04 357,979 -48,739 37 184 10044 73215 0,63
S177|214156,6 -43 5544 356,228 -48,627 108 81,1 460,44 44 20,9 0,50
S178|2142 01,5 -433037 356,853 -48,697 19 93 390,73 141 20,3 0,42
S179|2142 06,5 -433904 356,638 -48,694 21 65 30052 10199 0,37
S180{214212,6 -46 1118 352,851 -48,316 30 14,3 180,69 119 21,2 0,53
S181|2142 20,8 -43 1554 357,211 -48,786 55 36,4 16,1 0,53 114 19,4 0,33
S182|2142 28,1 -422905 358,384 -48,899 28 135 150,63 130 22,0 0,60
S183|21 42 40,5 -452515 353,969 -48,530 83 482 280,43 174 21,2 0,53
S184|21 42 41,0 -44 57 45 354,651 -48,606 52 26,5 15,1043 151 19,8 0,34
S185|21 42 56,3 -44 21 59 355,533 -48,742 64 43,8 560,34 121 20,8 0,49
S186|214310,2 -465135 351,812 -48,352 17 55 260,48 114 20,4 0,44
S187121 43 37,0 -435545 356,164 -48,925 60 410 220,30 174 21,7 0,62
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Bemerkung zu Tabelle E.2:

DPCSS173:  entspricht ABELL 3800 und APM 696, 7, = 0,099 [16].
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