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Kapitel 1

Einleitung

Kosmologie, die Wissenschaft vom Universum, ist wahrscheinlich eine der &ltesten Wis-
senschaften {iberhaupt. Seit wir den Blick in den Himmel gerichtet haben, stellen sich die
Fragen, wie alles angefangen hat, warum alles angefangen hat und wie alles enden wird.

Diese Fragen waren immer schon die treibende Kraft, die zur Untersuchung und schlief3-
lich zu dem Verstéindnis fiihrten, dafl zur Beschreibung der Natur die bisher erlangten
Grundlagen der relativistischen Gravitationstheorie und der Elementarteilchenprozesse
und ihrer Wechselwirkungen, wie sie in irdischen Labors und innerhalb unseres Planeten-
systems erforscht wurden, eine tragfihige Basis bilden.

In der Kosmologie versucht man zum einen, den Ursprung des Universums zu verstehen,
andererseits aber gleichzeitig auch die Ausbildung der gréfiten beobachteten Struktu-
ren wie z.B. der Galaxienhaufen, den groflen Leerrdumen im Universum und den fila-
mentartigen Superhaufenstrukturen. Diese beiden Ziele kénnen jedoch nicht getrennt
voneinander verfolgt werden; zum Verstéindnis der Strukturbildung miissen ebenfalls die
ersten Anfinge der Entwicklung des Universums in Betracht gezogen werden. Das Mo-
dell des inflationéren Universums, das vor ca. 20 Jahren zur Erkldrung der Anfangskeime
der Strukturbildung entwickelt wurde, basiert auf einer semiklassischen Koppelung der
Quantenfluktuationen mit der Metrik der Raumzeit, die letztendlich zu Fluktuationen
im klassischen Dichtefeld fiithrt (Bardeen, Steinhardt & Turner 1983). Erst die darauf fol-
gende Entwicklung dieser Inhomogenititen, die dann zur Ausbildung der beobachteten
Strukturen fiihrt, wird in erster Linie von der Gravitation allein bestimmt.

Ziel der vorliegenden Arbeit ist es, Beitrdge zur Erkenntnis der Entstehung und Entwick-
lung der grofiten Objekte des Universums wie Galaxiengruppen und Galaxienhaufen zu
gewinnen. Dabei spielt die gewaltige Erweiterung der Beobachtungsbasis zur Kosmologie
eine bahnbrechende Rolle. Sie fand ihre Anfinge in der grundlegenden Erkenntnis der
Proportionalitdt von Rotverschiebung und Entfernung durch E. Hubble im Jahr 1929.
Dadurch wurde das bis dahin bevorzugte Modell eines statischen Universums widerlegt.
In Kapitel 2 werden einige Grundlagen und Begriffe der Kosmologie vorgestellt, wobei
auch daran erinnert wird, dafl nur fiir eine spezielle Wahl der von Einstein eingefiihrten
Kosmologischen Konstanten A ein statisches Universum moglich ist. In allen anderen
Fillen ist eine Expansion — so sie von E .Hubble gemessen wurde — unumggnglich, so dafl
man heute davon ausgehen kann, dafl die Materie des Universum zu einem friitheren Zeit-
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punkt auf kleinstem Raum zusammengedringt war. Die wohl wichtigste Grundlage der
modernen Kosmologie ist die Entdeckung der kosmischen Hintergrundstrahlung durch
Penzias & Wilson (1965) sowie der Fluktuationen dieser Strahlung selbst (Smoot et al.
1992), da ihre Existenz eine fundierte Grundlage fiir das Modell des heilen Urknalls (Hot-
Big-Bang) darstellt. Die Gleichférmigkeit dieser Strahlung auf weniger als einige tausend-
stel Prozent zeigt uns, dafl das Universum im Alter von ca. 300.000 Jahren (Zeitpunkt
der letzten Streuung der Hintergrundstrahlung) als homogen angesehen werden kann. Le-
diglich winzige Fluktuationen im primordialen Dichtefeld, die sich in den Schwankungen
der kosmischen Hintergrundstrahlung widerspiegeln, waren die Ursache fiir die gravitativ
bedingte Ausbildung von Strukturen.

Eines der wohl wichtigsten Hilfsmittel zur Untersuchung und zum Versténdnis der Struk-
turbildung ist die Verwendung von numerischen Simulationen. Erst durch die rasante
Entwicklung der Computertechnik wurde die Mo6glichkeit geschaffen, realistische Modelle
(mit physikalisch sinnvoller Auflésung) zur Entwicklung der Strukturen im Universum
zu simulieren und die Ergebnisse mit Beobachtungsdaten zu vergleichen. In Kapitel 3
wird deshalb besonderer Wert auf das Verfahren zur Simulation selbst und in Kapitel 4
auf mogliche Fehlerquellen durch numerische Effekte gelegt. Diese Rechnungen starten
dabei alle in der Epoche, als die kosmische Hintergrundstrahlung das letzte Mal gestreut
wurde!.

1.1 Beobachtungen zur Kosmologie

Vor der Beschreibung der Zielstellung und des Inhalts der Arbeit soll im folgenden ein
Uberblick iiber kosmologisch relevante Beobachtungen gegeben werden. Neben den bereits
erwiahnten Fluktuationen der Hintergrundstrahlung betrifft das Beobachtungen zu Ga-
laxien, Galaxiengruppen und Galaxienhaufen und deren statistischer Auswertung. Doch
auch heute sind wir weit davon entfernt, ein komplettes Bild vom Universum und der
darin enthaltenen Materieverteilung zu haben. Ein grundlegendes Problem ist, das in den
bisher vorliegenden Strukturuntersuchungen starke Fluktuationen zwischen den Ergeb-
nissen aus verschiedenen Volumina auftreten. Das weist auf grofie Strukturen hin, deren
Ausmafle {iber den Beobachtungsvolumina liegen und die sogenannte kosmische Varianz
erhohen. Auch gibt es Hinweise darauf, daf die ‘Homogenitétsskala’ (vgl. Kapitel 2) mit
den bisherigen Durchmusterungen noch nicht erreicht wurde. Neue Rotverschiebungska-
taloge, die einen grofleren Bereich als die bisherigen Beobachtungen abdecken, sind derzeit
noch in Arbeit: Mit Hilfe des 2-Degree-Field-Survey (2dF) werden die Rotverschiebungen
von ungefihr 250.000 Galaxien auf einer Fliche von 2000 deg? bestimmt werden, was ei-
nem Volumen von ca. 1 —2-107(h~'Mpc)? entspricht, wobei die mittlere Rotverschiebung
der spektroskopierten Galaxien bei 2 ~ 0.1 und die Grenzhelligkeit bei b; = 19.5 mag
liegt (z.B. Maddox 1998). Der Sloan-Digital-Sky-Survey (SDSS) soll sogar von in etwa
einer Million Galaxien die Rotverschiebungen auf einer Fliche von 10.000 deg? in der
nordlichen Hemisphére messen, wobei bei einer Grenzhelligkeit von ca. 18.2 mag eine

In der Praxis wird zuniichst die lineare Stérungstheorie verwendet, und man startet die numerische
Rechnung, sobald nichtlineare Effekte zum Tragen kommen.
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mittlere Tiefe von 300h ' Mpc erreicht wird, was ebenfalls einer Rotverschiebung z ~ 0.1
entspricht (z.B. Szalay 1998). Mit den Daten dieser Projekte, deren Vollendung Anfang
des kommenden Jahrtausends erwartet wird, ist man dann in der Lage, Strukturen auf
Skalen > 100 A *Mpc zu beobachten.

Galaxien

Galaxien sind die ‘Leuchtfeuer’, die es den Kosmologen erméglichen, das Universum bis
in ein sehr frithes und weniger differenziertes Stadium zuriickzuverfolgen. Ging man im
letzten Jahrhundert zunéchst davon aus, daf es sich bei den ‘Nebelflecken’ um Gaswolken
in unserer Milchstrafle handelt (Ch. Messier), so erkannte man in den 20er Jahren unse-
res Jahrhunderts recht bald durch die Verwendung besserer Teleskope, dafl diese Nebel
in Wirklichkeit selbst aus Einzelsternen bestehen. So kam es dann auch zu den ersten
Untersuchungen zu Galaxien selbst, die allerdings noch nicht in der Lage waren, Aussa-
gen iiber die groffiraumige Struktur des Universum zu machen, da die Bestimmung der
dritten Koordinate, der Entfernung, nicht méglich war, sowie die Anzahl der beobachte-
ten Galaxien nicht ausreichte. Jedoch erlaubten sie eine Klassifizierung entsprechend der
Morphologie, da man Galaxien unterschiedlichster Gestalt (Spiralgalaxien, Balkenspira-
len, Elliptische Galaxien usw.) beobachten konnte. Auf diese Art und Weise entstand das
Hubble-(Sandage-)Diagramm. Die mittlere Ausdehnung einer Galaxie entspricht dabei in
etwa 10-30 kpc bei einer Masse von ca. 10'" Sonnenmassen. Anhand der Rotationskurven
von (Spiral-)Galaxien erhielt man auch einen ersten Hinweis auf das Vorhandensein von
Dunkler Materie?, die sich lediglich durch ihre gravitative Wirkung bemerkbar macht. In
der Kosmologie konnten grofie Fortschritte erzielt werden, als es moglich wurde, neben der
Photometrie eine grofle Zahl von Galaxien zu spektroskopieren und aus der Rotverschie-
bung iiber die Hubble-Relation auf die Entfernung zu schlieffen. Allerdings vernachléssigt
man dabei die pekuliaren Geschwindigkeiten der Galaxien, was besondere Effekte bewirkt,
die in der weiteren Auswertung beriicksichtigt werden miissen. Einige davon sind bei der
Diskussion von Unterstrukturen in Galaxienhaufen erwihnt (vgl. Abschnitt 5.3).

Galaxiengruppen und Galaxienhaufen

Galaxien gehoren meistens iibergeordneten Systemen an, die durch die wechselseitige Gra-
vitationsanziehung ihrer Mitglieder zusammengehalten werden. Wir finden reiche Haufen
mit mehreren Tausend Galaxien und kleinere Gruppen bis herunter zu Doppelgalaxien.
Galaxienhaufen sind dabei die grofiten gravitativ gebundenen Systeme im Universum.
Aus Beobachtungen zu Bahngeschwindigkeiten einzelner Galaxien in solchen Haufen weif}
man, dafl diese Objekte ebenfalls zu fast 80% aus Dunkler Materie bestehen miissen.
Schon 1930 begann man mit der systematischen Durchmusterung der Verteilung der Ga-
laxien an der Sphére etwa durch H. Shapley, E. Hubble u.a.. Ende der 50er Jahre standen
zwei Galaxienkataloge zur Verfiigung, die allerdings nur als zweidimensionale Projektio-
nen am Himmel vorlagen, da die Information zur Entfernung fehlte: der Abell-Katalog mit
etwa 3000 Galaxienhaufen und der Katalog von Zwicky mit ca. 30000 Galaxien und 9000

’Da es sich um einen eigenstindigen Begriff handelt, wird er in der gesamten Arbeit grof3 geschrieben.
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Numerische Simulation (Kravtsov et al.)

Abbildung 1: Der Galaxienhaufen Abell 426 (Digitized Sky Survey 1993-

1995) im Vergleich zu einem Galaxienhaufen in einer numerischen Simu-
lation (Kravtsov et al. 1997).



1.1. BEOBACHTUNGEN ZUR KOSMOLOGIE 5

Galaxiengruppen. Die ersten Rotverschiebungskataloge, die dann einen dreidimensiona-
len Einblick in das Universum ermdéglichten, wurden Anfang der 80er Jahre zugénglich:
der Harvard-Smithsonian Center-for-Astrophysics-Survey (CfA-Survey, Davis et al. 1982)
und der Southern-Sky-Redshift-Survey (SSRS, da Costa et al. 1988), der eine Erweite-
rung des CfA-Surveys auf die siidliche Hemisphére darstellt. Heutzutage liegen eine ganze
Reihe solcher Rotverschiebungskataloge zur Galaxienverteilung in den unterschiedlichsten
Spektralbereichen vor. Im Infraroten bilden die Beobachtungen des IRAS-Satelliten die
Grundlage des QDOT (Saunders et al. 1991), des IRAS 1.2 Jy (Fisher et al. 1995) und
des PSCz Surveys (Saunders et al. 1995). Die Galaxien-Durchmusterungen wie z.B. der
Stromlo APM-Katalog mit 1787 gemessenen Rotverschiebungen (Loveday et al. 1992),
der Las-Campanas-Redshift-Survey (LCRS, Shectman et al. 1996), bei dem 26418 Ga-
laxien spektroskopiert wurden, oder dem ESO-Slice-Project (ESP, Vettolani 1998), bei
dem 3342 Galaxien vermessen wurden, bzw. die Rotverschiebungskataloge von Galaxien-
haufen wie der ESO-Nearby-Abell-Cluster-Survey (ENACS, Katgert et al. 1996), der
aus 107 Clustern mit insgesamt 5634 Galaxien aufgebaut ist, basieren auf optischen Be-
obachtungen. Aber auch zu réntgenselektierten Galaxienhaufen,die in erster Linie auf
den Daten des ROSAT-Satelliten beruhen, liegen Messungen zur Rotverschiebung vor
(z.B. der X-ray-brightest Abell-type Clusters of Galaxies Katalog (XBAC, Ebeling et al.
1996), der Rosat-Deep-Cluster-Survey (RDCS, Rosati et al. 1998) oder der Serendipi-
tous High-Redshift Archival ROSAT Cluster-Survey (SHARC, Collins et al. 1997)). Aus
all diesen Beobachtungen konnten zum einen Informationen zur Verteilung der Galaxien
und Galaxienhaufen gewonnen werden, zum anderen aber auch Ergebnisse zu Struktu-
ren und physikalischen Figenschaften der Objekte selbst. Der Durchmesser einer solchen
Ansammlung von Galaxien betrigt im Mittel 1 bis 3 Megaparsec bei einer Masse von bis
zu 10 M.

Ein wichtiger Prozef} bei der Entwicklung von Galaxien und Galaxienhaufen ist die Ver-
schmelzung mit anderen Objekten. Wie weiter unten erwihnt, geht man davon aus,
dafB sich die Strukturen von anfiinglichen kleinen Objekten durch Merger3-Ereignisse hin
zu massereichen Systemen entwickeln. Beobachtungen bestétigen, dafy solche Verschmel-
zungsprozesse fiir die Entstehung der leuchtkraftstarken Infrarot-Galaxien verantwortlich
sind. Ebenso kénnen Merger bei der Entstehung der massereichen cD-Galaxien in den
Zentren von Galaxienhaufen von Bedeutung sein. Die Ergebnisse numerischer Simula-
tionen, die in Abschnitt 5.2.2 ausfiihrlich vorgestellt werden, bestétigen diese Daten und
zeigen, daf} solche Ereignisse bevorzugt in Gebieten sehr hoher Dichte stattfinden. Ebenso
findet man bei der Untersuchung dieser Objekte ein erhéhtes Mafl an Unterstrukturen,
was ebenfalls ein Indikator fiir starke Wechselwirkung ist (Abschnitt 5.3).

Der Anschaulichkeit halber wird in Abb.1 ein beobachteter Galaxienhaufen (Abell 426
(Perseus-Cluster?), Digitized Sky Survey 1993-1995) einem Haufen aus einer numeri-
schen Simulation gegeniibergestellt. Es handelt sich bei dem Perseus-Galaxienhaufen um
einen Ausschnitt der Kantenlinge 0.5 h~'Mpc, wobei neben den Galaxien des Haufens
auch eine ganze Zahl von Vordergrundsternen zu erkennen sind. Der simulierte Haufen
mit einer Masse von ca. 10'%A 1M, bei dem lediglich die zugehérigen Teilchen gezeigt

3engl. to merge verschmelzen
‘engl. to cluster anhiufen
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sind, ist das Ergebnis einer Rechnung des Adaptive-Refinement-Tree-Codes (ART, Kravt-
sov et al. 1997), der in Kapitel 4 noch ausfiihrlich vorgestellt wird. Man entnimmt dieser
Abbildung die Notwendigkeit hoher rdumlicher Auflsung bei Simulationen, ohne die die
ausgepragten inneren Strukturen dieser beiden Galaxienhaufen nicht vergleichbar wiren.
In Kapitel 4 werden deshalb numerische Effekte und deren Einflufl auf die Ergebnisse
ausfiihrlich diskutiert.
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Abbildung 2: Der Las Campanas Rotverschiebungskatalog
(Shectman et al. 1996).
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GroBrdaumige Strukturen

Ein anderes Problem besteht in der Erforschung von Strukturen in der Tiefe des kosmi-
schen Raumes bei Rotverschiebungen bis zu z ~ 3. Erste Ansétze dazu liefern die soge-
nannten Pencil-Beam-Surveys (Broadhurst et al. 1990) mit iiberraschenden Hinweisen auf
sehr grofle Strukturen sowie die einzelnen Beobachtungen von (Super-)Haufenstrukturen
bei Rotverschiebungen bis zu z ~ 3 (Connolly et al. 1996, Steidel et al. 1998), die aus
neuartige Techniken zur Galaxienidentifikation in diesen grofien Entfernungen herriihren
(Pettini et al. 1998). An Hand dreidimensionaler Galaxienkarten fand man ebenfalls, daf}
die Verteilung jenseits der Skala der Galaxienhaufen (einige Megaparsec) nicht sofort in
eine homogene und isotrope Verteilung iibergeht. Vielmehr beobachtet man eine netz-
artige Struktur, die geprigt ist von Filamenten, Winden und riesigen Leerrdumen (z.B.
Einasto et al. 1980, Oort 1983). Zum anschaulichen Versténdnis ist dazu in Abb.2 ein
Schnitt durch den Las-Campanas-Redshift-Survey (Shectman et al. 1996) abgebildet. Die
mittlere Tiefe dieses Rotverschiebungskatalogs betrigt in etwa z ~ 0.1 bei einer Gesamt-
zahl ca. 25.000 Galaxien (s.o.). Jeder Punkt in diesem Bild entspricht einer Einzelgalaxie,
und man kann deutlich die Verklumpungseigenschaften bzw. die grofiriumigen Struktu-
ren in der Materieverteilung erkennen. Da numerische Simulationen nicht in der Lage
sind, exakt dieselben Objekte an exakt denselben Orten zu reproduzieren, ist man bei
der Analyse solcher Kataloge auf statistische Hilfsmittel wie z.B. das Leistungsspektrum
bzw. Powerspektrum® (vgl. Anhang A.5) angewiesen. Erst die Anwendung solcher Ver-
fahren auf die Verteilung der Galaxien bzw. Galaxienhaufen ermdglicht einen Vergleich
mit sog. Mock-Katalogen®, die aus Simulationen gewonnen wurden (vgl. Abb.8, S.35).

Jede kosmologische Theorie mufl nun erklidren, wie sich diese Strukturvielfalt aus einem
anfianglich doch gleichférmigen Anfangszustand entwickelt hat. Zeitgleich zu den neuen
Beobachtungen kamen auch Theorien zur Strukturbildung auf, die sich in erster Linie in
zwei Kategorien einteilen lassen: Modelle mit kalter Dunkle Materie (Cold-Dark-Matter,
CDM) und heiler Dunkle Materie (Hot-Dark-Matter, HDM). Im CDM-Szenario entste-
hen zuerst kleine Objekte, die dann im Laufe der Zeit durch das Verschmelzen mit anderen
immer mehr an Masse gewinnen. Beim HDM-Modell verhélt es sich genau andersherum,;
hier fragmentieren die anfinglich groflen Objekte zu Galaxien. Einer der Hauptnachtei-
le der HDM-Theorie besteht darin, daf§ die Galaxien sich erst sehr spat bilden, was im
Widerspruch zu Beobachtungen von Galaxien bei einer Rotverschiebung bis zu z ~ 5
(ca. 1 Mrd. Jahre nach dem Urknall) steht. Heutzutage liegen zahlreiche Rotverschie-
bungskataloge vor (s.o.), mit deren Hilfe sich Theorien zur Strukturbildung verifizieren
und eventuell modifizieren lassen. Ziel dieser Arbeit ist es, einige dieser Modelle mit Hilfe
numerischer Simulationen durchzurechnen und die Ergebnisse mit beobachteten Galaxi-
enverteilungen zu vergleichen.

Sengl. power Leistung
Sengl. mock Nachahmung
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1.2 Aufbau der Arbeit

Nach einer kurzen Einfiihrung in die Grundbegriffe der Kosmologie in Kapitel 2 wird in
Kapitel 3 der verwendete AP3M-Simulationscode ausfiihrlich vorgestellt. Die Ergebnisse
der Arbeit sind dann auf die darauf folgenden Kapitel 4, 5 und 6 verteilt, in denen zum
einen numerische Effekte in Simulationen und deren Auswirkungen auf die Ergebnisse,
und zum anderen physikalische Eigenschaften von Galaxienhaufen und der Einflufl von
Leerrdumen im Universum auf das Verhéltnis der rdumlichen Verteilung von leuchtender
zu Dunkler Materie untersucht werden. Zum Abschlufl werden die Ergebnisse in einer
Zusammenfassung (Kapitel 7) rekapituliert und ein Ausblick auf mogliche Erweiterungen
der Simulationen und Auswertungsverfahren vorgestellt. Daran schlief§t sich ein Anhang
an, in dem einige Herleitungen und Zusammenhénge skizziert werden, die bei der Aus-
wertung der Simulationen von Bedeutung sind, sowie die Erweiterung des urspriinglichen
AP3M-Codes im Detail erliutert werden, durch die es erst méglich wurde, andere Mo-
delle als ein CDM-Modell im flachen Universum zu simulieren. Die Inhalte der einzelnen
Kapitel sollen dabei an dieser Stelle kurz vorgestellt werden.

Auflésungseffekte in numerischen Simulationen

Wie schon eingangs erwihnt, sind numerische Simulationen eines der wichtigsten Hilfs-
mittel von Kosmologen, die sich mit der Entstehung und Entwicklung von Galaxien und
Galaxienhaufen innerhalb der grofiriumigen Struktur des Universums befassen. Aller-
dings handelt es sich hierbei lediglich um die Approximation der stoflfreien Boltzmann-
Gleichung durch ein Teilchenbild, was natiirlich eine Reihe von Nachteilen und Gefahren
in sich birgt. Prinzipiell wird das Universum als von einer idealen Fliissigkeit erfiillt
betrachtet (vgl. Abschnitt 2.2), deren Zeitentwicklung durch die stofreie Boltzmann-
Gleichung beschrieben wird. Wenn man das Verhalten einer Fliissigkeit durch die Ver-
wendung diskreter (und sehr schwerer) Massenelemente approximiert, die lediglich der ge-
genseitigen Gravitation unterliegen, kann es bei der Simulation zu numerischen Effekten
kommen, die z.B. zu unerwiinschten Uberschneidungen von Trajektoren in unterdichten
Gebieten fiithren. Solch ein Ereignis widerspricht komplett dem Fliissigkeitsbild und fiihrt
dariiberhinaus zu einer Verletzung des Energiesatzes (vgl. Abb.12, S.51). In Kapitel 4
wird ein Standard CDM-Modell unter Verwendung von drei N-Body-Codes” (PM und
AP3M(Couchman 1991), ART (Kravtsov et al. 1997)) mit identischen Startverteilungen
gerechnet und die Ergebnisse zum einen direkt an Hand der Teilchenpositionen, und zum
anderen mittels physikalischer Eigenschaften von Galaxienhaufen in diesen Rechnungen
miteinander verglichen. Dabei wird u.a. auch darauf hingewiesen, daf eine gute raumli-
che Auflésung zwingend notwendig ist, um realistische Ergebnisse zu erhalten, es aber bei
der Verwendung von Codes, die eine direkte Teilchen-Teilchen-Wechselwirkung bei der
Integration der Bewegungsgleichungen beriicksichtigen, ebenso auf eine Abstimmung von
rdumlicher Auflésung und Integrationsschrittweite ankommt. Die Ergebnisse dieses Kapi-
tels finden sich in der Arbeit Effects of Force Resolution in Cosmological N-Body Codes
(Alexander Knebe, Andrey Kravtsov, Stefan Gottlober und Anatoly Klypin, eingereicht

Tengl. N-Body Vielteilchen
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bei MNRAS).

Galaxienhaufen in Simulationen

Galaxienhaufen sind die grofiten gravitativ gebundenen Objekte im Universum. Im Mo-
dell der kalten Dunklen Materie entstehen solche Strukturen durch die gravitativ bedingte
Verstiarkung anfinglich kleiner Fluktuationen im Dichtefeld. Auf der Skala von Galaxien-
haufen bzw. Super-Haufen sind Maxima im primordialen Dichtefeld selten, und diese
Systeme kollabieren im hierarchischen Modell (CDM, s.0.) erst relativ spit; man kann
davon ausgehen, daf sie sich derzeit immer noch in der Bildungsphase befinden. Aus die-
sem Grund sind sie bestens geeignet, um mit ihrer Hilfe Informationen {iber den Prozef}
der Strukturbildung im Universum zu erhalten. Da der genaue Zeitpunkt der Ausbildung
solcher Objekte ebenfalls stark vom kosmologischen Modell abhéngt, ist man z.B. in der
Lage, durch Untersuchungen zu Unterstrukturen Aussagen iiber den Dichteparameter 2
zu machen: In einem Universum mit einem kleinen 2y entstehen Galaxienhaufen friither
und haben somit mehr Zeit zu relaxieren, was sich in dem Auftreten von weniger Unter-
strukturen widerspiegelt. Die Haufigkeit dieser Galaxiensysteme ist zudem ein gutes Maf3
fiir die Amplitude des Powerspektrums der anfanglichen Dichteschwankungen. Heutzuta-
ge ist es durch sehr leistungsfihige Rechner und ausgefeilte Simulationsverfahren méglich,
die Ausbildung von Galaxienhaufen innerhalb der grofiriumigen Struktur des Universums
zu modellieren, ohne dabei auf eine angemessene Massenauflosung der Objekte selbst
verzichten zu miissen. In Kapitel 5 wird nun zum einen der Entstehungs- und Viriali-
sierungsprozefl von Teilchengruppen, die mit Galaxiengruppen bzw. -haufen identifiziert
werden konnen, im Detail untersucht; dabei stehen die Fragen nach der Form und Gestalt
der Verschmelzungsprodukte, die Geschwindigkeit der Virialisierung und die ausgeprégte
raumliche Korrelation der Merger in Vordergrund. Zum anderen wird eine Methode zur
Quantifizierung von Unterstrukten vorgestellt, auf numerische Simulationen angewandt
und die Ergebnisse mit aktuellen Beobachtungsdaten verglichen. Dabei wird die Kali-
bration dieses Verfahrens und der Vergleich mit anderen (Unter-)Strukturindikatoren ge-
nauso detailliert iiberpriift wie eine eventuelle Modellabhéingigkeit der Strukturen selbst.
Die Ergebnisse dieses Kapitels finden sich in folgenden Arbeiten: Formation of Groups
and Clusters of Galazies (Alexander Knebe und Volker Miiller, A&A 341, 1 (1999)) und
Quantifying Substructure in Groups and Clusters of Galazies (Alexander Knebe und Vol-
ker Miiller, eingereicht bei A&A).

Leerraume im Universum

Bei der systematischen Durchmusterung des Himmels in Form von Rotverschiebungskata-
logen hat sich gezeigt, dafl die Verteilung der Materie von teilweise sehr groflen Leerrdum-
en durchbrochen wird, die einen Durchmesser von bis zu 100 =" Mpc erreichen (z.B. Oort
1983, J.Einasto et al. 1997, M.Einasto et al. 1997, vgl. auch Abb.2 und Abb.8). In Kapi-
tel 4 wird eine neue Moglichkeit aufgezeigt, wie der Bruchteil von (Dunkler) Materie in
diesen Voids® dazu verwendet werden kann, das Powerspektrum der Galaxienverteilung

8engl. void Leere
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zu einem Powerspektrum der gesamten Materieverteilung zu reduzieren. Dieses Verhiltnis
ist eines der ungelosten Rétsel der Kosmologie, da sich die Dunkle Materie gem#&f} ihrer
Natur der direkten Beobachtung entzieht und lediglich mit Hilfe dynamischer Aspekte
erfalt werden kann. In den dieser Arbeit zugrunde liegenden numerischen Simulationen
hingegen wurde nur Dunkle Materie behandelt, so daf hier direkt der Bruchteil der Ma-
terie in den unterdichten Regionen bestimmt werden kann. Unter der Annahme, daf} die
Verteilung der Void-Materie homogen ist, so wie es durch Simulationen bestétigt werden
kann (vgl. Abb.46, S.114), und zusétzlich der Voraussetzung eines skalenunabhingigen
Biasing 148t sich dann dieses Ergebnis mit dem Powerspektrum der beobachteten Gala-
xienverteilung verkniipfen. Die Ergebnisse dieses Kapitels finden sich in der Arbeit: Steps
toward the power spectrum of matter. II. The biasing correction with og normalization
(Jaan Einasto, Maret Einasto, Erik Tago, Volker Miiller, Alexander Knebe, Renue Cen,
Alexei A. Starobinsky und Fernando Atrio-Barandela, erscheint bei ApJ)
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Kapitel 2

Grundlagen der Kosmologie

Der Ausgangspunkt der modernen Kosmologie ist das ‘Kosmologische Prinzip’. Es besagt,
daf das Universum in jeder Richtung (Isotropie) und an jedem Ort (Homogenitit) gleich
beschaffen ist, wenn man nur geniigend grofle Skalen betrachtet und von UnregelméfBig-
keiten lokaler Natur absieht; es existiert im Universum keine Vorzugsrichtung oder kein
ausgezeichneter Ort. Diese Annahmen lielen sich am besten mit Hilfe von groflen Ga-
laxienkatalogen iiberpriifen, wie sie derzeit allerdings noch nicht vorliegen. Allerdings
erhélt man auch eine Bestéitigung, wenn die kosmische Hintergrundstrahlung in Betracht
gezogen wird, da man in jeder beliebigen Himmelsrichtung immer dieselbe Temperatur
von ca. 2.73 Kelvin mifit. Erst bei einer Genauigkeit von einigen tausendstel Prozent
werden Schwankungen sichtbar (abgesehen von der Dipolanisotropie, die durch die Be-
wegung der Erde im Sonnensystem, sowie die Bewegung des Sonnensystems und auch der
Galaxis selbst verursacht wird). Denkt man an dieser Stelle noch einen Schritt weiter, so
gelangt man zum ‘Vollkommenen Kosmologischen Prinzip’: Das Universum ist nicht nur
in jeder Richtung und an jedem Ort gleich, es war und bleibt auch zu jedem Zeitpunkt
gleich. Dieses Prinzip steht allerdings im Widerspruch zur beobachteten Expansion des
Universums, deren Entdeckung zu recht als die kosmologische Revolution des 20. Jahr-
hunderts bezeichnet werden kann. Die Annahme eines statischen Modells des Universums
bewegte Einstein dazu, in seine Gleichungen der Allgemeinen Relativititstheorie die Kos-
mologische Konstante A einzufiihren. Allerdings wird nur durch eine ganz spezielle Wahl
dieses Parameters ein statisches Universum erzielt (vgl. G1.(2.18)). Auch wenn dieser
Schritt von ihm selbst spéter abgelehnt wurde, wird dieser zusétzliche Parameter heut-
zutage doch in realistischen Weltmodellen beriicksichtigt. Theorien zur Strukturbildung
lassen sich, mit GroBrechnern simuliert, gut in Ubereinstimmung mit den Beobachtungen
bringen, wenn dieser Term ebenfalls in den Bewegungsgleichungen beriicksichtigt wird.
Legt man, egal ob nun mit oder ohne Kosmologische Konstante, das Prinzip der Isotro-
pie und Homogenitéit des Universums der Losung der Einsteinschen Feldgleichungen zu
Grunde, so gelangt man, wie im diesem Kapitel verdeutlicht wird, automatisch zu ei-
nem expandierenden Universum. Weiterhin sollen in diesem Kapitel die dieser Arbeit zu
Grunde liegenden Prinzipien, Notationen und der verwendete Sprachgebrauch vorgestellt
werden.
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2.1 Aligemeine Relativitat

Die Konstanz der Lichtgeschwindigkeit innerhalb eines jeden Inertialsystems verlangt bei
einem Wechsel des Bezugssystems, nicht nur die Orts-, sondern auch die Zeitkoordinate
zu transformieren. Der Begriff einer absoluten Zeit, so wie ihn uns die Klassische Physik
vermittelt, ist aufzugeben. Es ist jedoch mdoglich, eine neue absolute Grofie zu definieren:
das Weltlinienelement

ds® = dt* — (da* + dy® + dz?) . (2.1)

Diese Grofe bleibt bei einer Lorentz-Transformation erhalten und wird als der Abstand
zwischen zwei Ereignissen im Raum-Zeit-Diagramm bezeichnet.

Einstein’s Bemiihungen gingen in die Richtung, die gravitative Wechselwirkung nicht
mehr als eine Kraft zu beschreiben, sondern als eine Eigenschaft der Raum-Zeit selbst.
Aus diesem Grund empfiehlt es sich, G1.(2.1) in die allgemeinere Form

ds® = gppda‘da® (2.2)

zu bringen. Dabei wurde ein vierdimensionaler Raum-Zeit-Vektor eingefiihrt:

dz' = (c dt,dz, dy,dz) . (2.3)

Einstein suchte nach einem speziellen Zusammenhang zwischen der Metrik der Raum-
Zeit g;r und dem Materieinhalt der Raum-Zeit, charakterisiert durch den Energie-Impuls-
Tensor T;i, zu finden. Der von ihm gefundene Zusammenhang lautet:

G

Gir — Ngi, = ?Tik . (2-4)
Der Einstein-Tensor
1
Gir, = Rij, — §gz’kR (2.5)

hingt dabei lediglich von der Geometrie ab und 148t sich vollstindig auf den metrischen
Tensor g;; und dessen Ableitungen zuriickfithren. Der Energie-Impuls-Tensor T;; hinge-
gen beschreibt die Verteilung der Materie. Im folgenden sollen die Losungen von Gl1.(2.4)
unter der Annahme des Kosmologischen Prinzips angegeben werden.

2.2 Friedmann-Modelle

Will man nun mit Hilfe der Einsteinschen Feldgleichungen Gl.(2.4) das Universum be-
schreiben, so beno6tigt man einen Ausdruck fiir die Metrik der Raum-Zeit. Da die Geo-
metrie des Universums das Kosmologische Prinzip erfiillen soll, ist die Gestalt der Metrik
festgelegt,
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dr?

2 2142 2
dS —Cdt —a(t)<m

+ r%(df? + sin® 0 d¢>2)> : (2.6)
welche den Namen Robertson-Walker-Metrik trigt. Die Zeitabhéngigkeit der Geometrie
ist hierbei ausschlielich durch den Expansionsfaktor a(t) gegeben. Die Konstante & ist
ein Maf} fiir die Kriimmung des Raumes und kann auf die Werte 0 bzw. 41 skaliert
werden:

k= 0  euklidscher Raum
k= —1 elliptischer (geschlossener) Raum
k= 41 hyperbolischer (offener) Raum .

Zusétzlich ist durch die Annahme von Homogenitéit und Isotropie der Materieverteilung
auch die Gestalt des Energie-Impuls-Tensors bestimmt

Tk = (p + pc?)ujug — pgi (2.7)

wobei u; der Vierer-Vektor der Geschwindigkeit ist. Diese Form fiir T, leitet sich dabei
aus der einfachen Uberlegung ab, daB die Erfiillung des Kosmologischen Prinzips, d.h. die
Verwendung der Robertson-Walker-Metrik, die Diagonalitit des Energie-Impuls-Tensors
fordert. Auflerdem verlangt es, dafl die Komponenten 77y, T5, und T33 identisch sind,
da die Isotropie die Gleichheit der drei rdumlichen Komponenten des Einstein-Tensors
garantiert. Diese Forderungen werden alle von dem Energie-Impuls-Tensor nach G1.(2.7)
erfiillt, der eine perfekte Fliissigkeit beschreibt. Die Zustandsgleichung p = p(p) ist dabei
noch unbestimmt und mufl zur exakten Losung der Feldgleichungen ebenfalls spezifiziert
werden.

Verwendet man GI.(2.6) und Gl.(2.7) zusammen mit den Einsteinschen Feldgleichun-
gen (2.4), so gelangt man zu den Friedmann-Gleichungen:

A, 8rG

a?+ ket = ¢ + 5 Pa
(2.8)
. A 4G < 3p>
i = —-a =t z)e

Diese Gleichungen beschreiben in Abhéngigkeit vom kosmologischen Modell (Materiein-
halt p, kosmologische Konstante A, Zustandsgleichung p(p)) die Expansion a(t) des Uni-
versums. Eine geschlossene Losung dieser Gleichungen ist nur unter bestimmten Voraus-
setzungen moglich. Fiir ein materiedominiertes Universum ohne kosmologische Konstante
(p =0, A =0) sind sie im Anhang A.1 angegeben.

2.3 Dichteparameter

Die Gestalt der beiden Friedmann-Gleichungen (G1.(2.8)) legt die Einfiihrung einer kri-
tischen Dichte pc.; nahe:
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3 a\ 2
pon = 5o (a) (2.9)

Es hat sich durchgesetzt, den Wert der Dichte p in Einheiten der kritischen Dichte peis
anzugeben:

P
Q= . 2.10
Perit ( )
Da der kosmologischen Konstanten ebenfalls formal eine Dichte
Ac?
= 2.11
PA= g (2.11)

zugeschrieben werden kann, wird auch ihr Wert als in Einheiten der kritischen Dichte
gemessen

2 2
g, = P _AC <9> , (2.12)
Perit 3

wofiir abgekiirzt auch einfach A geschrieben wird.

Verwendet man diese beiden Definitionen zusammen mit der ersten Friedmann-Gleichung,
so vereinfacht sie sich zu

kc?

woran man auch sofort die Bedeutung der kritischen Dichte p..; ablesen kann: Fiir eine
Gesamtdichte piora (= pa + p) im Universum, die genau dem Wert von pe entspricht,
hat man es mit einer rein euklidischen Geometrie £ = 0 zu tun. Ist die Dichte grofler, so
erhilt man ein geschlossenes Universum und fiir kleinere Werte ein offenes:

> 1 geschlossener Raum
Qiota1 8§ = 1 flacher Raum (2.14)
<1 offener Raum .

Beobachtungen der Rotationskurven von Spiralgalaxien gaben nun den ersten Hinweis
darauf, dafl wir einen Grof3teil der Materie im Universum nicht sehen koénnen; es han-
delt sich um Dunkle Materie, die sich lediglich durch die gravitative Wechselwirkung, der
alle Teilchen unterliegen, bemerkbar macht. Bei allen Untersuchungen von Galaxien, Ga-
laxienhaufen und Superhaufen zeigt sich eine deutliche Dominanz der Dunklen Materie
gegeniiber der leuchtenden Materie. Eine der zentralen Fragen der Kosmologie ist die Na-
tur dieser Materie. Zum einen kann es sich dabei um z.B. Massive Compact Halo Objects
(MACHO'’s) handeln, die aus ‘normaler’ baryonischer Materie aufgebaut sind, zum an-
deren existieren aber auch Theorien, daf es sich bei dieser Materie um nicht-baryonische
Teilchen wie z.B. Axionen, Gravitonen oder aber massebehaftete Neutrinos handelt.
Auf diesen Theorien basiert das Bild der Kalten-Dunkeln-Materie (Cold-Dark-Matter,
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CDM), welches die Grundlage der numerischen Simulationen bildet, die in den nachfolgen-
den Kapiteln vorgestellt und untersucht werden. Die Materiedichte 2, des Universums
setzt sich somit aus leuchtender baryonischer Materie (2, , und aus Dunkler Materie Qpy
(baryonischer und/oder nichtbaryonischer Natur) zusammen:

Q= QoM + Qomp + Oy - (2.15)

Der Gesamtanteil baryonischer Materie €, = Qpyp 42, 148t sich mit Hilfe der ‘Big Bang
Nucleosynthesis’ zu Q,h% ~ 0.01-0.02 (Walker et al. 1991) bestimmen, und dynamische
Messungen und Massenbestimmungen von Galaxienhaufen liefern fiir den Dichteparame-
ter €, insgesamt Q,,, ~ 0.1-0.5 (z.B. Eke et al. 1998).

Allerdings tragen auch die kosmische Hintergrundstrahlung und die kosmologische Kon-
stante (vgl. G1.(2.11)) zur Gesamtdichte des Universums bei, so daf sie sich wie folgt
schreiben 1483t:

Qiotal = O + Q2 + Q. (2.16)

Der Wert fiir den Beitrag der Hintergrundstrahlung, sowie der von masselosen Neutrinos
liegt dabei in der GroBenordnung Q,.h? = 0T h?/(¢?peris) =~ 107° (oc¢/4 entspricht der
Stefan-Boltzmann Konstanten) bzw. €, h% ~ 107°. Schreibt man den Neutrinos allerdings
eine Ruhemasse zu, so wie es neueste Ergebnisse von Super-Kamiokande nahe legen, kann
der Anteil €, an der Gesamtdichte erheblich gréfer sein:

<m, >
10 eV ~

Die Grole N, ist die Anzahl von Neutrino-Familien und < m, > deren mittlere Mas-
se, die nach Super-Kamiokande ungefihr in der Gréflenordnung von 5eV liegen kénnte
(Primack & Gross 1998). Sie wiirden in diesem Fall die Dichte des Universums dominie-
ren. Allerdings zeigen Simulationen der Strukturbildung mit sehr massereichen Neutrinos
(Hot-Dark-Matter, HDM), daf§ solche Modelle zu wenig Strukturen auf kleinen Skalen
bilden.

Q,h? ~0.1N, (2.17)

2.4 Hubble-Gesetz

Die Verwendung der Robertson-Walker-Metrik hat die Einstein-Gleichungen auf ein Sy-
stem von nicht-linearen Differentialgleichungen fiir den Expansionsfaktor a transformiert.
Lediglich eine ganz spezielle Wahl fiir den Wert der kosmologischen Konstanten

ArGp

A

(2.18)

erlaubt ein statisches Universum. Typischerweise hat man es jedoch mit einer Expansion
bzw. Kontraktion zu tun. So wurde dann auch 1929 von E. Hubble das Auseinander-
driften der Galaxien an Hand von Radialgeschwindigkeitsmessungen gefunden, wobei die
Drift-Geschwindigkeit um so grofier ist, je weiter die Galaxie von uns entfernt ist. Unter
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Verwendung des in den Friedmann-Gleichungen auftauchenden Expansionsfaktors a und
mit einigen sehr einfachen Uberlegungen la83t sich dieser Zusammenhang qualitativ wie
folgt nachvollziehen:

Da sich der Abstand d zu einem Punkte im Laufe der Zeit durch die Expansion des
Universums vergroflert (die Raumkoordinaten skalieren mit a), gilt zu einer beliebigen
Zeit t:

d(t d(t
d(t) _ d(to) (2.19)
aft)  alto)
Der Punkt scheint sich radial von uns mit einer Geschwindigkeit
. d :
v =d=a 2 =24 (2.20)
ao a
zu entfernen. Die Grofie a/a definiert man nun als Hubble-Parameter
a
H=—- 2.21
° (2.21)
und man erhilt das von Hubble gefundene Gesetz
Urad = Hd. (222)

Diese Rechnung gilt selbstverstindlich nur fiir Bereiche, in denen man eine Kriimmung
der Raum-Zeit vernachléssigen kann.

2.5 Rotverschiebung

Es ist hilfreich, eine neue, mit dem Expansionsfaktor a verkniipfte, Variable einzufiihren,
die sich eng an Beobachtungen anlehnt. Diese Grofle bezeichnet man als Rotverschie-
bung z, da sie iiber die Rotverschiebung von astronomischen Objekten definiert ist:

- A
==

Hierbei ist Ay die Wellenlénge, die von uns als Beobachter gemessen wird und A, die
Wellenlédnge, mit der das Licht urspriinglich emittiert wurde. Da sich die Quelle in der
Regel auf Grund der Expansion des Universums von uns entfernt, kann man die Wel-
lenldngenidnderung auch wie folgt schreiben:

z

(2.23)

Qe Qo
—=—. 2.24
YR (2.24)
Die beiden Beziehungen (2.23) und (2.24) ergeben in Kombination:
1+2=2" (2.25)

Qg
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Da der Blick zu sehr weit entfernten Objekten mit hohen Rotverschiebungen ebenso ein
Blick zuriick in der Zeit ist, verwendet man diese Variable auch 6fter zur ‘Zeitangabe’.
Gerade in numerischen Simulationen spricht man z.B. davon, daf§ die Rechnung bei einer
Rotverschiebung von z.B. z = 25 gestartet wurde. Damit ist dann eine Zeit gemeint, zu
der das Universum um einen Faktor 26 kleiner war als heute.

Im Anhang A finden sich nun ergéinzend zu den hier vorgestellten Grundlagen der Kos-
mologie einige Erweiterungen und ausfiihrlichere Ableitungen.
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KOSMOLOGISCHE VIELTEILCHEN-SIMULATIONEN
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Kapitel 3

Kosmologische
Vielteilchen-Simulationen

Ein wichtiges Hilfsmittel in der Kosmologie ist die Verwendung von numerischen Viel-
teilchensimulationen. Sie haben im Laufe der Zeit zu einem verbesserten Verstidndnis
der Strukturbildung, Entstehung und Entwicklung von Galaxien und Galaxienhaufen,
Quasarabsorptionslinien und anderen Phinomenen im Universum beigetragen. Mit nu-
merischen Simulationen, die im Laufe der 70er Jahre den Einzug in die Kosmologie fanden
(Peebles 1970, Press & Schechter 1974, Haggerty & Janin 1974, White 1976), versucht
man die Liicke zwischen Theorien primordialer Dichtefluktuationen (vgl. Einleitung) und
den Beobachtungen grofiraumiger Struktur und den Eigenschaften von Galaxien, Gala-
xiengruppen und Haufen von Galaxien zu fiillen. Die Grundidee dabei ist die Reduktion
auf ein Anfangswertproblem, bei dem lediglich die Startbedingungen vorgegeben werden
und dann die Entwicklung im Laufe der Zeit auf Grund bekannter physikalischer Gesetze
simuliert wird. Die ersten Codes verwendeten zur Integration der Newtonschen Bewe-
gungsgleichungen die direkte Summation der Teilchen-Teilchen-Wechselwirkungen (Aar-
seth 1963) und waren damals auf 300-700 Teilchen beschriinkt. Erst die Entwicklung von
Tree- bzw. Gitter-Methoden in den 80er Jahren (z.B. Efstathiou et al. 1985, Barnes & Hut
1986, Hockney & Eastwood 1988), sowie die rasante Entwicklung der Computertechnik
ermoglichte die Verwendung einer gréfleren Anzahl von Teilchen. Mit Hilfe von sehr lei-
stungsfihigen Computern und ausgefeilten, zum Teil parallelisierten Integrationsmetho-
den heutzutage (z.B. Couchman 1991, Suisalu & Saar 1995a, Pearce & Couchman 1997,
Kravtsov et al. 1997) ist man in der Lage, verschiedene Modelle der Strukturbildung im
Universum durchzurechnen und mit entsprechenden Beobachtungen zu vergleichen. Auf
diese Art und Weise hat man die Moglichkeit, unterschiedliche Theorien vom Ursprung
und der Natur der primordialen Stérungen in der Materieverteilung und der nachfolgen-
den nichtlinearen Entwicklung und Ausbildung von Strukturen zu studieren. Da man
auf Grund von Beobachtungen sicher sein kann, dafl die Materie, welche das gesamte
Universum erfiillt, in erster Linie aus dunkler, nicht-baryonischer Materie besteht, die
sich lediglich durch gravitative Wechselwirkung bemerkbar macht, ist es einem méglich,
die Simulation eines rein durch die Gravitation bestimmten Vielteilchensystems mit dem
wirklichen Universum zu vergleichen.
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Tabelle 1: Parameter der kosmologischen Modelle. Die mitbewegte Kantenldnge der Simu-
lationsbox L ist in A~"Mpc angegeben und Hj hat die Einheit km s~'Mpc™". Die Teilchen-
masse m,, hat die Einheit 10'" ™' M.

[ Simulation | SCDM | ACDM | OCDM1 | OCDM2 |

Qo 1.0 0.3 0.3 0.5
Q0 0.0 0.7 0.0 0.0

Q 0.05 0.0255 0.0255 0.0255
H, 50.0 70.0 70.0 70.0
o3 1.18 1.00 0.48 0.96
L 200 280 280 280
my L0 |87 87 15.0
Softening 50 h~'kpc

3.1 Parameter der Simulationen

Um ein bestimmtes kosmologisches Modell zu simulieren, miissen vorab eine Vielzahl von
verschiedenen Parametern festgelegt werden. Diese Parameter bestimmen u.a. das Modell
selbst, aber auch die Art und Weise, in der dieses Modell dann simuliert wird. Man unter-
scheidet dabei zwischen den physikalischen Modellparametern und den rein technischen
Parametern, die fiir die Giite und die Geschwindigkeit der Simulation verantwortlich sind.
Im folgenden werden die unterschiedlichen kosmologischen Modelle vorgestellt, welche die
Grundlage fiir die nachfolgende Analyse und Auswertung in den Kapiteln 5 und 6 dar-
stellen. Anschlielend werden die technischen Parameter (Massenauflésung, Ortsauflésung
und Integrationsschrittweite) im Detail erliutert, deren EinfluB} auf die Qualitéit der Si-
mulation in Kapitel 4 ausfiihrlich untersucht wird.

Modellparameter

Bei den Modellparametern 148t sich ebenfalls wieder eine Unterteilung durchfiihren. Ei-
nerseits hat man Parameter, die in erster Linie in die Anfangsverteilung der Teilchen und
Geschwindigkeiten eingehen, andererseits Parameter, die das kosmologische Hintergrund-
modell bestimmen und bei der Integration der Bewegungsgleichungen Beriicksichtigung
finden.

Die Startwerte fiir die Teilchen und Geschwindigkeiten sind im Falle Gaufischer Fluktua-
tionen im primordialen Dichtefeld, so wie es in etwa von der Inflationstheorie vorhergesagt
wird (Guth 1981), durch das Powerspektrum bestimmt (Bardeen et al. 1986). Allerdings
sind Inflationstheorien (und auch andere Verfahren zur Erzeugung primordialer Fluktua-
tionen) nicht in der Lage, eine genaue Vorhersage fiir die Amplitude der Schwankungen
zu machen, da die Parameter (z.B. Inflatonmasse) bis jetzt noch nicht gemessen werden
konnten. Sie erlauben somit lediglich die Berechnung der Gestalt des Powerspektrums
unter Beriicksichtigung des kosmologischen Hintergrundmodells. Die Stirke der Dichte-
schwankungen wird dabei mit Hilfe der Normierung des Spektrums festgelegt, die auf
zwei unterschiedliche Art und Weisen erfolgen kann:
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e COBE-Normierung:

Die Vermessung der Anisotropie in der Mikrowellen-Hintergrundstrahlung 148t sich
mit den Fluktuationen im primordialen Gravitationspotential (und somit Schwan-
kungen in der Materieverteilung) in Verbindung bringen. Es handelt sich dabei
um Inhomogenitéiten auf Skalen, die heutzutage in der Gréflenordnung von 3000
h~'Mpc liegen.

e og-Normierung:

Bei dieser Methode berechnet man die Varianz der Fluktuationen von beobach-
teten Galaxienhaufen in Sphiren mit einem Radius R = 8 h~'Mpc und benutzt
diesen Wert (unter Verwendung der linearen Theorie) zur Normierung des Power-
spektrums.

Die Normierung des Powerspektrums wird in jedem Fall iiber den Wert fiir og angegeben,
der sich auch bei einer COBE-Normierung auf elementarem Wege aus dem Powerspek-
trum bestimmen 148t (vgl. Anhang A.5, Gl.(A.30)). Der Vorteil der COBE-Normierung
besteht darin, daf} sich die Daten auf eine Epoche beziehen, fiir die sich die Fluktuatio-
nen in der Materieverteilung mit Hilfe linearer Ndherungen der physikalischen Theorien
erfassen lassen (Efstathiou et al. 1992). Die og-Normierung hingegen hat einen direkten
Bezug zu der heutzutage beobachteten Hiufigkeit von Galaxienhaufen. Von der Seite der
Beobachtungen her 148t sich jedoch og nur in Zusammenhang mit 4 bestimmen (Whi-
te et al. 1993, Viana & Liddle 1996, Eke et al. 1996b, Bahcall et al. 1997, Eke et al.
1998):

o€y ~ 0.52 mit a >~ 0.5. (3.1)

Der Exponent a von €2y hingt dabei zuséitzlich von der Wahl der Parameter fiir €25 und
(25,0 ab. Erst Untersuchungen zur Entwicklung der Haufigkeit von Galaxienhaufen heben,
wie spiter gezeigt wird, die Entartung zwischen den Werten og und €y auf (Eke et al.
1996b, Bahcall et al. 1997, Eke et al. 1998).

Die Powerspektren der simulierten kosmologischen Modelle wurden mit Hilfe der
vierjahrigen Messung der Schwankungen in der kosmischen Hintergrundstrahlung durch
den COBE-Satelliten (Bennett et al. 1996) normiert. Die Form des Spektrums selbst
wird dabei durch Modellparameter wie z.B. €, Q4 o, 2, und H, festgelegt und mit Hilfe
des Programm-Pakets CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga 1996) fiir die kosmologischen
Modelle nach Tabelle 1 berechnet. In Abb.3 sind die entsprechenden Spektren abgebil-
det, wobei sie nach linearer Theorie zum Zeitpunkt z = 0.0 extrapoliert wurden. Diese
Spektren dienten als Eingabe fiir die Berechnung der Startrealisation der numerischen
Simulationen, auf deren Erzeugung in Abschnitt 3.2 ndher eingegangen wird.

Insgesamt wurden vier verschiedene kosmologische Modelle simuliert. Es war das Ziel,
die Simulationen im Hinblick auf die Entstehung und Entwicklung von Galaxienhaufen
innerhalb der grofirdumigen Struktur des Universums zu untersuchen. Dies verlangt eine
hinreichend grofle Simulationsbox bei gleichzeitig hoher rdumliche Auflésung, da die inter-
nen Eigenschaften von Galaxienhaufen einen direkten Bezug zur grofiriumigen Struktur
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Abbildung 3: Powerspektren der simulierten kosmologischen Modelle.

des Universums aufweisen (Colberg et al. 1997). Die Boxgrofle wurde dabei so gewiihlt,
daf} auch den gréfiten beobachtbaren Strukturen Rechnung getragen wird: Man findet im
Powerspektrum der Dichtefluktuationen ein Maximum bei einer Lingenskala von in etwa
120 h~'Mpc (Einasto et al. 1997). Die Simulationsboxen wurden einheitlich auf 400 Mpc
Kantenliinge festgelegt (z.B. 280 h~'Mpc = 400 Mpc fiir o = 0.7). Der Baryonengehalt der
Modelle orientiert sich an der Vorhersage der ‘Big Bang Nucleosynthesis’ Q,h? = 0.0125
(Walker et al. 1991, Copi et al. 1995), und die Werte fiir den Hubble-Parameter H, sind
an Beobachtungswerte fiir das Alter des Universum angelehnt, die u.a. aus dem Alter
von Kugelsternhaufen und dem Zusammenhang zwischen ¢35 und Hy aus dem Anhang A
gewonnen wurden (Chaboyer et al. 1998, Krauss 1998). Die Parameter der analysierten
Simulationen sind in Tabelle 1 zusammengefafit.

Das SCDM-Modell, welches bei Verwendung der COBE-Normierung zu viele Galaxien-
haufen und bei einer og-Normierung zu wenig Leistung auf groflen Skalen vorhersagt
(Efstathiou et al. 1992, Davis et al. 1992), dient als Referenz-Modell, da es wéhrend
der 80er Jahre das Standard-Modell der Strukturbildung war (s. Ubersichtsartikel von
Ostriker 1993) und als Ausgangspunkt fiir neue Modelle bzw. Abwandlungen diente.

Die anderen drei Modelle stimmen in der Wahl des Dichteparameters 25 = 0.3-0.5 eher
mit aktuellen Beobachtungswerten iiberein (Eke et al. 1998, Perlmutter et al. 1998).
Allerdings weist das OCDM1-Modell zu wenig Leistung auf kleinen Skalen auf, was zu
einer zu geringen Anzahl fiir Galaxienhaufen fiihrt (vgl. Abb.25,S.74). Die beiden iibrigen
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Modelle (ACDM und OCDM?2) hingegen liefern jedoch realistische Ergebnisse, was u.a.
die Héufigkeit von Galaxienhaufen (Eke et al. 1996b) angeht, und sie sind ebenso in der
Lage, die beobachtete grofiriumige Verteilung von Galaxien-Superhaufen widerzuspiegeln
(Doroshkevich et al. 1998).

Massenauflosung

Prinzipiell geht man davon aus, dafl das Universum als eine perfekte Fliissigkeit angese-
hen werden kann (vgl. Abschnitt 2.2), deren Entwicklung durch die stofifreie Boltzmann-
Gleichung beschrieben wird. Allerdings wird dies in einer numerischen Simulation durch
ein Teilchenbild approximiert; man geht davon aus, dafl sich das Universum aus dis-
kreten Massenpunkten zusammensetzt, deren Trajektoren unter dem reinen Einflufl der
Gravitation verfolgt werden kénnen. Ein einzelnes Teilchen steht dabei repréisentativ fiir
eine gewisse Anzahl Dunkler Materie-Teilchen, Sterne oder aber Galaxien. Welcher Mas-
se solch ein Einzel-Teilchen genau entspricht, hingt in erster Linie von der Grofle der
Simulationsbox, charakterisiert durch die Kantenldnge L, und natiirlich von der Anzahl
der verwendeten Teilchen selbst ab. Die Masse eines Einzelteilchens berechnet sich wie
folgt:

3H? [}
8tG N -

mpart = QO (32)
Die Abhéngigkeit vom Hubble-Parameter Hy in GI.(3.2) entsteht durch die Definition der
kritischen Dichte pei, = 3HZ/(87G).

Man erkennt an GI.(3.2), daB eine VergroBerung der Box zwangsldufig eine Verschlech-
terung der Massenauflosung nach sich zieht: die Masse eines Einzelteilchens vergrofiert
sich. Auf der einen Seite mochte man grofiskalige Fluktuationen untersuchen, andererseits
aber gleichzeitig die sich ausbildenden Teilchengruppen mit Galaxien bzw. Galaxienhau-
fen identifizieren kénnen. Je geringer die Massenauflosung ist, desto weniger Teilchen
erhilt man pro Galaxienhaufen, was einen erheblichen Einflu} auf die zu untersuchen-
den Eigenschaften wie z.B. Unterstrukturen u.d. hat. Die Gesamtzahl der Teilchen ist
durch die uns zur Verfiigung stehende Rechnerkapazitit beschrinkt und betrigt maxi-
mal N = 128 (~ 2-10°) Teilchen. Die Boxgrifie L in Tabelle 1 ist nun so gewéhlt worden,
daB ein einzelnes Teilchen in etwa der Masse einer Galaxie mit My, ~ 1024 1M, ent-
spricht.

Raumliche Auflésung

Der néchste, sehr wichtige Parameter ist die rdumliche Auflésung der Simulation. Sie
hangt in entscheidender Form von der Art und Weise der Simulation bzw. vom verwen-
deten N-Body-Code ab. In spéter folgenden Abschnitten werden unterschiedliche Metho-
den zur Berechnung der Kraft zwischen den einzelnen Teilchen im Detail vorgestellt, und
an dieser Stelle soll nur kurz die mit diesen Verfahren verbundene rdumliche Auflésung
skizziert werden.
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Mit rdumlicher Auflésung meint man den kleinsten Abstand, fiir den die Kraft zwischen
zwei Masseteilchen noch korrekt wiedergegeben bzw. berechnet werden kann. Die einfach-
ste Methode, um die gegenseitige Wechselwirkung zweier Massenpunkte zu bestimmen,
ist die Integration der Newtonschen Bewegungsgleichungen:

2 =
d r; Gmimj

Vi : m—:ﬁi(r)zz

= (7i = 5). 33)
J#L

Rt

Die Summation hat hierbei iiber alle vorhanden Teilchen zu erfolgen, um den Einflufl
des gesamten Universums auf das Teilchen i zu erfassen. Man sieht der Gleichung aber
auch an, daf} es fiir sehr eng benachbarte Teilchen r; ~ r; zu Problemen kommt, da dann
der Summand singulédr wird. Aus diesem Grund ist man gezwungen, die Kraft ab einem
bestimmten Grenzwert kiinstlich abzuschneiden. Dieses Prozef§ bezeichnet man als ‘Sof-
tening’; die Kraft wird zu kleinen Abstédnden hin ‘aufgeweicht’. Der genaue Mechanismus
des Softening im verwendeten AP*M-Code wird ausfiihrlich in Abschnitt 3.3.2 erliutert.

Da allerdings die Summation fiir jedes einzelne Teilchen iiber alle anderen Teilchen
zu erfolgen hat, handelt es sich um ein sehr zeitaufwendiges Verfahren zur Kraftbe-
stimmung und ist selbst heutzutage bei der Verwendung von Grofirechnern nicht rea-
lisierbar. Fiir z.B. N = 107 Teilchen betrigt die Zeit zur Durchfiihrung eines einzigen
Integrationsschritts mit der direkten Summation einige Stunden auf einem 100-GFlop-
Rechner (1GFlop = 10° Gleitkomma-Operationen pro Sekunde), wohingegen ausgereif-
tere Verfahren nur wenige Sekunden dafiir benstigen (Bertschinger 1998). Man war (und
ist) also gezwungen, neue Methoden zu entwickeln, um dieses Problem in den Griff zu
bekommen. An dieser Stelle soll ein moglicher Ausweg skizziert werden, welcher ebenfalls
in Abschnitt 3.3.3 im Detail erklért wird.

Geht man z.B. bei der Berechnung der Kraft den ‘Umweg’ {iber die Poisson-Gleichung

AD(r) = 4nGp(r) (3.4)

so 148t sich die Bestimmung des Potentials ®(r) wie folgt erzielen: Man berechnet die von
allen Teilchen erzeugte Dichteverteilung p(r) und erhélt das Potential durch eine Faltung
mit einer dem Problem angepafiten Greenschen Funktion G(r):

o(r) = / p("G(r — ')dr . (3.5)

Dieses Verfahren 1483t sich beschleunigen, wenn man die Rechnungen nicht im Ortsraum,
sondern im reziproken Fourier-Raum durchfiihrt: Die Dichte p(r) wird mittels einer Fast-
Fourier-Transformation (FFT) in den k-Raum transformiert und dort dann mit G(k)
multipliziert:

~ ~

(k) = p(k) - G(k) - (3-6)

Danach transformiert man ®(k) zuriick in den Ortsraum. Das so gewonnene Potential
wird zur Berechnung der Kraft herangezogen:
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F(r)=-Vao(r). (3.7)

Diese Methode kann durch eine Diskretisierung der Dichte p(r) auf einem Gitter sehr gut
numerisch realisiert werden. Auflerdem impliziert sie automatisch periodische Randbedin-
gungen, die bei der Simulation kosmologischer Modelle unbedingt notwendig sind. Man
ist allerdings auf eine rdumliche Auflésung von wenigstens einer Gitterzelle beschriankt.
Alle Wechselwirkungen zwischen Teilchen innerhalb einer Zelle werden der Natur des
Verfahrens entsprechend ‘verschmiert’.

Egal fiir welche Methode man sich entscheidet, man ist jedesmal auf eine untere Grenze
fiir die Auflosung der gegenseitigen Wechselwirkung der Teilchen angewiesen bzw. einge-
schrankt.

Integrationsschritte

Die Giite der Simulation mifit sich ebenfalls an der Grole der Schrittweite bei der nu-
merischen Integration der Bewegungsgleichungen. Die hier vorgestellten Modelle wurden
alle in 500 Schritten von der Rotverschiebung z = 25 bis zum heutigen Zeitpunkt z = 0
integriert. Ublicherweise wird zwar der Expansionsfaktor a als Integrationsvariable ver-
wendet, aber der AP?M-Code von H. Couchman bedient sich aus Flexibilititsgriinden
der GroBe (vgl. Anhang B):

p=a“mita =1.5. (3.8)

Die Wahl o = 1.5 garantiert nun, dafl die Abstéinde aufeinanderfolgender Integrations-
schritte Ap = const., umgerechnet auf physikalische Absténde in der Rotverschiebung Az,
immer kleiner werden, je weiter die Simulation entwickelt ist. Die fiihrt zu einer verbes-
serten Zeitauflosung der Simulation in den physikalisch relevanten Phasen der Struktur-
bildung.

3.2 Erzeugung einer Startverteilung

Bevor die numerische Simulation eines kosmologischen Modells gestartet werden kann,
ist es notwendig, eine anfingliche Verteilung der Teilchen (mit entsprechenden Geschwin-
digkeiten) zu erzeugen, welche das Powerspektrum der Dichtefluktuationen zum Start-
zeitpunkt hinreichend gut widerspiegelt. Der Ursprung der Schwankungen im Dichtefeld
kann dabei durch den Mechanismus der Inflation (Guth 1981) erklirt werden (vgl. Ein-
leitung), wobei andere Theorien wie z.B. topologische Defekte (Vilken & Shellard 1994)
in dieser Arbeit nicht in Betracht gezogen werden sollen, da sie nach neuesten Erkennt-
nissen nicht die Temperaturfluktuationen der kosmischen Hintergrundstrahlung und die
groBraumigen Strukturen erkliren konnen (Pen et al. 1997).
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Das Problem der Startrealisation teilt sich dabei in die Aufgaben:

e Konstruktion einer homogenen und isotropen Verteilung

e Uberlagerung von Dichtefluktuationen ,

die beide im folgenden erklédrt werden sollen.
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Abbildung 4: Realisation der Powerspektren durch die anfdngliche Verteilung der Teilchen
im SCDM Modell. Die Dicke des Schnitts durch die Simulationsbox betrigt jeweils 2 h~'Mpc.

Homogene und isotrope Verteilung

Eine gleichférmige Verteilung einer vorgegebenen Anzahl von Teilchen 148t sich auf zwei
verschiedene Art und Weisen erzeugen. Man kann die Teilchen gleichférmig auf ein Git-
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ter setzen, oder aber man verwendet eine weiterentwickelte Methode (White 1996), die
nicht nur dsthetische, sondern auch physikalische Vorteile mit sich bringt. Dazu werden
die Teilchen zufillig in die Simulation hineingeworfen und dann mit dem N-Body-Code
vorwirts entwickelt; allerdings nicht unter dem normalen Gravitationsgesetz, sondern
mit einer negativen Gravitationskonstanten. Dies hat zur Folge, dafl sich die Teilchen
abstoBen anstatt anziehen. Nach einer gewissen Anzahl von Integrationsschritten (die
Simulationsbox wurde innerhalb von 500 Integrationsschritten um den Faktor 26 expan-
diert) entsteht eine sog. Glas- Verteilung, die annéhernd frei von jeglichen Strukturen ist
und als Ausgangsbasis fiir die folgende Uberlagerung von Dichtefluktuationen gem#B dem
(Eingangs-)Powerspektrum dienen kann.

Uberlagerung von Dichtefluktuationen (Zel’dovich-Approximation)

Nachdem eine gleichformige Verteilung von Startpositionen vorliegt, miissen die Teilchen
dem kosmologischen Modell entsprechend verriickt werden. Das Modell wird dabei durch
ein zuvor berechnetes Powerspektrum der Dichtefluktuationen charakterisiert (vgl. Ab-
schnitt 3.1 und Abb.3). Die Zel’dovich-Approximation (Zel’dovich 1970) stellt nun eine
einfache Methode dar, einer vorliegenden Teilchenverteilung die Fluktuationen, die durch
das Powerspektrum beschrieben werden, aufzuerlegen (Doroshkevich et al. 1980, Dekel
1982, Efstathiou et al. 1985). Die Approximation vermittelt einen Zusammenhang zwi-
schen der anféinglichen Lagrange-Koordinate ¢ und der Eulerschen mitbewegten Koordi-
nate I:

(3.9)

7= a— 5(q) -
Hierbei beschreibt D(t) das Wachstum der Fluktuationen nach linearer Theorie, und 5(q)
ist das ‘Verriickungsfeld’, welches sich {iber eine Poisson-Gleichung bestimmen 148t:

d
= V&, mit A®, = D (3.10)
In Abb.4 kann man erkennen, dafl das Powerspektrum der Teilchen, rekonstruiert von den
Glas-Startdaten, anndhernd dem Eingangs-Spektrum entspricht. Das Abknicken beider
Realisationen zu kleinen Skalen hin (also grofien Wellenzahlen k) erklirt sich dadurch,
daf} das Spektrum in diesem Bereich mittels eines e-Faktors abgeschnitten wird:

P(k) = Piupuy (k) - 77k (3.11)

Die Grenz-Wellenzahl k., betridgt in den Startrealisationen der Simulationen
kew, = 0.76 - kyy, wobei ky,y die Nyquist-Frequenz ist (Couchman, Dokumentation aus dem
Internet). Auf diese Art und Weise werden die kleinskaligen Fluktuationen unterdriickt,
die zu einem (verfriihten) Uberschneiden der Teilchentrajektorien fiihren.
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3.3 Integration der Bewegungsgleichungen

3.3.1 Mitbewegte Koordinaten

Die Gleichungen, welche die Trajektoren eines jeden Teilchens in der numerischen Simu-
lation beschreiben, lauten (vgl. G1.(3.3)):

427
t (3.12)

Ad = 4AxGp(F,t)

Da man es in der Kosmologie auf jedem Fall mit einem expandierenden Universum zu tun
hat, empfiehlt sich die Einfiihrung eines mitbewegten Koordinatensystem. Hierbei handelt
es sich nicht um eine Transformation auf ein Inertialsystem; allerdings beriicksichtigt man
auf diese Art und Weise die kosmische Expansion direkt in den Bewegungsgleichungen und
erhilt Losungen fiir die Teilchentrajektoren, die nur die gegenseitige Wechselwirkung der
Objekte untereinander beschreiben. Man erreicht das durch die folgende Transformation:

7(t) = a(t) - Z(t) . (3.13)

Hierbei ist 7(¢) die physikalische Koordinate und Z(¢) die mitbewegte. Der Expansionsfak-
tor a(t) beschreibt die Ausdehnung des Universums in Abhéngigkeit vom kosmologischen
Modell und 148t sich als Losung der Friedmann-Gleichungen bestimmen (vgl. Kapitel 2).

Die Berechnung der physikalischen Geschwindigkeit und Beschleunigung liefert somit:

dr : :
d_:; = a¥+a¥ = a(T+ HT)

. (3.14)
d—tz = ... = a(@+2HD)+az,

wobei die Definition des Hubble-Parameters H = a/a verwendet wurde.

Man kann nun klar zwischen der Pekuliarbewegung der Objekte (Upec = a) und dem
Hubble-Flufl (¥ = Had = HT), verursacht durch das Auseinanderdriften des Koordina-
tensystems, unterscheiden.

Verwendet man Gl.(3.13) unter Beriicksichtigung von Gl.(3.14) zusammen mit den Be-
wegungsgleichungen Gl1.(3.12), so erhélt man ein neues gekoppeltes System von Differen-
tialgleichungen fiir die Koordinaten #(t):
d*7 dz 1
SS A2 = V0,7 1)
a

A;@y = 4mG(p(7,t) — D)

Die Einfiihrung der mitbewegten Koordinaten hat somit zwei entscheidende Auswirkun-
gen: Zum einen enthalten die Bewegungsgleichungen nun einen Reibungsterm, der pro-
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portional zum Hubble-Parameter ist, und zum anderen eine konstante negative Massen-
dichte —p, die dafiir sorgt, dal ®, das Potential ist, welches lediglich fiir die Pekuliarbe-
wegungen der Teilchen verantwortlich ist.

Die Losung dieses gekoppelten Systems von Differentialgleichungen ist das zentrale Pro-
blem eines jeden kosmologischen N-Body-Codes, und einige Verfahren zur Bewiltigung
dieser Aufgabe sollen in den nun folgenden Abschnitten im Detail vorgestellt werden.

Der in dieser Arbeit verwendete AP3M-Code von Couchman (1991) ist in seiner ur-
spriinglichen, allgemein erhiltlichen Form (vgl. Couchman, Internet-Hinweis im Litera-
turverzeichnis) lediglich in der Lage, ein SCDM-Modell zu simulieren, da die Bewegungs-
gleichungen bei der Umrechnung auf mitbewegte Koordinaten explizit dem Verhalten
a(t) o /3 im Einstein-de-Sitter Universum angepaBt wurden (vgl. Anhang A). Die
durchgefiihrten Modifikationen werden im Anhang erldutert.

3.3.2 Direkte Summation (Particle-Particle, PP)

Wie schon im Abschnitt 3.1 erwahnt, ist die einfachste Methode zur Simulation ei-
nes Vielteilchensystems die direkte Summation der Teilchen-Teilchen-Wechselwirkungen
(vgl. GL.(3.3)). Die Kraft auf jedes einzelne Teilchen wird dabei wie folgt ermittelt:

PEdi (7 — )
vio LU o™i gy Tl 3.16
e T %; 7 — 7, (316)

Will man mit Hilfe dieser zeitaufwendigen Methode die Bahnen von Teilchen unter der ge-
genseitigen Wechselwirkung (in mitbewegten Koordinaten) nachsimulieren, so mufl man
beriicksichtigen, dafl die Kraft fiir extrem kleine Absténde gegen unendlich divergiert. In
Abschnitt 3.1 wurde ebenfalls auf einen moglichen Ausweg hingewiesen; man modifiziert
das Kraftgesetz, so daf§ die Singularitéit ausgeschlossen wird. Der in dieser Arbeit ver-
wendete N-Body-Code erzielt das auf die folgende Art und Weise: Jedes Teilchen wird
als eine ausgedehnte Ladungswolke aufgefaflt, deren Dichteverlauf einer sog. Ss-Sphiire
entspricht (Hockney & Eastwood 1988):

4
%(g—r> fir r <s/2
Sy:p(r)y=1{ T° (3.17)
0 sonst

Der Parameter s bestimmt hierbei den Rand der Wolke und charakterisiert die rdumliche
Auflésung der Simulation. Das modifizierte Kraftgesetz fiir gegenseitig wechselwirkende
So-Sphéren lautet nun:
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Abbildung 5: Verdeutlichung des modifizierten (erweichten) Kraftgesetzes bei der
direkten Teilchen-Teilchen-Wechselwirkung. Die Einheiten sind willkiirlich gewahlt.
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Dabei wurde die Abkiirzung £ = 2r/s verwendet.

Zur anschaulichen Verdeutlichung dieses ‘aufgeweichten’ Kraftgesetzes dient Abb.5. Hier
wird gezeigt, wie die gegenseitige Wechselwirkung fiir Absténde kleiner als das Softe-
ning s stetig (und differenzierbar) gegen Null strebt. Zum Vergleich ist das normale
1/r?-Gesetz mitgezeichnet, allerdings ein wenig nach oben verschoben, um eine bessere
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Vergleichsmoglichkeit zu bieten. Die Einheit der Kraft, sowie die Einheit fiir den Ab-
stand und das Softening sind willkiirlich gewihlt, da es in der Abbildung lediglich auf
das allgemeine Verhalten des Kraftgesetz ankommt.

3.3.3 Gitter-Methode (Particle-Mesh, PM)

Nun soll die am weitesten verbreitete Methode zur Bestimmung der gegenseitigen Wech-
selwirkung sehr vieler Teilchen vorgestellt werden. Wie schon im Unterabschnitt iiber
die rdumliche Auflésung numerischer Simulationen skizziert, basiert dieses Verfahren auf
der Losung der Poisson-Gleichung (in mitbewegten Koordinaten) auf einem Gitter. Die
einzelnen Schritte zur Bewéltigung dieses Unterfangens gestalten sich wie folgt:

e Zuweisung der Teilchen an ein diskretes Gitter liefert Dichtefeld p; ;

e Losung der Poisson-Gleichung auf dem Gitter:
FFT, .

(a) Fourier-Transformation des Dichtefeldes Piik —  Pijk
(b) Multiplikation mit Greenscher Funktion liefert Potential @, ;

A -1
(c) Fourier-Riicktransformation des Potentials D; ik RN D; ik

e Differentation des Potential liefert Kraft F; ;; auf dem Gitter

e Riickinterpolation der Kraft zu den Teilchenorten

Bei der Riickinterpolation der Kraft von den Gitterstiitzstellen zu den Teilchenorten
ist darauf zu achten, dafl das selbe Schema verwendet wird wie bei der Zuweisung der
Teilchen an das Gitter. Andernfalls ist eine Impulserhaltung des Systems nicht gewihr-
leistet (Hockney & Eastwood 1988). Das gebriuchliche Verfahren in dem von Couchman
entwickelten AP*M-Code entspricht der sog. Triangular-Shaped-Cloud (kurz: TSC) Me-
thode. Das Teilchen wird dabei in jeder Raumrichtung an drei (insgesamt also 27) Git-
terpunkte zugewiesen, jeweils mit einer dem Abstand zum Gitterpunkt umgekehrt pro-
portionalen Gewichtung.

Auf den ersten Blick mag diese Methode zeitaufwendig erscheinen, aber im Endeffekt
ist sie durch die Verwendung von Fast-Fourier-Transformationen erheblich schneller. Der
grofite Nachteil dieses Verfahrens ist die rdumliche Auflésung der Kraft; innerhalb einer
Gitterzelle iiben die Teilchen keine Kraft aufeinander aus, und erst ab Abstdnden von
wenigstens zwei Gitterzellen kann man sicher sein, das korrekte 1/r?-Kraftgesetz zu repro-
duzieren. Folglich neigt man dazu, feine Gitter zu verwenden, was dann natiirlich wieder
eine groflere Rechnerleistung erfordert und letztendlich auch zu lingeren Rechenzeiten
fiihrt.

In Abb.6 kann man das durch die Gittermethode hervorgerufene Kraftgesetz wieder mit
dem 1/r2-Gesetz vergleichen. Zu diesem Zweck wurde ein einzelnes Teilchen an ein Gitter
mit 1283 Stiitzstellen zugewiesen und das von diesem Teilchen erzeugte Gravitationsfeld
mittels der PM-Methode berechnet. Auf Kugelsphéren, deren Zentren mit dem Teilchen-
ort zusammenfallen, wurde dann die gegenseitige Wechselwirkung berechnet und iiber die
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Abbildung 6: Gravitationsfeld einer Punktmasse berechnet mittels Particle-Mesh
Verfahren.

gesamte Sphire gemittelt. Dabei wurde der Radius der Sphére kontinuierlich vergrofiert.
Das Ergebnis ist in Abb.6 bis zu Abstédnden von 50 Gitterstiitzstellen dargestellt. Fiir
Radien kleiner als ca. 2-3 Gitterzellen wird das Kraftfeld kiinstlich gegen Null gedriickt,
da sich in diesem Bereich die Kraft sowieso nicht mehr auflésen 148t; man erreicht das
durch eine optimierte Greenschen Funktion (Efstathiou et al. 1985, Hockney & Eastwood
1988). AuBlerdem ist dieses ‘Aufweichen’ der PM-Kraft fiir kleine Absténde ebenfalls not-
wendig fiir eine stetige Anpassung an den PP-Anteil, wie im nachfolgenden Abschnitt
verdeutlicht.

3.3.4 Adaptive PP-PM-Kombination (AP3M)

Die letzten beiden Abschnitte haben Mdoglichkeiten gezeigt, die Bewegung von Teilchen zu
beschreiben, die lediglich der gegenseitigen Wechselwirkung unterliegen. Beide Methoden
hatten ihre Vor- und Nachteile: die direkte Summation der Teilchen-Teilchen-Kréfte 148t
sich nur fiir eine geringe Anzahl von Teilchen realisieren, liefert aber eine hohe Genauigkeit
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der Ergebnisse, wohingegen die Gitter-Methode eine zu geringe Auflésung der Kraft nach
sich zieht, dafiir aber sehr wenig Rechenzeit im Vergleich zur PP-Methode beansprucht.
Es ist nun naheliegend, beide Methode miteinander zu vereinen.

P3M Methode

Den Einflufl weit entfernter Teilchen kann man ohne weitere Probleme und ohne Ver-
lust von Genauigkeit mittels PM-Verfahren beriicksichtigen. Die Wechselwirkung dicht
benachbarter Teilchen wird hingegen durch die PP-Methode bestimmt. Die einzigen Pro-
bleme bei diesem Verfahren sind:

e stetiges Verkniipfen beider Krifte

e Auffinden der nichsten Nachbarn eines jeden Teilchens.

Der erste Punkt 148t sich relativ einfach {iber ein Softening s, der PM-Kraft handha-
ben, welches schon in Abb.6 als Abknicken unterhalb von drei Gitterzellen zu erkennen
ist. Unterhalb von s,,,,, werden die PM- und PP-Kraft derart zusammengepafit, daf} die
Summe beider Kréfte das erforderliche Kraftgesetz liefert. Zur Veranschaulichung dient
Abb.7. Die Werte fiir die Softening-Parameter sind hierbei s = 0.1 (in dimensionslosen
Gittereinheiten) fiir das Ausblenden der PP-Kraft am kurzreichweitigen Ende (dieser
Wert bestimmt die allgemeine rdumliche Auflsung der Kraft) und s,, = 3 (ebenfalls
in Gittereinheiten) als Punkt, an dem PP- und PM-Kraft zusammengefiigt werden. Der
PM-Anteil wurde wieder experimentell auf einem Gitter mit 1283 Stiitzstellen bestimmt.
Die Summe beider Krifte ist als durchgezogene Linie gezeichnet, und zum Vergleich (ein
wenig nach oben verschoben) das 1/r%-Gesetz.

Der zweite Punkt betrifft das Auffinden von Nachbarn und 148t sich durch die Einfiihrung
einer ‘linked-list’ erheblich vereinfachen. Das Prinzip dieser Liste besteht darin, Teilchen
innerhalb eines neuen, mit dem Softening s, verkniipften Gitters vorzusortieren. Ist das
geschehen, mufl nur nach Nachbarteilchen 5 zum Teilchen 1

|7 =75 < e (3.19)
innerhalb der umliegenden Gitterzellen gesucht werden. Hierbei ist 7, der Grenzradius,
der sich aus dem PM-Softening wie folgt berechnet:

re > 0.75 Spp. (3.20)

Eine detaillierte Beschreibung des Zusammenhangs zwischen r, und dem Softening s,m
findet sich ebenfalls in der Monographie von Hockney & Eastwood (1988).

Die gesamte Simulationsbox wird somit zusétzlich in ein ‘chaining-mesh’ Gitter
Ls=1L/re (3.21)

unterteilt, wobei der Wert fiir L, selbstversténdlich in jeder Raumrichtung einen ganz-
zahligen Wert haben muf}. Alle Teilchen werden dann vor jedem Integrationsschritt in
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Abbildung 7: Gravitationsfeld einer Punktmasse zusammengesetzt aus einem PP-
Anteil fiir kleine Abstande und einem PM-Anteil fiir groBe Abstdande. Die Werte
der Softening-Parameter betragen s = 0.1 und s, = 3.

diesem Gitter lokalisiert und eine Liste (die oben erwiihnte ‘linked-list’) angefertigt, die
ein schnelles Aufrufen aller Teilchen in einer vorgegebenen chaining-mesh Zelle erlaubt.
Sucht man also die néichsten Nachbarn j eines Teilchen i, die bei der Berechnung des PP-
Anteils der Kraft eine Rolle spielen, ist nur noch ein Absuchen der chaining-mesh-Zelle,
in der sich Teilchen ¢ befindet, sowie der unmittelbar angrenzenden chaining-mesh-Zellen
notwendig.

Adaptive P>’M Methode

Im Laufe einer Simulation fangen die Teilchen auf Grund der attraktiven Wirkung der
Gravitation an zu ‘verklumpen’; es bilden sich Bereiche aus, in denen die Teilchen sich
hidufen, sowie Gebiete, aus denen die Teilchen abgezogen werden. Zu spéteren Zeiten
ballen sich somit die Teilchen in Gebieten, die jeweils nur von wenigen chaining-mesh
Zellen abgedeckt werden. Aus diesem Grund fingt der Code an, immer langsamer zu
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Abbildung 8: Schnitt der Dicke 154 'Mpc durch die Simulationsbox im ACDM-Modell.
Refinements sind blau markiert. Bei den roten Objekten handelt es sich um FOF-Gruppen.

rechnen, da jetzt auf einmal doch wieder die direkte Summation iiber viele Teilchen zu
erfolgen hat. Um genau das zu verhindern, plaziert der AP®*M-Code in Gebiete hoher
Dichte neue Gitter. Innerhalb des iiberdichten Bereichs wird ein verfeinertes Gitter (Re-
finement) verwendet, dessen Stiitzstellenanzahl durch die (lokale) Dichte in dem Bereich
bestimmt ist. Alle Teilchen in diesem verfeinerten Bereich werden von der PP-Summation
ausgeschlossen. Der Code berechnet den urspriinglichen PP-Anteil nun mittels eines neu-
en, eigenstindigen P3M-Durchlaufs, der lediglich auf das {iberdichte Gebiet beschriinkt
und isolierten Randbedingungen unterworfen ist. Das Kriterium fiir solch ein Refine-
ment ist durch die Anzahl der Teilchen in einer ‘chaining-mesh’ Zelle gegeben, welche
zu Beginn eines jeden Integrationsschritts (gleich nach dem Erstellen der ‘linked-list’)
iiberpriift wird. Bei der Simulation der hier vorgestellten kosmologischen Modelle wurde
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ein Schwellenwert von 50 Teilchen fiir das Refinement-Kriterium verwendet.

Das adaptive Verfeinern der Simulationsbox hat keinen Einflu auf die rdumliche
Auflésung oder gar die Massenauflosung der Simulation; es handelt sich lediglich um
ein Verfahren zur Verkiirzung der Rechenzeit. Rekursives Verfeinern, d.h. Verfeinern von
Gebieten innerhalb schon bestehender Refinements, ist selbstverstindlich erlaubt, und
bei den Simulationen wurde eine maximale Verschachtelung von vier Verfeinerungsebe-
nen erreicht. Zur Verdeutlichung ist in Abb.8 ein Schnitt der Dicke 15h 'Mpc durch
die Simulation des ACDM-Modells aus Tabelle 1 gezeigt. Die Bereiche, die von der nor-
malen PP-Summation ausgeschlossen wurden, sind mit blauen Quadraten markiert (Re-
finements). In der Abbildung wird nun die Verschachtelung von verfeinerten Regionen
deutlich sichtbar. Bei den rot markierten Objekten handelt es sich um Galaxienhaufen,
die mit dem ‘Friends-Of-Friends’-Verfahren identifiziert worden sind, auf das im nun fol-
genden Abschnitt ndher eingegangen wird.

3.4 Identifikation von Teilchengruppen

Eines der grundlegendsten Probleme bei der Analyse von numerischen Simulationen ist
die Identifikation von (zusammengehorigen) Teilchengruppen. Da die kontinuierlich ver-
teilte Materie des Universums durch diskrete Massenpunkte (ein einzelner dieser Punkte
wiegt in den vorliegenden Simulationen anndhernd so viel wie eine gesamte Galaxie)
wiedergegeben wird, ist es zu jedem Zeitpunkt, vor allem aber in der Endphase der Si-
mulation, von entscheidender Bedeutung, physikalisch gebundene Systeme zu identifizie-
ren, die man dann mit beobachtbaren Objekten wie z.B. Galaxienhaufen in Verbindung
bringen kann. Zu diesem Zweck wurden unterschiedlichste Verfahren wie z.B. die Friends-
Of-Friends (FOF) Analyse (Davis et al. 1985) oder aber die Spherical-Overdensity (SO)
Methode (Lacey & Cole 1994) entwickelt, die sich in ihren Ergebnissen in erster Linie nur
fiir massearme Gruppen bzw. Gruppen, die nur aus wenigen Teilchen bestehen, unter-
scheiden; die Eigenschaften der groflen Haufen sind so gut wie ununterscheidbar. An dieser
Stelle sollen diese beiden Gruppenidentifikations-Algorithmen vorgestellt werden sowie —
der Vollsténdigkeit halber — einige andere Methoden (z.B. DENMAX (Gelb & Bertschin-
ger 1994), hierarchisches FOF (Klypin et al. 1997)).

3.4.1 Friends-Of-Friends Analyse (FOF)
Bei dem Friends-Of-Friends Verfahren werden benachbarte Teilchen zu einer Gruppe

zusammengefaflt, wobei der Abstand r; eines jeden Teilchens zum néchsten Nachbarn
einen bestimmten Wert nicht iiberschreiten darf:

Dieser Abstand wird normalerweise in der dimensionslosen Gréfe [, der Linking-Linge
angegeben, und 7 ist der mittlere Teilchenabstand, der sich wie folgt berechnet:
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W=

T=7 (3.23)
Bei dieser Art und Weise der Identifikation von Teilchengruppen wird keine Geometrie
der resultierenden Objekte bevorzugt. Die Galaxienhaufen sind einzig und allein durch
die Positionen der sie bildenden Teilchen bestimmt.

Anschaulich 148t sich die Methode so verstehen, dafl um jedes einzelne Teilchen eine
Sphére mit dem Radius r; gelegt wird. Falls zwei Sphéren iiberlappen, so werden die
beiden korrespondierenden Teilchen zu einer ‘Gruppe’ verbunden. Falls eines dieser beiden
Teilchen zusétzlich mit einem weiteren verbunden ist, so werden alle drei Teilchen zu
einer Gruppe zusammengefaflt. Dieser Vorgang wiederholt sich so lange, bis zu keinem
der schon gruppierten Teilchen noch ein weiterer — nicht schon beriicksichtigter — Nachbar
gefunden werden kann, der ebenfalls das Kriterium (3.22) erfiillt.

Abbildung 9: Veranschaulichung des Prinzips der Friends-Of-Friends ldentifikation
von Teilchengruppen.

Dieses Schema ist in Abb.9 an Hand einer Skizze in der Ebene verdeutlicht. Die maximale
Liange einer Verbindungslinie betrigt in diesem Bild 7. Die Definition von Galaxienhau-
fen {iber G1.(3.22) impliziert, daf zwei Haufen eventuell durch eine Briicke bestehend aus
wenigen Teilchen verbunden werden konnen und somit in der Liste der Teilchengruppen
als ein einziges Objekt in Erscheinung treten. Dieses Problem ist im rechten Teil des
Bildes skizziert.

Man kann das FOF-Verfahren nicht nur zur Identifikation von Teilchengruppen verwen-
den; es 148t sich ebenso als eigenstindige Statistik zur quantitativen Analyse von numeri-
schen Simulationen und Beobachtungskatalogen heranziehen (Einasto et al. 1984). W&hlt
man z.B. den Wert fiir [/ sehr klein, so wird man keine Teilchengruppen ausmachen, da je-
des Teilchen fiir sich isoliert bleibt. Bei einer zu grolen Wahl fiir die Linking-Lé&nge erhilt
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Tabelle 2: Dichtekontraste 1y (€2, A\o) nach Kitayama & Suto (1996) und die entsprechen-
den Linking-Langen /.

‘ Simulation H O ‘ Il ‘
SCDM 178 0.20
ACDM 334 0.16
OCDM1 402 0.15
OCDM2 278 0.17

man lediglich ein einziges Objekt: alle Teilchen werden zu einer Gruppe zusammengefaft.
Man kann also sagen, daf die Anzahl der identifizierten Objekt von N (im Fall sehr klei-
ner [[) bis zu 1 hin abfillt, wenn [l sukzessiv vergrofiert wird. Eine besondere Bedeutung
ist dabei dem Wert [l. zugeschrieben, fiir den in der Simulation ein Objekt gefunden
wird, welches von einer Kante der Box bis zur gegeniiberliegen reicht; man nennt dieses
Ereignis ‘Perkolation””. Aus diesem Grund wird das FOF-Verfahren manchmal auch als
Perkolations-Analyse bezeichnet.

Zur Identifikation von (gebunden) Teilchengruppen verwendet man typischerweise einen
Wert von [l ~ 0.2 fiir die Linking-Lénge, was sich wie folgt begriindet: Der Dichtekontrast
dru = (p — p)/P eines virialisierten Objekts nach einem sphérisch-symmetrischen Top-
Hat-Kollaps in einem Einstein-de-Sitter Universum betrégt oy =~ 178 (vgl. Anhang A.4).
Unter der Annahme eines isothermen Dichteprofils p(r) oc 1/r? korrespondiert dieser
Wert mit einer Linking-Lénge von Il = 0.2 (Frenk et al. 1988, Lacey & Cole 1994). Um
Werte fiir andere kosmologische Modelle zu erhalten, wurden mittels der im Anhang A.4
abgeleiteten Formeln aus die Dichtekontraste o1y (20, Ag) gebundener Objekte nach einem
Sphérischen-Top-Hat-Kollaps in beliebigen Weltmodellen berechnet, und anschlielend die
Beziehung

178 1/3
(o =02 | ——mM8M8M8MM — 3.24
(Orn) <6TH(QO, QA,O)> (3.24)

zur Bestimmung einer entsprechenden Linking-Linge verwendet. In Tabelle 2 sind fiir
die numerischen Simulationen aus Tabelle 1 die verwendeten Linking-Léngen I/ und die
zugehorigen Dichtekontraste ot (€20, 24,0) angegeben.

3.4.2 Andere Algorithmen

Neben der sehr einfach zu programmierenden FOF-Methode existieren noch weitere, aus-
gefeilterte Verfahren zum Auffinden von gebundenen Objekten in numerischen Simulatio-
nen. In diesem Abschnitt sollen noch zwei davon im Detail vorgestellt werden; bei allen
anderen handelt es sich in erster Linie um Kombinationen bzw. Abwandlungen. Alle Al-
gorithmen haben lediglich das Ziel, in einer numerischen Simulation nach (physikalisch)
gebundenen Objekten zu suchen, und sie unterscheiden sich in erster Linie von der im

%engl. to percolate durchtropfen
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letzten Abschnitt vorgestellten FOF-Methode dadurch, daf§ sie nicht nur die Teilchenpo-
sitionen, sondern ebenfalls die Dichte bzw. dynamische Aspekte mit ins Spiel bringen.

Spherical-Overdensity Bei der Spherical-Overdensity-Methode (Lacey & Cole 1994)
geht man davon aus, daf} es sich bei den gesuchten Gruppen um sphérisch-symmetrische
Objekte handelt, und richtet seine Suche speziell darauf aus. Dieses Verfahren verhin-
dert zwar u.a. das ‘Zusammenlinken’ zweier Gruppen, wie es bei dem FOF-Verfahren
vorkommen kann, allerdings legt man sich auch auf eine vorgegebene Geometrie der Teil-
chengruppe fest.

Zuerst wird bei diesem Algorithmus die Dichte an jedem einzelnen Teilchenort bestimmt.
Dies kann entweder mit Hilfe eines Gitters und anschlieBender Riickinterpolation zu den
Teilchenorten geschehen (vgl. PM-Rechnung, Abschnitt 3.3.3), oder aber man verschafft
sich die Dichte, indem man vom Teilchenort ausgehend die Dichte in einer Sphére von
angemessener Grofle bestimmt. Anschliefend werden die Teilchen entsprechend kleiner
werdender Dichte sortiert. Die Position des ‘dichtesten’ Teilchens dient als Mittelpunkt
fiir eine Kugelsphire mit einem festen Radius R. Man vergleicht nun die Dichte pg, gemit-
telt iiber diese Sphére, mit einem vorher festgesetzten Schwellenwert kp (rk ~ 180 liefert
in einem Einstein-de-Sitter Universum gravitativ gebundene Systeme). Ist die Dichte pg
grofler als dieser Wert, dann wird der Radius vergroflert und die Dichte pr erneut berech-
net. Diese Prozedur wiederholt sich so lange, bis der Dichtewert unter den Schwellenwert
kp fillt. Dann berechnet man den Massenschwerpunkt aller Teilchen innerhalb der letzten
Sphére und benutzt ihn als neuen Ausgangspunkt fiir eine weitere Iteration mit sukzessiv
grofler werdenden Sphéren. Das Verfahren stoppt, wenn der Massenschwerpunkt gegen
einen festen, nicht weiter verdnderlichen Wert konvergiert. Jetzt werden alle Teilchen in-
nerhalb der Sphire von der Liste mit den Dichtewerten entfernt und man startet einen
neuen Durchlauf mit dem nun dichtesten Teilchen. Das Verfahren endet, sobald keine
Teilchen mehr in der Liste enthalten sind.

Genau wie bei der FOF-Analyse ist dieses Verfahren durch einen einzigen Parameter cha-
rakterisiert, den Schwellenwert k. Er gibt, ebenso wie die Linking-Lénge [l, die Grenze
der Dichte im Randbereich der identifizierten Objekte an. Wie schon eingangs erwihnt,
unterscheiden sich die FOF-Objekte jedoch im Endresultat von den SO-Gruppen nur sehr
wenig; beide Verfahren finden an den gleichen Positionen Objekte von annihnernd der-
selben Masse und denselben physikalischen Eigenschaften (Cole & Lacey 1996, Eke et al.
1996a).

DENMAX Das DENMAX-Verfahren (Gelb & Bertschinger 1994) verwendet als Aus-
gangspunkt nicht die Dichte an den Teilchenorten, sondern das auf einem Gitter geglittete
Dichtefeld. Dieses Dichtefeld dient als Potential, in dem sich die Teilchen bewegen:

dr 4
o Vo, mitd, = 2

3.25
dr P ( )

Die Zeitvariable 7 ist lediglich als Integrationsvariable zu verstehen und steht in keinem
Zusammenhang zu der ‘wahren’ Zeit ¢.
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Nach einer angemessen Zahl von Integrationsschritten sammeln sich die Teilchen in den
Potentialmulden, die in diesem Fall den Dichtemaxima entsprechen. Nun werden die
Indizes der jeweiligen Teilchen an den einzelnen Dichtemaxima gespeichert. Die gesuchten
Teilchengruppen ergeben sich aus den urspriinglichen Positionen dieser Teilchen. Um
sicher zu sein, nur die gravitativ gebundenen Teilchen im Haufen zu haben, wird zusétzlich
noch jedes Teilchen 7 einem Energie-Kriterium unterworfen: Die Gesamtenergie

1 Nhalo
Ei = §m|17l — ﬁha,lo| + Z (I)(Tij) (326)
i#]

wird berechnet, und falls E; > 0 gilt, so wird das Teilchen aus dem Halo entfernt. Die
GroBe Thalo ist hierbei die Geschwindigkeit des Masenschwerpunkts und ®(r) das Poten-
tial, in dem sich die Teilchen befinden. Nach dem Uberpﬁfen aller Teilchen muf} .,
neuberechnet und die Prozedur so lange wiederholt werden, bis kein Teilchen mehr als
ungebunden identifiziert wird.

Dieses Verfahren ist sehr genau, und es geht ebenso wie die FOF-Methode nicht von einer
spezifischen Geometrie der Teilchengruppen aus. Allerdings ist es sehr zeitaufwendig in
der Anwendung.

Verbesserungen und Kombinationen Eine mogliche Verbesserung des Standard-FOF-
Verfahrens kann man z.B. dadurch erzielen, dafl man nicht nur eine Linking-Lénge ver-
wendet. Die hierarchische Friends-Of-Friends Methode (Klypin et al. 1997) bedient sich
der Léngen: Il, 11/2, Il/4 und [1/8. Mit den so erzielten Ergebnissen 148t sich nun direkt
verfolgen, ob eine Teilchengruppe zu hoheren Uberdichten hin in ein (oder mehr) Objekte
zerfiillt, oder aber ob es sich wirklich um ein einzelnes Objekt handelt. Ebenso 148t sich
die Linking-Lénge variabel (und der lokalen Dichte angepaft) variieren (Adaptive FOF,
van Kampen 1995). Ebenso kann man die Ergbenisse der FOF-Analyse, gewonnen mit
einer relativ kleinen Linking-Linge (z.B. [l = 0.1), als Startobjekte fiir die Spherical-
Overdensity-Methode verwenden (Croft & Efstathiou 1994).

3.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden die kosmologischen Modelle vorgestellt, welche die Grundlage
fiir die Auswertung in den Kapitel 5 und 6 bilden. Es handelt sich hierbei um ein Standard
CDM Modell, das als Referenz bzw. Vergleich zu realistischeren Varianten verwendet wur-
de, sowie um ein weiteres Modell mit ebenfalls euklidscher Geometrie, das allerdings einen
Dichteparameter 2y < 1, dafiir aber eine kosmologische Konstante \y = 1 — €0y aufweist.
Zusétzlich zu diesen beiden geometrisch flachen wurden noch zwei offene Modelle mit
den Dichteparametern y = 0.3 und Qg = 0.5 gerechnet. Alle Modelle sind an Hand der
vierjahrigen Messung der Temperaturfluktuationen in der kosmischen Hintergrundstrah-
lung durch den COBE-Satelliten normiert. Die Eingangs-Powerspektren wurden dazu
mit Hilfe des Programm-Paketes CMBFAST von Seljak & Zaldarriaga (1996) berechnet.
Die Boxgréfle wurde auf 400 Mpc festgesetzt, so dafl sich die derzeit grofiten Strukturen
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(~ 100 h~'Mpc) ebenfalls in den Simulationen widerspiegeln kénnen. Fiir alle Simu-
lationen wurden 1283 Teilchen verwendet, deren gegenseitige Wechselwirkung ab einer
Rotverschiebung von z = 25 mit Hilfe einer abgewandelten Version des frei verfiigha-
ren AP*M-Codes von Couchman (1991) in 500 Integrationsschritten bis zum heutigen
Zeitpunkt z = 0 simuliert wurde.

Das Verfahren zur Bestimmung der Wechselwirkung eines Vielteilchensystems wurde da-
zu an Hand des verwendeten AP3M-Code im Detail erliutert. Fiir die Bestimmung der
anfinglichen Verteilung von Teilchenkoordinaten und -geschwindigkeiten wurde die Re-
prasentation der anfinglichen Dichtefluktuationen auf einer Glass-Verteilung benutzt. Die
Integration der Newtonschen Bewegungsgleichungen erfolgt in mitbewegten Koordinaten,
die in Abschnitt 3.3 ausfiihrlich vorgestellt wurden. Auf diese Art und Weise beschriankt
man sich bei der Losung lediglich auf die gegenseitige Wechselwirkung und eleminiert
das Auseinanderdriften des Koordinatensystems aus den Teilchentrajektoren, verursacht
durch die Expansion des Universums. Da man sehr enge Stéf8e zwischen Teilchen in den
Simulationen vermeiden muf}, wurde das Prinzip des Softenings bei sowohl der direkten
Teilchen-Teilchen-Wechselwirkung (S,-Sphéren), als auch bei Gitterverfahren erldutert.
PP- und PM-Kraft miissen zur Bestimmung der korrekten Wechselwirkung zweier Teil-
chen aufeinander so aneinandergepafit werden, daf das 1/r?-Gesetz reproduziert wird.
Abschlielend wurde eine Methode aufgezeigt, mit der sich unter Verwendung von neuen,
verfeinerten Gittern, die Rechenzeit verkiirzen 143t.

Der letzte Abschnitt dieses Kapitels befafite sich dann mit der Identifikation von Teilchen-
gruppen in den numerischen Simulationen. Das Friends-Of-Friends-Verfahren, welchem
die in Kapitel 4, Kapitel 5 und Kapitel 6 verwendeten Galaxienhaufen zu Grunde lie-
gen, wurde ausfiihrlich vorgestellt und mit anderen Algorithmen, wie z.B. der Spherical-
Overdensity-Methode verglichen.
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AUFLOSUNGSEFFEKTE IN NUMERISCHEN SIMULATIONEN
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Kapitel 4

Auflosungseffekte in Numerischen
Simulationen

In kosmologischen Simulationen wird die kontinuierliche Verteilung der Dunklen Materie
durch diskrete Massenpunkte approximiert (vgl. Kapitel 3). Dadurch kann es zwangsléufig
zu numerischen Effekten kommen, die einen entscheidenden Einfluff auf die Qualitéit der
Simulation haben. Da unterschiedliche N-Body-Codes auch unterschiedliche Verfahren
zur Bestimmung der gegenseitigen Wechselwirkung verwenden, stellt sich die Frage, ob
die Ergebnisse untereinander vergleichbar sind. Zu diesem Zweck wurden zwei verschiede-
ne Codes zur Entwicklung identischer Startverteilungen herangezogen und die Endergeb-
nisse miteinander verglichen. Hierbei handelt es sich zum einen um den Code, der auch
zur Simulation der in Kapitel 5 und Kapitel 6 analysierten Modelle verwendet und in Ka-
pitel 3 ausfiihrlich beschreiben wurde (AP>M-Code, Couchman 1991), und zum anderen
um einen adaptiven PM-Code, der eine Verbesserung der rdumlichen Auflésung durch
das Plazieren von neuen, verfeinerten Gittern in iiberdichten Regionen erreicht (Kravt-
sov et al. 1997). Der AP3M-Code kann ebenfalls als herkmmlicher PM-Code verwendet
werden, was eine weitere, dritte Vergleichsmoglichkeit bereitstellt. Zusétzlich wurden in
den einzelnen Durchldufen Parameter wie z.B. die rdumliche Auflésung und die Anzahl
der Integrationsschritte variiert. Melott et al. (1997) behaupten, daf§ den Ergebnissen fiir
Absténde kleiner als der mittlere Teilchenabstand keine physikalische Bedeutung zuge-
schrieben werden kann. Wie schon in Kapitel 3 erwidhnt, mufl zur Vermeidung von Singu-
laritéiten bei der Berechnung der gegenseitigen Wechselwirkung mittels direkter Summati-
on (vgl. Abschnitt 3.3.2) ein Softening eingefiihrt werden, welches die minimale rdumliche
Auflésung definiert. In diesem Kapitel wird u.a. gezeigt, dal die Ergebnisse auf Skalen
zwischen dem Softening und dem mittleren Teilchenabstand sowohl verl&filich als auch fiir
verschiedene N-Body-Codes untereinander vergleichbar sind. Trotzdem beobachtet man
beim AP3M-Verfahren, daf§ es auf Grund der direkten Teilchen-Teilchen-Wechselwirkung
zu unphysikalischen Stofen und somit einer Verletzung des approximierten Fliissigkeits-
bildes kommt, falls ein ‘Gleichgewicht’ zwischen Integrationsschrittweite und Softening
nicht erfiillt ist.
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4.1 Die Simulationen

4.1.1 Der Adaptive Refinement-Tree-Code (ART)

Der ART-Code (Kravtsov et al. 1997) zeichnet sich dadurch aus, dafl er das zeitlich
effektive PM-Verfahren zur Berechnung der gegenseitigen Wechselwirkung mit einem Al-
gorithmus verbindet, der eine Erhhung der Kraftauflésung in dichten Gebieten gewihr-
leistet. Das geschieht durch die Einfiihrung von Refinements, wie sie in dhnlicher Form
auch schon in Abschnitt 3.3.4 vorgestellt worden sind. Allerdings dienen jetzt die Verfei-
nerungen nicht der Verkiirzung der Rechenzeit, sondern der Verbesserung der rdumlichen
Auflésung der Kraft in diesen Bereichen; das anfingliche PM-Gitter legt somit lediglich
die minimale Auflésung fest. Das Kriterium zum Plazieren eines Refinement wird fiir jede
Gitterzelle einzeln gepriift, was impliziert, dafl die verfeinerten Regionen nicht zwingend
eine rechteckige Gestalt aufweisen miissen. Diese Methode garantiert somit, dafl ledig-
lich die ‘interessanten’ Bereiche der Simulationsbox besser aufgelost werden bzw. nur die
Regionen hoher Dichte verfeinert werden. Dies ist gerade bei der Anwendung auf kos-
mologische Modelle angemessen, in denen sich Filamente bzw. grofirdumige Strukturen
ausbilden. Zusétzlich wird beim ART-Code darauf geachtet, dafl nach jedem Schritt das
Refinement an die neue Verteilung der Teilchen angepafit wird, was einer kompletten
Neuberechnung der Verfeinerung selbstversténdlich vorzuziehen ist. Das Kriterium zum
Verfeinern einer Gitterzelle ist nun dadurch festgelegt, dafi die Dichte (in dieser Zelle) den
Wert n = 5 nicht {iberschreiten darf. Dazu werden die Teilchen mittels eines Cloud-In-
Cell-Verfahrens (CIC) an das Gitter zugewiesen, was einer ‘Verschmierung’ eines jeden
Teilchens an die néchsten acht Gitterstiitzstellen gleichkommt. Ist die Dichte grofler als
der voreingestellte Grenzwert n = 5, dann wird die Zelle in acht gleichgrofle Unterzellen
aufgeteilt. Falls eine dieser Unterzellen immer noch einen zu hohen Wert fiir die Dichte
aufweist, wird diese Unterzelle ebenfalls in acht neue Zellen unterteilt usw.

Die Losung der Poisson-Gleichung erfolgt nun zuerst auf dem gesamten (Basis-)Gitter
der obersten Ebene der Hierarchie der Verfeinerungen. Die Refinements werden dann
sukzessiv abgearbeitet, wobei die Integration der Poisson-Gleichung der Losung eines
Dirichlet-Randwertproblems entspricht, bei dem die Randbedingungen aus der schon
existieren Losung des jeweils iibergeordneten Gitters ermittelt werden. Es findet keine
direkte Teilchen-Teilchen-Summation statt, so dafl die Auflésung auf jeder Refinement-
ebene nicht besser als zwei Gitterzellen sein kann. Allerdings wird durch die Hierarchie
der Refinements und das Kriterium zum Plazieren der Verfeinerung gewihrleistet, dafl
pro Gitterzelle (im Falle einer CIC-Zuweisung der Teilchen an das Gitter) in etwa ein
Teilchen enthalten ist. Die fiir dieses Kapitel verwendete Version des ART-Codes un-
terscheidet sich dabei von der urspriinglichen, da zusétzlich zur Verfeinerung der Gitter
auch noch die Schrittweite an das jeweilige Refinement angepafit wird. Bei der Erzeugung
einer neuen Verfeinerungsebene wird die neue Schrittweite auf die Hélfte des Wertes der
iibergeordneten Ebene gesetzt. Der Code verwendet dabei den Expansionsfaktor a als
Integrationsvariable, so daf§ die sich die Schrittweite der n.Ebene als Aa, = Aag/2"
schreiben 1&8t. Die Anzahl der verwendeten Integrationsschritte (vgl. Tabelle 3) basiert
dabei auf einer Konvergenzstudie, die so konzipiert wurde, dafl sich ein Einzelteilchen
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in einem einzigen Integrationsschritt nie weiter als eine halbe Gitterzelle bewegen kann
(Kravtsov et al. 1998).

4.1.2 Der AP?M-Code

Die genaue Beschreibung des AP3M-Codes findet sich in Kapitel 3 und soll an dieser
Stelle nicht wiederholt werden. Allerdings ist es notwendig, auf die Unterschiede zum
ART-Code hinzuweisen, da in diesem Kapitel gerade die Einfliisse verschiedener Integra-
tionsverfahren auf die Endergebnisse iiberpriift werden sollen.

Neben der Tatsache, daf§ die Bewegungsgleichungen (vgl. G1.(3.15), S.28) beim AP3M-
Code durch eine Kombination von direkter Summation und Gitterverfahren (im Vergleich
zu einer reinen Gittermethode beim ART-Code) gel6st werden, unterscheiden sich die
beiden Codes auch in der Form der Bewegungsgleichungen selbst. Der AP3*M-Code beruht
auf Differentialgleichungen mit p = a*? als Zeitvariable (vgl. Anhang B), wohingegen
beim ART-Code der Expansionsfaktor a zur Integration benutzt wird. Beim AP*M-Code
werden zwar auch Refinements verwendet, in erster Linie aber nur um die Rechenzeit zu
verkiirzen. Die insgesamt erzielte Kraftauflosung ist lediglich an die Berechnung des PP-
Anteils der Kraft gekoppelt, was zu Effekten fiihren kann, die Einflufl auf die Ergebnisse
haben (vgl. Abb.12) und im folgenden genauer spezifiziert werden.

4.1.3 Die Parameter

Obwohl der Vergleich der beiden Codes unabhiingig vom kosmologischen Modell erfol-
gen kann, wurde doch ein Standard CDM-Modell als Grundlage fiir die Simulationen
herangezogen. Es handelt sich dabei um ein COBE-normiertes Modell in einer Box der
Kantenliinge 15 h~'Mpc und 642 Teilchen auf einem (Grund-)Gitter mit 1283 Stiitzstellen.
Die Simulationen wurden alle mit ¢dentischen Anfangsverteilungen bei einer Rotverschie-
bung z = 87 gestartet. Die Masse eines Teilchen betriigt somit m, = 3.6 - 10°h~" My,
(vgl. GL.(3.2), S.23). Die verschiedenen Durchléufe der Simulationen unterscheiden sich
nun sowohl in der Kraftauflosung, als auch in der Anzahl der verwendeten Integrations-
schritte; die beiden ART-Simulationen allerdings nur in der Schrittweite. Um eine weitere
Vergleichsmoglichkeit zu erhalten, wurde der AP3M-Code ebenfalls als PM-Code verwen-
det, indem sowohl der adaptive als auch der PP-Teil abgeschaltet wurden. Die Parameter
der insgesamt neun Simulationen sind in Tabelle 3 zusammengefat. Der dynamische
Bereich berechnet sich dabei wie folgt:

Boxgréfle  Gitterstiitzstellen

dyn. Bereich = (4.1)

Kraftauflosung Softening
und ist ein effektives Maf} fiir die Auflosung der Kraft in den Simulationen. Die An-
zahl der Integrationsschritte beim ART-Code bezieht sich auf die Schrittweite ag, die
auf dem Grund-Gitter mit 1283 Stiitzstellen verwendet wurde. Die Parameter wurden
so gewihlt, dafl zum einen Simulationen mit derselben Kraftauflosung, aber einer unter-
schiedlichen Anzahl von Integrationsschritten verglichen werden kénnen (z.B. AP*M1 mit
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Tabelle 3: Parameter der Vergleichssimulationen. Das Softening (vgl. Abschnitt 3.1) ist zum
einen in Gittereinheiten und in A 'kpc (in Klammern) angeben.

Simulation Softening dyn. Bereich | Integr.-Schritte
AP3M5 0.06 (7.0) 2133 8000
AP3M1 0.03 (3.5) 4267 8000
AP3M4 0.03 (3.5) 4267 2000
AP3M2 0.02 (2.3) 6400 6000
AP3M3 0.015 (1.8) 8544 6000
ART1 0.03125 (3.7) 4096 660
ART?2 0.03125 (3.7) 4096 330
PM1 — (234) 128 6000
PM2 — (234) 128 1500

AP3M4), zum anderen aber auch Durchliufe mit gleicher Schrittweite und unterschied-
licher Kraftauflosung (z.B. AP*M1 mit AP?M5). AuBlerdem sollen die Ergebnisse der
beiden Codes AP3M und ART untereinander verglichen und quantitative Unterschiede
herausgearbeitet werden, die durch unterschiedliche Integrationsverfahren bei der Losung
der Bewegungsgleichungen entstehen kénnen. Es mufl dabei unbedingt bedacht werden,
daf} das (simulierte) Kraftgesetz ebenfalls vom verwendeten Code abhiingt. In den AP3M-
Durchliufen werden die Teilchen als eine Sy-Sphére angesehen (vgl. Abschnitt 3.3.2),
wohingegen im ART-Code das Kraftgesetz eine andere Gestalt hat: Die Auflésung im
ART-Code betrigt in jedem Fall immer zwei Gitterstiitzstellen, da die Berechnung der
gegenseitigen Wechselwirkung auf der PM-Methode beruht. Aus diesem Grund werden
die Simulationen AP*M5 und ART1 bevorzugt miteinander verglichen, da die effektive
Kraftauflssung der ART1-Simulation dem Softening im AP3*M5-Durchlauf entspricht.

Die detaillierten Unterschiede zwischen den einzelnen Vergleichssimulationen sollen jetzt
an Hand von einigen statistischen Auswerteverfahren sowohl in der Verteilung der Teil-
chen an sich, als auch durch Abweichungen bei den physikalischen Eigenschaften von
FOF-Haufen, die als Halos die Entstehung von Galaxien in den numerischen Simulatio-
nen markieren kéonnen, untersucht werden.

4.2 Eigenschaften der Teilchenverteilung

Visualisierung der Verteilung

Als erstes empfiehlt es sich, einen Blick auf die Verteilung der Teilchen in der gesamten
Simulationsbox zu werfen, um einen visuellen Eindruck von Unterschieden bzw. Ahn-
lichkeiten zu erhalten. In Abb.10 findet sich ein Schnitt der Dicke 3 A~ *Mpc durch die
Simulation des ART1-, AP3M5-, und PM1-Durchlaufs; der in der oberen Reihe markier-
te Bereich ist dabei in der unteren Reihe vergroflert dargestellt. Man erkennt an Hand
dieser Abbildung, daf} alle Simulationen dieselbe globale Verteilung der Teilchen aufwei-
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sen, jedoch wird auch die schlechte Auflésung des PM-Verfahrens deutlich. Die beiden
hochauflésenden Codes liefern hingegen Ergebnisse, die auf den ersten Blick nur schwer
zu unterscheiden sind. Die Strukturen in den {iberdichten Gebieten stimmen sehr gut
iiberein, auch wenn die Zentren der Teilchengruppen auf Grund der unterschiedlichen
Integrationsroutinen ein wenig versetzt erscheinen. Vergleicht man dieses Bild jedoch mit
der Abbildung in Suisalu & Saar (1995b) (Abb.1 und Abb.2 in der Versffentlichung), so
erkennt man, daf} die hier vorgestellten Vergleichssimulationen erheblich besser iiberein-
stimmen, als es deren Rechnungen nahelegen. Suisalu & Saar schreiben die Unterschiede
in den Koordinaten direkten Teilchen-Teilchen-Stéf8en zu, ohne das jedoch detailliert zu
begriinden. Sie argumentieren lediglich, dafl diese ‘Streuung’ entweder durch Kollisionen
oder durch Einfliisse des mittleren Gravitationsfeldes verursacht wird.
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Abbildung 10: Schnitt der Dicke 35~ 'Mpc (obere Reihe) durch die ART1-, AP*M5- und
PM1-Simulation. In der unteren Reihe findet man die AusschnittsvergroBerung des markierten
Bereichs.
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Kreuz-Korrelationskoeffizient

Der etwa von Coles (1993) in kosmologischen Strukturbildungsmodellen verwendete
Dichte-Korrelationskoeffizient

o < 5152 >
B 0102

K (4.2)

wurde urspriinglich zur Quantifizierung von Unterschieden in verschiedenen kosmologi-
schen Modellen verwendet. Hierbei ist §; die Dichte in der einen Simulation und o die
entsprechende Dichte in der anderen Simulation; die Mittelung erfolgt iiber das gesam-
te Dichtefeld, wobei o7 und oy die Varianzen sind. An dieser Stelle soll er jedoch zur
Unterscheidung der Simulationen nach Tabelle 3, die auf ein und derselben Startvertei-
lung beruhen, herangezogen werden (Splinter et al. 1998). Die Dichte wird zu diesem
Zweck auf Gittern mit sukzessiv vergréflerter Anzahl der Stiitzstellen berechnet, was ei-
ner Analyse des Dichtefelds mit verschiedenen Gléattungsskalen gleichkommt. In Tabelle 4
sind die Werte des Kreuz-Korrelationskoeffizienten (4.2) aufgelistet, wobei in den ersten
drei Zeilen Simulationen verglichen werden, die sich lediglich in der Anzahl der Inte-
grationsschritte unterscheiden. In den folgenden drei Zeilen liegen Unterschiede in der
Kraftauflosung vor, und in den letzten vier Zeilen werden dann die Codes untereinander
verglichen.

Allgemein beobachtet man, daB die Verfeinerung des Gitters zu immer schlechteren Uber-
einstimmungen der Simulationen fiihrt; man untersucht in diesem Fall Gebiete sehr hoher
Dichte, in denen die Trajektoren der einzelnen Teilchen in unterschiedlichen Durchldufen
sicherlich voneinander abweichen (vgl. Abb.10). Die Verwendung eines Gitters mit z.B.
400? Stiitzstellen entspricht dabei einer Glittungsskala von 37.5 h~'kpc. Somit ist es nicht
verwunderlich, dafy der Wert fiir K in diesem Fall, unabhéngig von den verglichenen Simu-
lationen, sehr gering ist, da auf Grund der unterschiedlichen Integrationsverfahren davon
ausgegangen werden kann, Abweichungen in den einzelnen Trajektoren zu finden. Ver-
wendet man jedoch ein recht grobes Gitter, so werden diese Unterschiede ‘ausgeglittet’,
und man beobachtet eine sehr gute Ubereinstimmung.

Der Vergleich von Simulationen mit unterschiedlichen Integrationsschritten zeigt, dafl
selbst die Vergroflerung der Schrittweite um einen Faktor 4 so gut wie keinen Einflufl
auf den Kreuz-Korrelationskoeffizienten hat; der Wert fiir K fillt lediglich auf K = 0.87
bzw. K = 0.72 im Fall der ART-Durchldufe. Dies 148t sich darauf zuriickfiihren, daf} die
2000 Schritte fiir AP3M4 bzw. die 330 fiir ART2 im Prinzip ausreichend sind, und die
entsprechende Schrittweite nur in den iiberdichten Gebieten ein wenig zu grofy gewéhlt ist.
Ein direkter Vergleich der beiden PM-Rechnungen zeigt dariiberhinaus, dafl es in diesem
Fall nicht die geringsten Abweichungen bei den Teilchenkoordinaten gibt, egal wie klein
die Glattungsskala auch gewihlt wird. Dieses Resultat ist nicht weiter verwunderlich,
wenn man sich vor Augen hélt, dafl schon allein 1500 Integrationsschritte bei Verwendung
eines PM-Codes mit 128% Gitterstiitzstellen zur Simulation von 64® Teilchen in einer
15 h~'Mpc Box ausreichen; in diesem Fall ist ndmlich gewihrleistet (wie eine einfache
Abschiitzung zeigt), daf sich ein Teilchen mit einer Geschwindigkeit von ca. 1000 km s~
nicht weiter als eine halbe Gitterzelle pro Integrationsschritt bewegt.



4.2. EIGENSCHAFTEN DER TEILCHENVERTEILUNG 49

Tabelle 4: Dichte-Korrelationskoeffizienten fiir Vergleiche zwischen Durchlaufen mit unter-
schiedlichen Schrittzahlen, Kraftauflésungen und N-Body Codes.

Gitter

Simulation 32 | 64 | 128 | 256 | 400
ART1 <« ART2 | 0.98|0.98|0.94|0.84|0.72
APPM1 <« AP®M4 | 0.98 | 0.98 | 0.98 | 0.93 | 0.87
PM1  « PM2 1.00 | 1.00 | 1.00 | 1.00 | 1.00
APSM2 «  AP3M3 | 0.98 | 0.98 | 0.98 | 0.93 | 0.87
AP?M1 «  AP3M5 | 0.98 | 0.99 | 0.99 | 0.96 | 0.91
APPM3  «  AP?MS5 | 0.98 | 0.98 | 0.96 | 0.90 | 0.83
ART1  « AP?MI1 | 0.95 | 0.88 | 0.71 | 0.44 | 0.30
ART1  « AP?M5 | 0.95 | 0.88 | 0.71 | 0.44 | 0.30
ART1 «+ PMI 0.96 | 0.92 | 0.80 | 0.60 | 0.47
AP?M1 « PMI 0.95]0.90 | 0.79 | 0.61 | 0.48

Vergleicht man nun Durchldufe mit unterschiedlicher Kraftauflésung, so beobachtet
man ebenfalls eine recht gute Ubereinstimmung. Die Diskrepanz zwischen AP3M2 und
AP3M3 a8t sich auf eine unangemessen hohe Kraftauflosung der AP3M3-Simulation
zuriickfiihren, die spéiter noch ausfiihrlich diskutiert wird.

Erst beim Vergleich unterschiedlicher Codes miteinander erhélt man bei Verwendung
eines sehr feinen Gitters merkliche Unterschiede. Die Ubereinstimmung ist dabei fiir
AP3M1 und PM1 am besten, was dadurch begriindet werden kann, daf es sich im Prinzip
um denselben Code handelt; die Integration der Bewegungsgleichungen erfolgt in beiden
Fillen nach demselben Schema mit p = a?/? als Integrationsvariablen. Ebenso beobachtet
man eine gute Korrelation zwischen ART1 und PM1. Die Unterschiede zwischen ART'1
und AP3M1 bzw. AP3M5 reflektieren hingegen die Tatsache, daf§ die Positionen kleiner
Teilchengruppen leicht gegeneinander verschoben sein kénnen, wie man es z.B. in Abb.10
oder anderen Arbeiten (Frenk et al. 1999) beobachten kann.

Koordinaten-Differenzen

Da unterschiedliche Integrationsverfahren und auch unterschiedlich aufgeléste Durchldufe
unweigerlich zu Abweichungen bei den Teilchentrajektoren fiihren, ist in Abb.11 die Dif-
ferenz einzelner Koordinaten

Ar| = |7 — 71 ) (4.3)

S1imyq S1ms»

gezeigt, wobei Fsi(frzl die Position des Teilchens ¢ in der Simulation ‘sim;’ ist.

Man erwartet, daf3 die mittlere Abweichung der Koordinaten unterhalb der typischen
Ausdehnung eines Galaxienhaufens liegt. Innerhalb der Haufen verlieren die Teilchen ihre
‘Identitédt’ und die Trajektoren vermischen sich derart, dafl man nicht erwarten kann, die-
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Abbildung 11: Abweichungen der Teilchenkoordinaten nach Gl.(4.3) zum Zeitpunkt
z = 0 fiir jeweils 1% der Gesamtteilchen.

selben Teilchenbahnen in unterschiedlichen Simulationen zu beobachten. In unterdichten
Gebieten hingegen sollten die Abweichungen geringer sein. Abb.11 zeigt nun den Wert fiir
|Ar| (nach G1.(4.3)) in Abhéingigkeit von der lokalen Uberdichte dgim, = (psim, — 7)/P fiir
1% der gesamten Teilchen. In der oberen Reihe wurden Simulationen mit unterschiedlicher
Schrittweite (links) und voneinander abweichender Kraftauflosung (rechts) verglichen. Die
untere Reihe zeigt die Ergebnisse fiir einen Vergleich verschiedener Codes. Am auffallig-
sten sind dabei die ‘Ausreifier’ in unterdichten Regionen fiir den Vergleich von AP3M1
mit AP3M3. Es handelt sich um ca. 0.5% der abgebildeten Teilchen, die eine stirkere
Abweichung als 2 h~'Mpc aufweisen. Solche Ereignisse werden lediglich fiir Vergleiche,
an denen die AP3M3-Simulation beteiligt ist, beobachtet. In allen anderen Fillen verhiilt
es sich wie erwartet: In unterdichten Gebieten ist die Streuung am geringsten, wobei sie
zu dichten Regionen hin ansteigt und dort maximal 1.5h 'Mpc betriigt. Dies entspricht
auch in etwa der Ausdehnung der massereichsten Galaxienhaufen (vgl. Abb.10). Es ist
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nicht verwunderlich, dafl man auch annihernd dieselbe Streuung fiir den Vergleich mit
einer PM-Simulation beobachtet, da die Tatsache, daf} die internen Strukturen eines Ga-
laxienhaufens in der Simulation nicht so gut aufgelost werden, nichts daran dndert, dafl
die Teilchen innerhalb iiberdichter Gebiete ebenfalls ihre Identitéit verlieren.
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Abbildung 12: Teilchentrajektoren zweier Teilchen im AP3>M-Code fiir unter-
schiedliche Kraftauflésungen.

Teilchen-Teilchen-St6Be

Die Abweichungen fiir den Vergleich von AP?M1 mit der hochaufgeldsten AP3M3-
Simulation lassen sich durch (unerwiinschte) Teilchen-Teilchen-St688e erkliren, die durch
eine unangemessen hohe Auflgsung bei der Berechnung der PP-Kraft auftreten (vgl. Ab-
schnitt 3.1). Um das zu bestétigen, wurden fiir Abb.12 die Bahnen zweier Teilchen in
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Abbildung 13: Beschleunigung (in willkiirlichen Einheiten) eines der
Teilchen (offene Kreise) aus Abb.12.

den Simulationen AP*M5 (Softening 0.06), AP*M1 (Softening 0.03), AP*M3 (Softening
0.015), sowie PM1 im Detail verfolgt. Um das Bild nicht zu iiberladen, ist jedoch nur
jeder zweite Integrationsschritt gezeigt. Es handelt sich hierbei um einen Ausschnitt der
gesamten Simulationsbox im Rotverschiebungsintervall von 2z ~ 9 bis z ~ 7, aus dem
alle weiteren Teilchen entfernt wurden. Zum einen erwartet man keinerlei Wechselwir-
kung zwischen den Teilchen in der PM-Simulation, da der abgebildete Bereich kleiner als
eine Gitterzelle ist, andererseits erkennt man, dafl mit steigender Auflésung die Teilchen
immer stirker wechselwirken, was schliellich zu einer Verletzung der Energieerhaltung
bzw. einer heftigen Kollision in der AP3M3-Simulation fiihrt: Die Teilchen kénnen sich
auf Grund des geringen Softening-Parameters extrem nahe kommen, erfahren eine sehr
grofie Beschleunigung (vgl. Abb.13) und fliegen mit hohen Geschwindigkeiten in ent-
gegengesetzten Richtungen auseinander. Solche Stofie sind verantwortlich fiir die 0.5%
Ausreifler in Abb.11. Zur Verdeutlichung ist in Abb.13 die Beschleunigung des durch of-
fene Kreise dargestellten Teilchens aus Abb.12 in willkiirlichen Einheiten gezeigt. Man
erkennt die ausgeprigte Spitze im Moment des engen Vorbeiflugs bei einer Rotverschie-
bung von z ~ 8.

Die Bedingung fiir solch eine ‘Streuung’ 148t sich abschéitzen, wenn man davon ausgeht,

dafl ein Zwei-Teilchen-Stof3 stattfindet, falls die potentielle Energie der kinetischen Ener-
gie entspricht:
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Abbildung 14: Teilchentrajektoren zweier Teilchen in der AP>M3-Simulation.
Die Schrittweite Ap (vgl. Abschnitt 4.1.2 und Abschnitt 3.1) wurde jeweils um
den Faktor 2 reduziert, und es ist dementsprechend auch nur jeder 2., 4., 8. bzw.
16. Integrationsschritt gezeigt.

. (4.4)

Die Grofle s ist hierbei der Abstand der beiden Teilchen, der sich nach einigen Umfor-
mungen und der Verwendung von konkreten Zahlenwerte wie folgt schreiben 148t:

—2
— 8.61-102h 'k My v . 4.5
i be (108h—1M®> (100 km/s (4.5)

Fiir die hier vorgestellten Simulationen gilt nun m, = 3.55- 10°h~' My, so daB s lediglich
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von der Geschwindigkeit vi90 = v/(100km/s) abhéngt:

s =3.05-v,5 h 'kpc. (4.6)

Falls nun der Abstand zweier Teilchen kleiner als s wird, dann kann es zu der in Abb.12
beobachteten Kollision kommen. Dies ist sicherlich nur der Fall, wenn der Wert des
Softening-Parameters es zuldfit, dafl sich die Teilchen dementsprechend nahe kommen.
Die Schrittweite sollte nun so an den Softening-Parameter angepafit werden, daf} sich
ein einzelnes Teilchen in einem Integrationsschritt nicht weiter als in etwa diesen Ab-
stand bewegen kann. Die Geschwindigkeit der Teilchen (vor dem Stof}) betrigt in etwa
vigo ~ 1 — 1.5, so daf das Kriterium fiir eine Kollision in der AP3M3-Simulation, bei der
die Kraftauflosung 1.8h 'kpc betriigt, in jedem Fall erfiillt ist.

Um den Einflufl der Integrationsschrittweite zu verdeutlichen, ist in Abb.14 dieselbe
Wechselwirkung wie in Abb.12 gezeigt. Diesmal unterscheiden sich die einzelnen Bilder
jedoch dadurch, dafl die Integrationsschrittweite Ap jeweils um den Faktor 2 reduziert
wurde. Der Ubersichtlichkeit halber ist dementsprechend auch nur jeder zweite, vierte,
achte bzw. 16. Schritt abgebildet. Man entnimmt dieser Bildsequenz, daf} erst bei einer
Verachtfachung der Schrittzahl der unerwiinschte Stof in etwa so behandelt wird wie in
der AP*M1-Simulation (vgl. Abb.12).

Korrelationsfunktion der Dunklen Materie

Abschliefliend ist in Abb.15 die Korrelationsfunktion der Teilchenverteilung fiir einige
ausgewihlte Simulationen gezeigt. Die Korrelation geht herunter bis zu 5 h~'kpc, was
in etwa der Auflésung der einzelnen Durchlidufe entspricht. Bis auf die PM1-Simulation,
deren Kraftauflosung erheblich schlechter als die anderen Simulationen ist, stimmen die
Korrelationsfunktionen aller anderen Rechnungen sehr gut iiberein. Die Amplitude der
PM1-Korrelation knickt bei einer Skala ab, die ebenfalls in etwa der raumlichen Auflésung
dieser Simulation entspricht. Alle anderen Durchlaufe zeigen so gut wie keine nennens-
werten Unterschiede. Lediglich auf sehr kleinen Skalen (nahe der rdumlichen Auflgsung)
machen sich erneut die voneinander abweichenden Integrationsverfahren bemerkbar.

4.3 Eigenschaften der Halos

Bisher wurden die verschiedenen Simulationen nur an Hand von Abweichungen der Teil-
chentrajektoren untereinander verglichen. Nun geht es darum zu iiberpriifen, inwiefern
sich physikalische Eigenschaften von Galaxienhaufen unterscheiden. Zur Identifikation
von Teilchengruppen wurde das in Abschnitt 3.4.1 vorgestellte FOF-Verfahren unter
Verwendung unterschiedlicher Linking-Léngen [l benutzt. Die Verkleinerung der Linking-
Linge um z.B. den Faktor 2 entspricht dabei einer Vergroflerung des Dichtekontrasts um
den Faktor 8, da gilt:

§ X — . (4.7)
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Abbildung 15: Korrelationsfunktion der Dunkle Materie-Teilchen fiir verschiedene
Simulationen.

Bei der Verwendung sukzessiv kleiner werdender Linking-Léngen beschréinkt man sich
somit ebenfalls auf immer dichtere Bereiche in den Simulationen und untersucht im End-
effekt die innersten Regionen bzw. Strukturen der Galaxienhaufen.

Masse

In Tabelle 5 sind die Anzahlen der Teilchengruppen aufgelistet, die in den einzelnen
Durchldufen bei Verwendung der angegebenen Linking-Léngen gefunden wurden. Dabei
wurden lediglich Gruppen in Betracht gezogen, die aus wenigstens 25 Teilchen bestehen.
Es zeigt sich auch hier eine gute Ubereinstimmung zwischen den Simulationen, wobei die
Abweichung maximal 15% betrigt. Die beiden PM-Simulationen weisen jedoch deutlich
zu wenig Haufen auf, was erneut der schlechten Auflésung zugeschrieben werden kann
(s.u.). Ebenso finden sich in der AP3M3-Simulation erheblich zu wenig Objekte (beson-
ders im Fall [ = 0.05), was darauf zuriickgefiihrt werden kann, daf} die Innenbereiche von
Teilchengruppen durch den zu kleinen Wert des Softening-Parameters durch viele enge
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Tabelle 5: Anzahl der Teilchengruppen fiir unterschiedliche Linking-Langen. Es wurden nur
Objekte mit mehr als 25 Teilchen beriicksichtigt.

| Simulation || 1 =0.2 [ Il =0.1 [ Il =0.05 |

AP3M5 388 292 162
AP3M1 377 264 160
AP3M4 340 221 110
AP3M2 365 251 122
AP3M3 332 215 87
PM1 214 150 50
PM2 208 155 49
ART1 359 291 161
ART?2 383 297 169

StoBe ‘ausgeschmiert’” werden. Die Verwendung einer kleinen Linking-Lénge kann in den
anderen Simulationen zu einer Aufteilung des Haufens in die einzelnen Unterstrukturen
fiithren, wobei im AP?M3-Durchlauf hingegen auf Grund der ‘Verschmierung’ durch die
Teilchenkollisionen erneut nur ein Objekt gefunden wird.

107EM) ——— APM1 ¥ ;
e ___APM5 N f
____ ARTI
10°F .
S
L
=
10" .
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E vl L L L L L L L
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Abbildung 16: Kumulative Massenfunktion einiger ausgewahlter Simulationen fiir
die Linking-Langen [l = 0.2 und [l = 0.05.

Die Frage nach der Haufigkeit von Galaxienhaufen einer bestimmten Masse M 148t sich
am besten durch die Berechnung der Massenfunktion analysieren, auf deren physikali-



4.3. EIGENSCHAFTEN DER HALOS 57

&(r)

11=0.05

. 0.10 1.00
r [h~"Mpc] r [h~"Mpc]

Abbildung 17: Korrelationsfunktion einiger ausgewdhlter Simulationen fiir die
Linking-Langen [l = 0.2 und [l = 0.05.

sche Bedeutung in Abschnitt 5.2.2 noch nidher eingegangen wird. In Abb.16 sind die
kumulativen Funktionen N(> M) zum Zeitpunkt z = 0 aufgetragen, welche die Anzahl
identifizierter Objekte N mit einer Masse > M angeben. Alle Funktionen stimmen so
gut iiberein, daf} sie sich nur schwer unterscheiden lassen, d.h. in allen Durchldufen wird
annihernd die gleiche Anzahl an Haufen mit einer festen Masse M gefunden (vgl. Tabel-
le 5). Und selbst bei Verwendung einer Linking-Lénge [l = 0.05, was einer Restriktion auf
die Zentralbereiche von Galaxienhaufen entspricht, sind keinerlei gravierende Differenzen
zu erkennen. Lediglich die PM1-Simulation liegt erneut auflen vor, die zwar annidhernd
die gleiche Zahl an massereichen Haufen liefert, aber weder bei bei der Restriktion auf
iberdichte Gebiete noch bei massearmen Systemen in der Lage ist, die Werte der anderen
Simulationen zu reproduzieren. Wie schon in Abb.10 deutlich zu erkennen ist, kénnen
solche kleinen Teilchengruppen auf Grund der schlechten rdumlichen Auflésung auch gar
nicht erst gebildet werden.

Korrelation der Teilchengruppen

Als néchstes stellt sich nun die Frage, ob die Galaxienhaufen, die nach Abb.16 und Ta-
belle 5 anndhernd dieselben Massen aufweisen, auch an denselben Stellen der Simulati-
onsbox zu finden sind. Aus diesem Grund wurde die Korrelationsfunktion von Teilchen-
gruppen mit wenigstens 25 Teilchen berechnet, die in Abb.17 fiir dieselben Durchldufe
wie in Abb.16 abgebildet ist. Und auch hier zeigt sich eine sehr gute Ubereinstimmung,
die den Riickschlufl zuldfit, dafl die relative Position der Haufen unabhingig von der
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Kraftauflosung bzw. der Anzahl der verwendeten Integrationsschritte ist, auch wenn die
absoluten Positionen der Objekte voneinander abweichen (vgl. Abb.10). Und wieder fillt
die Sonderstellung der PM1-Simulation auf, deren stirkere Amplitude dadurch erklért
werden kann, daf insgesamt weniger Gruppen identifiziert wurden (Biasing-Phinomen,
vgl. Tabelle 5 und Abschnitt 5.2.2).

Materieinhalt

Es wurde in Abschnitt 4.2 gezeigt, daf} es wenig Sinn macht, Einzel-Trajektoren innerhalb
von Teilchengruppen verschiedener Durchldufe miteinander zu vergleichen (vgl. Abb.11).
Allerdings kann man iiberpriifen, ob eine Gruppe in der einen Simulation aus densel-
ben Teilchen wie in einer anderen aufgebaut ist. Zu diesem Zweck miissen in beiden
Durchléufen korrespondiere Objekte herausgesucht werden. Da man in Abb.10 gesehen
hat, daf} die Zentren eventuell leicht gegeneinander verschoben sein kénnen, wurde dazu
kein geometrisches Kriterium verwendet; diejenigen Galaxienhaufen werden als ‘gleich’
angesehen, welche die meiste Anzahl an ‘gleichen’ Teilchen aufweisen. Die Identitét eines
Teilchens ist dabei durch seinen (eindeutigen) Index gegeben.

In Abb.18 erkennt man, daf} der {iberwiegende Anteil der Gesamtmasse in der Simulatio-
nen in Teilchengruppen enthalten ist, die aus anndhernd denselben Teilchen aufgebaut
sind. Alle Verteilungen haben ihr Maximum bei ca. 85%, was bedeutet, daf§ die korrespon-
dierenden Objekte zu 85% aus denselben Teilchen bestehen. Die beiden ART-Durchliufe
stimmen sogar im Materieinhalt der Haufen noch besser iiberein, und die Verteilung hat
ihr Maximum bei ca. 95%. Fiir den Vergleich unterschiedlicher Codes ist das Maximum
allerdings breiter, was sich erneut darauf zuriickfiihren 148t, da§ Teilchen(-trajektoren)
innerhalb von Galaxienhaufen im einzelnen doch nicht zu einem quantitativen Vergleich
herangezogen werden sollten. In dieser Abbildung wurden erneut nur Gruppen mit we-
nigstens 25 Teilchen in Betracht gezogen.

Geschwindigkeitsdisperion

In dem nun folgenden Unterabschnitt sollen die Geschwindigkeitsdispersionen ‘gleicher’
Teilchengruppen in unterschiedlichen Simulationen miteinander verglichen werden. Die
Identifikation dieser Objekte ist wieder nach dem im letzten Unterabschnitt beschriebe-
nen Verfahren der ‘meisten-gemeinsamen-Teilchen’ erfolgt. Da schon aus Abb.18 deutlich
hervorging, dafl die Haufen aus nahezu denselben Teilchen aufgebaut sind, erwartet man
nun auch eine gute Ubereinstimmung bei den Geschwindigkeitsdispersionen. In Abb.19
wurden diesmal allerdings nur Haufen mit wenigstens 50 Teilchen beriicksichtigt, und die
wenigen Ausreifler, die vom linearen Verhalten o, gm, = 0, ¢im, abweichen, lassen sich auf
das FOF-Identifikationsverfahren zuriickfiihren. Sie erkléren sich dadurch, daf§ die FOF-
Methode bei Anwendung auf die eine Simulation einen Haufen findet, der im anderen
Durchlauf als zwes getrennte Objekte identifiziert wird, deren Geschwindigkeitsdispersio-
nen im einzelnen kleiner sind als die des einen Haufens. Dies beruht auf dem Problem,
dafl das FOF-Verfahren nicht in der Lage ist, zwei iiber eine schmale ‘Briicke’ von Teil-
chen verbundene Gruppen auseinanderzuhalten. Allerdings handelt es sich in dabei nur
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Abbildung 18: Prozentsatz der Gesamtmasse, die in Haufen enthalten ist, welche
in verschiedenen Simulationen eine bestimmte Menge an gemeinsamen Teilchen
aufweisen.

um eine kleine Anzahl von Einzelfillen, so dal man auch bei dieser Auswertung wieder
eine sehr gute Ubereinstimmung der einzelnen Durchliufe erhilt.

Masse — Geschwindigkeitsdisperion

Bisher wurden Masse und Geschwindigkeitsdisperion korrespondierender Teilchengrup-
pen (in unterschiedlichen Simulationen) fiir sich genommen miteinander verglichen. Fiir
gravitativ gebundene Objekte erwartet man jedoch eine starke Korrelation der beiden
Groéflen o, und M, wenn man davon ausgeht, dafl die Teilchengruppe als ein isother-
mes, annihernd sphérisch-symmetrisches Objekt im Virialgleichgewicht mit einer iso-
tropen Geschwindigkeitsverteilung angesehen werden kann. Dieser Annahme liegt die
Beobachtung flacher Rotationskurven von Spiralgalaxien zugrunde, die mit dem Dichte-
profil p(r) oc 1/r? einer isothermen Sphére erklirt werden kénnen und auch fiir Galaxi-
en(haufen) in numerischen Simulationen beobachtet werden (Barnes & Efstathiou 1987,
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Abbildung 19: Korrelation der Geschwindigkeitsdispersionen korrespondieren-
der Teilchengruppen in unterschiedlichen Simulationen.

Frenk et al. 1988, Warren et al. 1992, Tissera & Dominguez-Tenreiro 1998). Zusitz-
lich mufl davon ausgegangen werden, dafl der Rand dieser Sphire R,; bei einem Wert
konstanter Dichte in die umgebende Materie iibergeht, was fiir das verwendete FOF-
Identifikationsverfahren sicherlich der Fall ist. Mit diesen Annahmen erhilt man:

Mvir X
Urot X
Oy X
P X

pR
M/r
Urot,

1/r? = M(r)ocr

vir

sphérisch-symmetrische Kugel mit ‘festem’ Rand)
Virialsatz)

isotrope Geschwindigkeitsverteilung)

isotherme Sphére)

N N N N

Die Kombination dieser Gleichungen im Hinblick auf die Abhéngigkeit der Geschwindig-
keitsdispersion o, von der Gesamtmasse M,;,
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ol oc vl oc M/r = M/ Ryir X My /ML? (4.8)

vir

fiihrt dann zu der Beziehung:

oy o< M3 (4.9)

wobei fiir die Masse M,; kurz M geschrieben wurde.

In Abb.20 ist dieser Zusammenhang fiir alle Teilchengruppen mit wenigstens 50 Teilchen
in den Simulationen ART1, AP>M5 und PM1 aufgezeigt. Die Beziehung (4.9) wird von der
iiberwiegenden Mehrheit der Haufen erfiillt, auch wenn man fiir massearme Gruppen eini-
ge Objekte mit einer zu hohen Geschwindigkeitsdispersion im Vergleich zur Masse beob-
achtet. Die 50 massivsten Gruppen wurden zur Anpassung an ein Potenzgesetz o, oc M®
verwendet, wobei man fiir ART1 und AP3M1 einen Exponenten v = 0.33 erhiilt. Die An-
passung an die Beziehung fiir die PM1-Simulation liefert in der doppelt-logarithmischen
Abbildung eine Steigung o = 0.4. Daran zeigt sich, daf§ das PM-Verfahren nicht in der
Lage ist, die kleinskaligen Geschwindigkeiten korrekt zu berechnen; die Geschwindig-
keitsdispersionen werden um ca. 20% unterschitzt, was letztendlich zu der in Abb.20
beobachteten Beziehung fiihrt.
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Abbildung 20: Korrelation zwischen Geschwindigkeitsdispersion und Masse. Die
durchgezogenen Linien dienen lediglich dem Vergleich und haben in dieser doppelt-
logarithmischen Abbildung die Steigung 1/3. Die anderen Linien entstammen einer
Anpassung der 50 massereichsten Teilchengruppen an ein Potenzgesetz o, oc M®.

4.4 Minimum-Spanning-Tree (MST)

Die Minimum-Spanning-Tree-Analyse ist in gewisser mit dem FOF-Verfahren zu verglei-
chen, allerdings sind in ihr die Informationen aller méglichen Linking-Liangen enthalten.
Es handelt sich hierbei um einen Graph, der alle Teilchen verbindet und minimale Linge
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hat. Nach diesem Schema ergibt sich eine Anordnung von N Teilchen mit N — 1 Verbin-
dungslinien. Wird dieses Verbindungsschema bei einem bestimmten Abstand ‘aufgebro-
chen’, so erhilt man dieselbe Information wie bei einer FOF-Analyse mit einer diesem
Abstand entsprechenden Linking-Lénge.

1.5x10° —

1.0x10" —

dn,,, /dll

5.0x107 —

0.001 0.010 0.100 1.000

Abbildung 21: Anzahl der Verbindungen No, pro Linking-Langen-Intervall All = 0.005
in Abhangigkeit der Linking-Lange ([ fiir einige ausgewdhlte Simulationen.

In Abb.21 ist die Anzahl der Verbindungen N, pro Linking-Léngen-Intervall All = 0.005
gegen die Linking-Linge [l selbst aufgetragen. Man erkennt, dafl die Verteilungen fiir
ART1, AP?M1 und AP3>M5 ihr Maximum bei einer Linking-Linge von [l ~ 0.015 haben,
im Gegensatz zur PM1-Simulation, bei der das Maximum zu einer groferen Linking-Linge
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Abbildung 22: Projektion der Teilchen in die zy-Ebene fiir AP*M5 (oben) und ART1
(unten). In der linken Halfte sind 5% aller Teilchen, in der rechten lediglich die Doubletts
und Tripletts einer FOF-Analyse mit [l = 0.015 gezeigt (ebenfalls in zy-Projektion).

[l ~ 0.035 hin verschoben ist. Dies 148t sich darauf zuriickfiihren, daf§ sowohl der ART-
als auch der AP*M-Code in der Lage ist, kleinere Entfernungen als das PM-Verfahren
auflésen. Somit erhilt man zwangsldufig mehr Verbindungen mit geringem Abstand. Die
Lage des Maximums héngt allerdings nur geringfiigig von den in diesem Kapitel verwende-
ten rdumlichen Auflosungen (vgl. Tabelle 3) ab. Die Verbesserung der Kraftauflésung um
einen Faktor 32 (ART1 gegeniiber PM1) hat lediglich eine Verschiebung des Maximums
um einen Faktor 2 zur Folge. Aus diesem Grund ist auch zwischen den Kurven fiir AP?M1
und AP3MS5, die lediglich um einen Faktor 2 in der Auflésung voneinander abweichen,
kein Unterschied sichtbar. Eine Vergroflerung des Integrationsschrittes fiihrt ebenfalls zu
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einer Verschiebung des Maximums in den Bereich gréflerer Abstéinde, da in diesem Fall
die Zweier- bzw. Dreier-Paare durch enge StoBe zerstort werden (vgl. Abb.12). Die un-
verhiltnismiflig hohe Kraftauflssung bei der AP3M3-Simulation in Zusammenhang mit
einer zu grofien Schrittweite weist ein Maximum der MST-Kurve zwischen AP3M1 und
PM1 auf.

Die Amplitude der MST-Kurven ist durch die absolute Anzahl von Zweier- und Dreier-
Paaren bestimmt, die im folgenden auch als Doubletts und Tripletts bezeichnet werden.
Der AP3M-Code findet in unterdichten Gebieten, begriindet durch den PP-Anteil bei
der Bestimmung der Kraft, eine grofle Anzahl von Doubletts und Tripletts, wohingegen
beim ART-Code in diesen Regionen das Kriterium zur Verfeinerung nicht erfiillt ist und
die Berechnung der gegenseitigen Wechselwirkung dem PM-Bild in Abb.12 gleichkommt.
Fiir z.B. AP3M5 findet man 3618 Doubletts und 558 Tripletts bei Verwendung einer
Linking-Lange von [l = 0.015 und fiir ART1 nur 2753 Doubletts und 466 Tripletts. Um
dieses Ergebnis anschaulich zu untermauern, ist in Abb.22 zum einen eine zy-Projektion
der AP3M5 (oben) und ART1-Simulation (unten) mit 5% aller Teilchen abgebildet (linke
Hilfte), und zum anderen zwei Bilder (rechte Hilfte) gezeigt, in denen alle Doubletts und
Tripletts (ebenfalls in Projektion) fiir eine FOF-Analyse mit der Linking-Lénge [l = 0.015
abgebildet sind. Der Wert [l = 0.015 entspricht in etwa dem Maximum der MST-Kurven
(vgl. Abb.21), und man kann deutlich erkennen, daf§ in der ART1-Simulation erheblich
weniger Doubletts bzw. Tripletts in den unterdichten Gebieten zu finden sind, so wie es
auch durch die Amplitude der MST-Kurven bestétigt wird. Das entspricht auch genau
der Erwartung, da der ART-Code in diesen Regionen die urspriingliche Auflésung der
Kraft beibehalten hat und dort somit keine Zweier- oder Dreier-Objekte ausbildet werden
kénnen. Diese Handhabung verhindert zum anderen aber auch, daf es in diesen Regionen
zu engen Stofen kommt, wie sie z.B. in der AP*M3-Simulation beobachtet werden.

4.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden zum einen zwei unterschiedliche N-Body-Codes miteinander
verglichen, und zum anderen die Ergebnisse bei Variation der technischen Parameter
untersucht, ndmlich der Kraftauflosung und der Integrationsschrittweite. Als eine drit-
te Vergleichsmoglichkeit bzw. zur Verdeutlichung der Notwendigkeit hoher rdumlicher
Auflssung wurde der AP?*M-Code ebenfalls als reiner PM-Code verwendet. Die Ver-
gleichssimulationen basieren dabei auf einem COBE-normierten SCDM-Modell mit 643
Teilchen in einer 15 A 'Mpc groBen Box. Im grofien und ganzen stellt man eine sehr
gute Ubereinstimmung von Simulationen derselben Startverteilung mit voneinander ab-
weichenden Integrationsverfahren fest (vgl. Abb.10), und die Verwendung des Kreuz-
Korrelationskoeffizienten deutet erst bei Gliattung des Dichtefeldes ab einer Skala, die
der Auflssungsgrenze nahe kommt (< 100h~'kpc), auf Unterschiede hin. Direkte Abwei-
chungen in den Teilchenpositionen weisen ihr Maximum innerhalb von Galaxienhaufen
auf (Bereiche hoher Dichte), da dort die Einzel-Trajektoren chaotisch und nicht mehr
vergleichbar sind (vgl. Abb.11). Die hohen Unterschiede fiir Vergleiche mit dem AP3M3-
Modell fithrten zu der Erkenntnis, daf eine zu kleine Wahl des Softening-Parameters bei
fehlender Abstimmung mit der Integrationsschrittweite zu unerwiinschten Zweier-Stéfien
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in unterdichten Gebieten fiihren kann (vgl. Abb.11, Abb.12 und Abb.14). Solch ein Phéno-
men ist eine direkte Konsequenz der direkten Teilchen-Teilchen-Kraft und wird deshalb
in einem reinen Gitter-Code (ART und PM) nicht beobachtet. Auch bei der Untersu-
chung von FOF-Gruppen konnten nur wenige markante Unterschiede festgestellt werden.
Die Haufen sind aus nahezu denselben Teilchen aufgebaut (vgl. Abb.18), und auch die
Korrelationsfunktion dieser Objekte ist nahezu identisch (vgl. Abb.17). Lediglich bei der
Korrelation der Geschwindigkeitsdispersionen konnten einige ‘Ausreifler’ gefunden wer-
den, die sich jedoch auf das FOF-Identifikationsschema zuriickfiihren lassen. Bei all diesen
Vergleichsmethoden zeigten die Durchldufe, die mit dem PM-Code gerechnet wurden, daf§
eine hohe raumliche Auflésung zum Erzielen physikalisch sinnvoller Ergebnisse unbedingt
notwendig ist, da in diesem Fall keine verlafllichen bzw. vergleichbaren Ergebnisse gewon-
nen wurden.
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Kapitel 5

Galaxienhaufen in Simulationen

Die Entstehung, die inneren Eigenschaften sowie die rdumliche Verteilung von Galaxien-
gruppen und Galaxienhaufen ist eng verbunden mit dem zugrunde liegenden kosmologi-
schen Modell. In diesem Kapitel werden numerische Simulationen verschiedener Varianten
des CDM-Modells mit jeweils unterschiedlichen kosmologischen Parametern untersucht
und vor allem relaxierte Objekte von Verschmelzungsprozessen mit Hilfe des Virialtheo-
rems unterschieden. Solche Merger-Ereignisse ereignen sich dabei bevorzugt in den tiefen
Potentialtopfen, d.h. in den {iberdichten Gebieten, und sie sind ein wichtiges Merkmal des
Strukturbildungsprozesses. Eine Konsequenz dieses Phidnomens besteht in einer stérkeren
Korrelation der nicht-virialisierten Haufen im Vergleich zu den relaxierten Systemen. Ei-
ne dhnliche Beobachtung macht man fiir die leuchtkraftstirksten IRAS Galaxien, welche
ebenfalls eine stirkere rdumliche Korrelation aufweisen (Gao 1993) und mit derzeit ab-
laufenden Verschmelzungen von Galaxien identifiziert werden konnen (Sanders & Mirabel
1996). Weiterhin macht sich der Proze8 der Verschmelzung zweier (oder mehr) Galaxien-
haufen durch stirkere Abweichungen von der Kugelsymmetrie der resultierenden Systeme
bemerkbar, als es bei den virialisierten Gruppen der Fall ist.

Einen weiteren Hinweis auf solche Ereignisse bietet auch die Analyse von Unterstruktu-
ren in Galaxienhaufen, da sich die unvollstindige Virialisierung u.a. in dem Auftreten
von Strukturen innerhalb der Objekte widerspiegelt. Ebenso erwartet man bei der quan-
titativen Analyse der Haufigkeit solcher Strukturen eine Modellabhéngigkeit feststellen
zu konnen, da in offenen kosmologischen Modellen €y < 1 die Entstehung von Gala-
xienhaufen zu einem fritheren Zeitpunkt zum Erliegen kommt; den Objekten steht somit
mehr Zeit zur Ausbildung eines Gleichgewichtszustands zur Verfiigung, was sich durch
weniger stark ausgepréigte Unterstrukturen bemerkbar machen sollte. Die Haufigkeit von
Unterstrukturen stellt somit eine Mdoglichkeit dar, einen Hinweis auf die Gesamtmaterie
im Universum €, zu erhalten (Richstone et al. 1992, Bartelmann et al. 1993, Kauff-
mann & White 1993 und Lacey & Cole 1994).

Nach einer kurzen Einleitung zur Bedeutung von Galaxienhaufen fiir die Kosmologie
soll die Entstehung und Entwicklung dieser Objekte innerhalb der grofiraumigen Struk-
tur des Universums mit Hilfe von numerischen Simulationen untersucht werden. Daran
schliefit sich die Auswertung der Simulationen in Hinblick auf eine Quantifizierung von
Unterstrukturen in Teilchengruppen an.
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5.1 Kosmologische Bedeutung von Galaxienhaufen

Galaxien gehoren meist Systemen an, die durch die wechselseitige Gravitationsanziehung
ihrer Mitglieder zusammengehalten werden. Wir finden reiche Haufen mit mehreren Tau-
send Galaxien und kleinere Gruppen bis herunter zu Doppelgalaxien. Die vielleicht wich-
tigsten Beobachtungsbefunde in der Kosmologie stammen aus den Untersuchungen der
groffriumigen Struktur des Universums, sowie der gréfiten, gravitativ gebundenen Sy-
steme: der Galaxienhaufen. Mit Hilfe von Grofiteleskopen kénnen wir Galaxien und ihre
rdumliche Verteilung um uns herum bis zuriick in eine Zeit untersuchen, zu der das Uni-
versum etwa halb so alt war wie heute. Eines der Ziele in der Kosmologie ist es, die
Entstehung und die Entwicklung der mit Hilfe von Himmelsdurchmusterungen sichtbar
werdenden Strukturen zu verstehen. Es ist allgemein anerkannt, daf§ die Gravitationsin-
stabilitédt fiir die Entstehung der grofiriumigen Struktur des Universums verantwortlich
ist. Verbindet man dies mit dem CDM-Modell erh#lt man das Bild des hierarchischen
Anwachsen der Strukturen, welches durch vielzéhlige Galaxienkataloge seine Bestéitigung
findet. Galaxienhaufen sind die gréfiten gravitativ gebundenen Objekte, die man heut-
zutage am Himmel finden kann. Erst vor kurzer Zeit (im kosmischen Mafistab) sind
diese riesigen Objekte aus Galaxien und Galaxiengruppen entstanden, und sie wachsen
bestidndig durch Prozesse wie Merging oder Akkretion, verursacht durch sie umgebende
Materie. Diese (Super-)Haufen enstehen nicht zufillig im Raum; sie bilden sich an den
seltenen hohen Dichtemaxima des primordialen Dichte-Fluktuationsfeld. Und genau das
ist der Grund, weshalb sie eine so grofle Bedeutung fiir die Kosmologie haben, da die-
se Ausbildung im Modell der hierarchischen Strukturentstehung ungefihr zum heutigen
Zeitpunkt geschieht. Somit haben nichtlineare Effekte, die man bei der Galaxien- und
Sternentstehung versucht in den Griff zu bekommen, noch nicht Uberhand gewonnen,
und man kann aus dem Formationsproze3 der Haufen sehr viel iiber die Entstehung von
Strukturen im Universum lernen. Die Masse und die Haufigkeit dieser Objekte geben
uns zusétzlich einen Hinweis auf die Stérke dieser anfinglichen Dichteschwankungen im
frithen Universum. Dariiberhinaus zeigen numerische Simulationen und der Vergleich mit
Beobachtungen, dafl die Unterstrukturen von Galaxienhaufen einen Riickschluf} auf den
Dichteparameter €}y zulassen.

Da diese Haufen iiber Verschmelzungsphasen und Akkretion stindig in Kontakt mit ihrer
Umgebung stehen, erwarten wir, diesen Formationsprozefl auch heutzutage gut beobach-
ten zu konnen. Rontgenbeobachtungen von Galaxienhaufen bestétigen diese Annahme
und liefern dariiberhinaus eine Vielfalt von Morphologien dieser Objekte, die unter an-
derem auch dazu verwendet werden konnen, zwischen unterschiedlichen kosmologischen
Modellen zu unterscheiden (Mohr et al. 1995). In einem Universum mit einem gerin-
gen Wert fiir €y kommt die Strukturbildung frither zum Stillstand als vergleichsweise
in Modellen mit einem grofleren Wert fiir €2;. Andererseits zeigen neuere Simulationen
eine bemerkenswerte Ahnlichkeit zwischen internen Strukturen in verschiedenen kosmo-
logischen Modellen, gemessen an dem mittleren Dichteprofil der Haufen, wenn man den
Verlauf in Einheiten einer typischen Skala wie z.B. des Virialradius angibt (Jing et al.
1995, Navarro et al. 1997, Thomas et al. 1998). In der nachfolgenden Analyse werden
nun Galaxienhaufen in Interaktion mit der umgebenden Materie untersucht, da genau
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solche Prozesse (wie z.B. der stéindige Einfall von Materie auf den Haufen) die inneren
Eigenschaften in entscheidender Weise beeinflussen kénnen.

5.2 Entstehung und Entwicklung von Galaxienhaufen

5.2.1 Virial-Theorem fiir Teilchengruppen

Wie schon in Abschnitt 3.4 ausfiihrlich erldutert, wurde zur Identifikation von Teilchen-
gruppen in den numerischen Simulationen das Friends-Of-Friends Verfahren angewandt.
Einer der Vorziige dieser Methode liegt darin, dafl keine geometrische Form bevorzugt
behandelt wird. Allerdings kann man sich auch nicht sicher sein, daf} es sich bei den iden-
tifizierten Objekten um physikalische Systeme handelt. Aus diesem Grund wurde das
Virialtheorem herangezogen, welches fiir jeden identifizierten Galaxienhaufen individuell
iiberpriift wurde.

Stabile mechanische Systeme, deren Potential sphérisch-symmetrisch ist und somit nur
vom Abstand r = || abhingt, unterliegen im Zeitmittel einer Beziehung zwischen der
kinetischen und der potentiellen Energie in der Form:

| Epot| = 2+ Exin - (5.1)

Andererseits kann dieser Zusammenhang auch dazu benutzt werden, um die Stabilitit
eines solchen System zu iiberpriifen; ist der Virialsatz (5.1) erfiillt, so kann davon ausge-
gangen werden, daf} sich das System in einem relaxierten Zustand befindet. Es wird in
diesem Fall als virialisiert bzw. gebunden bezeichnet.

Da die untersuchten Systeme meist sehr viele Teilchen in einem Objekt vereinen, muflte
eine Methode gefunden werden, die potentielle Energie solcher grofien Teilchenansamm-
lungen effizient und zeitsparend berechnen zu konnen. Fiir kleinere Gruppen wird selbst-
versténdlich die direkte Summation verwendet:

N N mam,;
|Ep0t,sum| :Z Z G I (52)

i=1 j=i+1 i — 1]

Handelt es sich allerdings um ein Objekt mit mehr als ca. 10.000 Teilchen, so ist diese
Methode zu zeitaufwendig. Ein addquates Ndherungsverfahren stellt dabei die Approxi-
mation von Spitzer (1969) dar:

2

| Epot approx| =~ 0.4 G M . (5.3)
T'h

Hierbei ist r, der Radius des System, der eine Kugel beschreibt, welche die Hélfte der

Gesamtmasse des Systems umschliet. In Abb.23 soll verdeutlicht werden, dafi diese

Approximation eine gute Ubereinstimmung mit der direkten Summation aufweist: Die

potentielle Energie, berechnet mittels GI.(5.3), ist gegen den entsprechenden Wert aus

Gl.(5.2) in Form eines Streudiagramms aufgetragen.
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Abbildung 23: Approximierte potentielle Energie gegen einen entsprechenden
Wert, der iiber die direkte Summation berechnet wurde (SCDM-Modell, z = 0).

Anhand dieser Graphik ist deutlich zu erkennen, dafl sich die N#herung, beschrieben
durch GI.(5.3), mit angemessener Genauigkeit zur Berechnung der potentiellen Energie
heranziehen l&8t. Fiir massereiche Objekte wird der wahre Wert der potentiellen Energie
bei Verwendung der N&dherungsformel jedoch unterschétzt

|Epot,approx| 5 |Epot,sum| ) (54)

was durch eine Korrektur des Faktors 0.4 ausgeglichen werden kann. Dies war in den
vorliegenden Fillen jedoch nicht notwendig, da die Galaxienhaufen in den hier vorge-
stellten Simulationen aus maximal 3.000 Teilchen aufgebaut sind und somit die direkte
Summation zur Bestimmung der potentiellen Energie verwendet werden konnte.

Da alle Teilchen dieselbe Masse m = m; haben, 148t sich die kinetische Energie einer Teil-
chengruppe in einfachster Art und Weise mit der Geschwindigkeitsdispersion des Objekts
in Verbindung bringen:
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Abbildung 24: Virial Theorem fiir alle Haufen mit mehr als 25 Teilchen im SCDM-
Modell (z = 0). Die Werte fiir E,o; und Ey;, sind in willkiirlichen Einheiten. Die
durchgezogene Linie entspricht der Beziehung |Epot| = 1.8 Eyip.

Eyin = 5 Z m; ('Ui - Ucenter) - §m Z('Uz - Ucenter) - §mN0.U : (55)
=1 =1

In Abb.24 ist fiir das SCDM-Modell die Beziehung zwischen potentieller und kinetischer
Energie aufgezeigt. Diese Abbildung ist repriasentativ fiir die anderen Modelle und ebenso
fiir alle anderen Zeitpunkte der Analyse. Jeder einzelne Punkt dieses Streudiagramms
steht fiir eine Teilchengruppe, deren potentielle und kinetische Energie bestimmt wurde.
Man kann der Graphik entnehmen, daf eine lineare Beziehung fiir eine grofle Mehrheit der
identifizierten Objekte erfiillt ist. Lediglich ein geringer Prozentsatz (vgl. Tabelle 6) weist
eine zu hohe kinetische Energie im Vergleich zur potentiellen Energie auf. Es handelt sich
hierbei um die ‘Diamanten’ unterhalb der linearen Beziehung Fii, = 1.8 E,.

Als erstes stellt sich nun die Frage, weshalb nicht direkt der Virialsatz Ey;, = 2E,, aus
der Graphik abzulesen ist. Das 1488t sich relativ einfach erkldren, wenn man beriicksich-
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Tabelle 6: Prozentsdtze der nicht-virialisierten Teilchengruppen in den unterschiedlichen kos-
mologischen Modellen fiir verschiedene Rotverschiebungen.

Rotverschiebung z
Simulation | 0 [ 0.2 [ 05 ] 1.0 [ 15| 2.0

SCDM 8% 8% | T% 4% |2% | 2%
ACDM 3% (3% 4% 4% 2% | 2%
OCDM1 3% (4% |4%|4% |5 % |50 %
OCDM2 2% (2% |1 % 3% 2% | 2%

Tabelle 7: Massengrenze bei der Analyse der Teilchengruppen. Der angegebene Wert ent-
spricht 25 Teilchen.

Simulation SCDM | ACDM | OCDM1 | OCDM2
Massengrenze [h~'Mg] || 2.8-10% | 2.2 10" | 2.2-10" | 3.8-10"

tigt, daf} die grolen Haufen einer stdndigen Akkretion kleinerer Objekte bis herunter zu
Einzelteilchen unterliegen. Diese Gruppen fallen mit einer hohen Geschwindigkeit auf den
eigentlichen Haufen und fiihren somit zu einer Erh6hung der inneren Geschwindigkeits-
dispersion; sie wirken auf das Objekt wie ein &uflerer Druck (Cole & Lacey 1996). Mit
dieser Erklarung ldt sich auch das Abknicken der Virialbeziehung fiir leichtere Haufen
(geringe potentielle Energien) verstehen: die kleinen Objekte unterliegen diesem Effekt
nicht so stark und erfiillen das Virialtheorem in seiner urspriinglichen Form. Je weiter
man aber zu den massereichen Haufen geht, desto mehr mufl man den eben erwihnten
Effekt beriicksichtigen und den ’Virialfaktor’ nach unten korrigieren.

Als zweites kommt die Frage auf, weshalb es Systeme gibt, die den Virialsatz iiberhaupt
nicht erfiillen. Diese Objekte werden im folgenden als nicht-virialisiert bzw. ungebunden
bezeichnet und im Detail untersucht. In Tabelle 6 sind die Prozentsitze dieser Objekte fiir
alle vier Modelle zu unterschiedlichen Zeiten angegeben. Es wurden dabei lediglich Grup-
pen mit mindestens 25 Teilchen beriicksichtigt, wobei die dieser Anzahl entsprechende
Masse in Tabelle 7 zu finden ist.

Es ist offensichtlich, dal im SCDM-Modell die meisten ungebundenen Objekte zu finden
sind, da dieses Modell auf Grund der gewihlten (COBE-)Normierung (vgl. Tabelle 1)
am weitesten entwickelt ist. Es existieren in diesem Modell absolut gesehen sehr viele
Galaxienhaufen, die einer starken Wechselwirkung mit der direkten Umgebung unterlie-
gen. Der extrem hohe Wert fiir das OCDM1-Modell bei einer Rotverschiebung von z = 2
kann ebenfalls iiber die Normierung erkldrt werden: Dieses Modell weist auf Grund des
geringen Wertes fiir og sehr wenige Galaxienhaufen auf, wie sich noch spéter bei der
Analyse der Massenfunktion zeigen wird. Eine genaue Untersuchung der identifizierten
Objekte zeigt nun, dal bei der Rotverschiebung z = 2 lediglich zwei Objekte mit Hilfe
des FOF-Algorithmus gefunden wurden; und eines dieser Objekte befindet sich nicht im
Virialgleichgewicht.
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5.2.2 Eigenschaften der (un-)gebundenen Haufen
Masse

Eine der fundamentalsten Eigenschaften eines Galaxienhaufens ist seine Masse M. Trotz-
dem kann man durch die Untersuchung dieser Grofe (z.B. Entwicklung der Haufigkeits-
verteilung) viel iiber den Entstehungs- und Entwicklungsprozefl von Galaxienhaufen und
das zugrunde liegende kosmologische Modell lernen. Wie im Anhang A.6 gezeigt, wurde
in den 70er Jahren von Press & Schechter ein theoretisches Modell entworfen, mit dessen
Hilfe sich unter der Annahme eines Gauflschen Fluktuationsfelds und linearer Stérungs-
theorie die Anzahldichte von Galaxienhaufen einer bestimmten Masse M zu beliebigen
Zeitpunkten bestimmen a8t (Press & Schechter 1974):

dn 2 p 0, |dlnoy, 62 dM

— dM = |- — ——) — 5.6

M \ﬁ M ou ‘dlnM >P(=g,2) 3 (5.6)
Zum Vergleich mit Beobachtungsdaten bzw. auch der Modelle untereinander verwendet
man jedoch besser die integrierte (kumulative) Verteilungsfunktion:

< dn
> M) = / U 5.7
nM) = [T oL 5.7)
welche die Anzahldichte n der Objekte mit einer Masse grofier als M angibt. Diese Funk-
tion unterliegt weniger stark Fluktuationen, die u.a. durch das Einteilen der Massen der

Objekte in diskrete Bins entstehen.

In Abb.25 sind die kumulativen Massenfunktionen n(> M) der verschiedenen kos-
mologischen Modelle (Histogramme) im Vergleich zur Vorhersage der Theorie von
Press & Schechter (vgl. Gl.(5.7), durchgezogene Linien) fiir 2 = 0 aufgetragen. Die
Simulations-, sowie die Beobachtungsdaten (offene/geschlossene Punkte mit Fehlerbal-
ken) wurden zusitzlich an eine Schechter-Funktion der Form

MNP M
n(>M) = n, <M*> exp(—M*) (5.8)
angepafit, die in der Abbildung als gestrichelte Linien gezeichnet sind und deren Para-
meter Tabelle 8 entnommen werden kénnen.

Die Beobachtungsdaten gehen dabei auf eine Zusammenstellung von Bahcall & Cen
(1993) zuriick, in der sowohl optische als auch Rontgenbeobachtungen beriicksichtigt wur-
den. Die Daten sind zusammengetragen aus Analysen des Abell Haufenkatalogs von Bah-
call & Soneira (1983), Batuski et al. (1989), Postmann et al. (1992) und Peacock & West
(1992) (geschlossene Kreise), Schéitzungen der Haufendichte aus dem Edinburgh-Durham
Cluster Catalog (EDCC, Lumsden et al. 1992) (offene Quadrate) und der Transforma-
tion der Rontgentemperaturfunktion, die aus EXOSAT und HEAO II Daten gewonnen
wurde (Henry & Arnaud 1991, offene Diamanten). Kurz gesagt représentieren die offene
Symbole Réntgendaten, und die geschlossenen Punkte sind aus optischen Beobachtungen
gewonnen. Die Abbildung zeigt deutlich die Méngel der Modelle SCDM und OCDMI.
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Tabelle 8: Parameter der kumulativen Massenfunktionen fiir die Anpassung an eine
Schechter-Funktion Gl.(5.8). Der Wert fiir n, ist in 107°h3Mpc™ und M, in 10" h=' M,
angegeben.

| [ n | M | » |
SCDM 1.55 16.33 0.93
ACDM 057 5.74 121
OCDMI 271 0.75 153
OCDM2 152 631 111

| Beobachtung [| 5.11 + 2.1 | 1.46 = 0.2 | 0.94 £+ 0.2
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Abbildung 25: Massenfunktionen der kosmologischen Modelle (Histogramme bzw. an Histo-
gramme gefittete Linien) im Vergleich zu Beobachtungsdaten (Punkte mit Fehlerbalken, vgl. Text)
und der Press & Schechter Vorhersage (durchlaufende Linien) fiir z = 0.
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Abbildung 26: Entwicklung der Anzahldichte von Teilchengruppen mit einer Masse im
Intervall M € [10*h Mg ,10Yh 1M

Beide sind nicht der Lage, die Beobachtungen der Haufigkeit massereicher Galaxienhaufen
wiederzugeben. Beide Modelle versagen u.a. auch auf Grund der COBE-Normierung, da
die Eingangspowerspektren, welche nach GL.(A.41) und GI.(A.40) im Anhang A.6 einen
entscheidenden Einflu} auf die Massenfunktionen haben, eine zu hohe bzw. zu niedrige
Amplitude im Vergleich zu Beobachtungen von Galaxienhaufen aufweisen (vgl. GL.(5.9)).

Hingegen liefern alle aus den Simulationen bestimmten Massenfunktionen relativ gute
Ubereinstimmung mit der Vorhersage von Press & Schechter (Carlberg & Couchman
1989, Jain & Bertschinger 1994, Lacey & Cole 1994, Bond & Myers 1996), unabhéngig
vom kosmologischen Modell. Lediglich im Bereich massearmer Objekte kann eine Abwei-
chung um einen Faktor von ca. 1.5 festgestellt werden, wie sie auch schon in anderen
Arbeiten gefunden wurde (Gelb & Bertschinger 1994, Gross et al. 1998). Allerdings ist
die Wahl des Parameters d. (sowie der Fensterfunktion Wg(r), vgl. Anhang A.6) nicht
eindeutig festgelegt, so dafl in einigen Arbeiten vorgeschlagen wird, d.. als freien Parame-
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ter zu behandeln, der an die Massenfunktionen der Simulationen angepaflt werden muf3
(Ma & Bertschinger 1994, Klypin et al. 1995). Dieser Ansatz wird dadurch begriindet,
dafl der Kollaps ‘realer’ Objekte nicht sphérisch-symmetrisch verlduft, so wie es bei der
Ableitung des Wertes ., = 1.686 vorausgesetzt wurde. Geht man von einem ellipsoiden
Modell aus, so gelangt man zu einem Wert 6, < 1.686 (Monaco 1995), wie es durch
ebensolche Anpassung bestétigt wird.

Wie schon in Abschnitt 3.1 erwidhnt, kann man jedoch erst bei der Beriicksichtigung
der Entwicklung der Massenfunktion genauere Aussagen iiber das kosmologische Modell

machen, da dann die Entartung zwischen den Grofilen ©y und og aufbricht (Eke et al.
1996b, Bahcall et al. 1997, Eke et al. 1998):

o5/ ~ 0.5 . (5.9)

In Abb.26 ist die Entwicklung der Haufigkeit von Galaxienhaufen im Massenbereich von
10 bis 10" A~'M, angegeben. Man erkennt deutliche Unterschiede in der Entwick-
lung, auch wenn die hier vorgestellten Simulationen auf Grund der gewéhlten Parameter
nicht in der Lage sind, die Aufhebung der Entartung zu illustrieren. Die Entwicklung
fiir OCDM1 ist in der Abbildung deshalb nicht klar zu erkennen, da in diesem Modell
nur sehr wenige Galaxienhaufen in dem untersuchten Massenintervall gebildet werden
(vgl. Abb.25).

Masse — Geschwindigkeitsdispersion

In diesem Abschnitt soll erneut der Zusammenhang zwischen der Masse und Geschwin-
digkeitsdispersion eines Galaxienhaufens niher untersucht werden. In Abschnitt 4.3 wur-
de gezeigt, dafl es fiir isotherme, sphérisch-symmetrische Teilchengruppen einen engen
Zusammenhang zwischen o, und M gibt (vgl. G1.(4.9), S.61).

In Abb.27 ist fiir jede FOF-Gruppe die Geschwindigkeitsdispersion o, gegen die Masse M
des Systems aufgetragen. Man kann deutlich erkennen, daf die Beziehung o, oc M'/? sehr
gut wiedergegeben wird. Es ist repriisentativ fiir alle Simulationen nur der Zusammenhang
fiir das ACDM-Modell aufgezeigt. Ebenso wie Cole & Lacey (1996) es beobachtet haben,
streuen die massearmen Haufen stéirker. Die durchgezogene Linie ist durch eine Anpas-
sung an die Skalierungsrelation o, = M® bestimmt worden, bei welcher der Exponent «
variiert wurde. In allen Modellen wurde der theoretisch bestimmte Wert von 1/3 reprodu-
ziert. Man kann aus Abb.27 ebenso ablesen, dafl der Grofteil der ungebundenen Haufen
am unteren Massenende mit teilweise sehr groflen Geschwindigkeitsdispersionen zu finden
ist. Cole & Lacey (1996) argumentieren, daf der Schwanz’ der Gruppen mit o, > M'/3
von Objekten gebildet wird, die eigentlich zu einer iibergeordneten (grofieren) viriali-
sierten Struktur gehoéren. Wenn allerdings die Analyse fiir eine groflere Linking-Linge (]
wiederholt wird, was einer Identifikation eben solcher Objekte entspricht, so beobach-
tet man ebenfalls (Abb.27, unteres Bild) ungebundene Objekte im Bereich o, > M3,
Das trifft ebenfalls wieder auf alle Modelle zu, so daf§ lediglich das Resultat fiir das
ACDM-Modell angeben ist. Es muf3 also noch einen anderen Grund dafiir geben, daf
die Teilchengruppen als ungebunden identifiziert werden. Bei den massearmen Objekten
wird es sich in erster Linie um Fehlidentifikationen des FOF-Algorithmus handeln: zwe:
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Abbildung 27: Korrelation zwischen Masse und Geschwindigkeits-
dispersion der identifizierten Teilchengruppen, aufgeteilt in viriali-
sierte und ungebundene Objekte (oben fiir eine Linking Lange von
Il = 0.16, unten fiir [l = 0.2).
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schnell aneinander vorbeifliegende kleine Einzelgruppen wurden zum Zeitpunkt der Ana-
lyse als ein Objekt identifiziert. Es muf} allerdings auch darauf hingewiesen werden, dafl
fiir diesen Massenbereich die Auflgsung der Simulationen nicht besonders gut ist. Die un-
gebunden Teilchengruppen, die unterhalb der theoretischen Vorhersage o, oc M'/? liegen,
sind jedoch von erheblich groflerem Interesse: Sie stellen Systeme dar, die sich momentan
in Zustand der Verschmelzung befinden und aus diesem Grund eine zu hohe Masse im
Vergleich zur Geschwindigkeitsdispersion aufweisen. Im folgenden soll diese Behauptung
mit Hilfe weitere Analysen gefestigt werden.
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Abbildung 28: Achsenverhiltnisse der Teilchengruppen im ACDM-Modell
fiir z = 0.

Achsenverhailtnisse

Untersucht man das Verhéltnis der Haupttrigheitsachsen der Teilchengruppen, so kann
man erwarten, fiir interaktive Systeme exzentrischere Formen zu beobachten als fiir re-
laxierte Systeme. Zu diesem Zweck wurden die Eigenwerte des Trigheitstensors jeder
FOF-Gruppe berechnet und in die Reihenfolge a > b > ¢ gebracht. Es wird wieder
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das ACDM stellvertretend fiir die anderen Modelle aufgezeigt, da die Ergebnisse kei-
ne starke Abhéngigkeit von den kosmologischen Parametern zeigen. In Abb.28 ist das
Verhiltnis von ¢/b gegen b/a als Punktediagramm aufgetragen, wobei deutlich zwischen
den virialisierten und ungebundenen Systemen unterschieden werden kann. Die viriali-
sierten Objekte bevilkern den rechten oberen Teil des Streudiagramms und liefern ein
mittleres Achsenverhéltnis von 1:0.7:0.5, welches durch Untersuchungen am Modell der
hierarchischen Strukturentstehung in anderen Arbeiten bestétigt wird (Frenk et al. 1988,
Dubinsky 1992, Warren et al. 1992, Cole & Lacey 1996).

Im linken unteren Bereich hingegen findet man bevorzugt die nicht-virialisierten Systeme;
diese Gruppen sind auf Grund von Gezeitenwirkungen in die Linge gezogen. Einige dieser
Haufen weisen zusétzlich noch eine Ausdehnung in eine weitere Richtung auf, die durch
einen nicht-zentralen Zusammenstofl der Vorldufer-Systeme erklirt werden kann. Wenn
man fiir diese Systeme das mittlere Verhéltnis der Achsen zueinander berechnet, so erhélt
man 1:0.4:0.3. Diese Halos sind abgeflachter und weichen stirker von der Kugelsymmetrie
ab als die virialisierten Objekte.

StoBparameter

Der néchste interessante Punkt in diesem Zusammenhang ist die Frage nach dem Stof-
parameter bei der Verschmelzung von Galaxienhaufen. Wie die Ergebnisse des vorange-
gangenen Abschnitts vermuten lassen, erwartet man bei ungebundenen Systemen nicht-
zentrale St688e der Vorlaufer, die dann zu den exzentrischen Formen des Verschmelzungs-
produkt fiithren. Als erstes mufl dazu die Definition eines Mergers festgelegt werden, da es
nur fiir solche Ereignisse Sinn macht, einen Stolparameter zu berechnen; selbstverstind-
lich kann man fiir akkretierte Materie ebenfalls solch eine Grofle definieren, aber der
Prozefl der Akkretion hat keinen wesentlichen Einflufl auf die Virialisierung, da er nur
eine kleine Korrektur des Virialsatzes erfordert (vgl. Abschnitt 5.2.1). In Abb.29 ist der
Unterschied zwischen diesen beiden wichtigen Prozessen der hierarchischen Strukturbil-
dung aufgezeigt. In der folgenden Analyse und Berechnung des Stoflparameters sind nur
solche Ereignisse beriicksichtigt, fiir die das Verhéltnis der beiden gréfiten Vorldufer min-
destens 1 : 3 betrdgt. In allen anderen Fillen kann davon ausgegangen werden, dafl der
Einfall eines Objekts, welches erheblich leichter als der Galaxienhaufen ist, keinen Einflufl
auf die Virialisierung des Systems hat.

In Tabelle 9 sind die Ergebnisse fiir Verschmelzungsprozesse zwischen den Rotverschie-
bungen von z = 0.1 nach z = 0 zu finden. Ebenso wie schon bei der Untersuchung
der Achsenverhiltnisse der Haufen wurden lediglich Gruppen mit mehr als 25 Teilchen
beriicksichtigt. Zum Zeitpunkt z = 0 wurden die virialisierten sowie die ungebunde-
nen Gruppen identifiziert und jedes einzelne Objekt dann zur Rotverschiebung z = 0.1
zuriickverfolgt. Konnten zu diesem Zeitpunkt zwei Vorlduferobjekte gefunden werden, die
das in Abb.29 angegebene Kriterium erfiillen, so wurde die Gruppe nach dem Schema
aus Abb.30 zur Berechnung des Stolparameters herangezogen:

€oi = Ui/|T]
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Abbildung 29: Unterschied zwischen einem Merger und Akkre-
tion.

Abbildung 30: Skizze zur Erlauterung des StoBparame-
ters.

— —

di - (d _tu,'i) étu,'i
b = |d—d miti=1,2.
Hieraus folgt unmittelbar fiir den Stoflparameter b:

b+ by
=2z

In Tabelle 9 findet man nun die fiir jedes Modell gemittelten Werte mit den dazugehorigen
Schwankungen. In dieser Analyse ist das OCDM1-Modell vernachlassigt worden, da es auf
Grund der COBE-Normierung nicht geniigend Galaxienhaufen produziert (vgl. Abb.25),
so daf} eine Untersuchung der Verschmelzungseigenschaften solcher Objekte keine zufrie-
denstellenden Ergebnisse liefern wiirde.

b

(5.10)

Man kann deutlich erkennen, daf} fiir die nicht-virialisierten Systeme die Stoflparameter
grofler sind als fiir Gruppen, die als gebunden identifiziert worden sind. Dies bestétigt die
Annahme, daf} nicht-zentrale Stole bevorzugt zu ungebundenen Objekten fiihren bzw.
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Tabelle 9: Mittelwerte der StoBparameter b (in h~'Mpc) aufgeteilt nach virialisierten und
nicht-virialisierten Objekten.

‘ H virialisierte Haufen ‘ ungebundene Haufen ‘

SCDM 0.92 £+ 0.60 1.19 £ 0.59
ACDM 0.91 £ 0.45 1.18 + 0.48
OCDM?2 0.91 £ 0.48 1.26 £ 0.50

Tabelle 10: Mittelwerte der Aufprallgeschwindigkeiten |0y;¢| (in km/s) aufgeteilt nach viria-
lisierten und nicht-virialisierten Objekten.

‘ H virialisierte Haufen ‘ ungebundene Haufen ‘

SCDM 670 £ 500 900 £ 450
ACDM 960 £ 300 600 £ 280
OCDM?2 640 = 380 830 £ 350

daf es sich bei den ungebundenen Objekten um Teilchengruppen handelt, bei denen nicht
geniigend Zeit zur Ausbildung eines virialisierten Objektes vorhanden war.

Nach demselben Kriterium (vgl. Abb.29) wie fiir Tabelle 9 wurden ebenfalls die Stofige-
schwindigkeiten

|Thie| = [01 — 03 (5.11)

berechnet und die Ergebnisse sind in Tabelle 10 angegeben. Auch hier erkennt man den
Trend dahin, dafl die ungebundenen Systeme eine hohere relative Geschwindigkeit der
beiden schwersten Vorlaufer zueinander aufweisen.

Die Analyse der Stolparameter zeigt somit deutlich, dal es sich bei den ungebunde-
nen Teilchengruppen in erster Linie um das (nicht-zentrale) Verschmelzen zweier Einzel-
Objekte handelt, bei denen die héheren Stolparameter auch zu exzentrischeren Achsen-
verhéltnissen fiihrten (vgl. Abb.28).

Virialisierung

Wenn man jetzt davon ausgehen kann, dafl es sich bei den nicht-virialisierten Objekten
um aktive Verschmelzungsprozesse handelt, so stellt sich zwangsldufig die Frage, ob und
wie schnell die Systeme relaxieren. Dieser Punkt soll im nun folgenden Abschnitt genauer
untersucht werden. Zu diesem Zweck wurden zu verschiedenen Rotverschiebungen samtli-
che ungebundenen Teilchengruppen identifiziert und dann in der Zeit nach vorne verfolgt.
Wie Tabelle 11 zeigt, virialisiert eine erheblicher Prozentsatz der als ungebunden iden-
tifizierten Teilchengruppen innerhalb eines kurzen Rotverschiebungsintervalls. Das zeigt,
daf} die Zeit wiahrend der ein Objekt als ‘ungebunden’ in der Simulation auftaucht, nur
von kurzer Dauer ist. Der auffallend niedrige Prozentsatz fiir das ACDM-Modell von
z = 0.2 nach z = 0.1 148t sich nach einer detaillierten Analyse ebenfalls erkldren: Viele
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Tabelle 11: Prozentsatze der ungebundenen Objekte, die im Rotverschiebungsintervall von
2 =0.2 nach z = 0.1 bzw. 2 = 0.1 nach z = 0.0 virialisiert sind.

| [2=02—-2=01]2=0.1—2z=0.0]

SCDM (74 + 4) % 63 + 4) %
ACDM (46 £ 6) % (90 + 5) %
OCDM?2 B3+ 7) % (81 +7) %

der ungebundenen Objekte unterlagen wihrend dieser Phase heftigen Wechselwirkungen
mit der Umgebung und einige der bei der Rotverschiebung z = 0.2 vorhandenen un-
gebundenen Systeme existieren zu dem spéteren Zeitpunkt z = 0.1 gar nicht mehr; sie
wurden durch Gezeitenkrifte benachbarter Gruppen auseinandergerissen.

Ein anschauliches Beispiel fiir solch einen Verschmelzungsproze$ soll in Abb.44 (Ende von
Kapitel 5, S.106) gezeigt werden. Es handelt sich hierbei um den schwersten ungebun-
denen Haufen im SCDM-Modell bei einer Rotverschiebung von z = 0. Die Masse dieses
Objekts betrigt M = 2.8 - 101°h~' M. Fiir die Rotverschiebung 2z = 0.1 sind die beiden
massivsten Vorldufer (M; = 1.3 10" | My = 1.1 - 10") gezeichnet, die beide fiir sich
genommen ein virialisiertes System darstellen. Bei allen Bildern handelt es sich um die
Projektion eines Wiirfels der Kantenliinge 5 h~'Mpc in alle drei Ebenen, wobei nur die
Teilchen der jeweiligen Objekte abgebildet sind. Die absolute Linge der eingezeichneten
Geschwindigkeitsvektoren ist willkiirlich; lediglich die relativen Lingen zueinander sind
von Bedeutung und sollen die Richtung des Zusammenpralls verdeutlichen. Eine entspre-
chende grafische Darstellung eines Mergers von z = 0.2 nach z = 0.1, bei dem sich zum
Zeitpunkt z = 0 ein Virialgleichgewicht eingestellt hat, ist in Abb.45 gezeigt. Es handelt
sich dabei um den massivsten ungebundenen Haufen zur Zeit z = 0.1 im SCDM-Modell
in einer Box der Kantenlinge 4 h~'Mpc. Der ungebundene Galaxienhaufen wurde so-
wohl in der Zeit nach vorn als auch zuriick verfolgt. Um Projektionseffekte zu verringern,
wurden die beiden Vorldufer in unterschiedlichen Farben dargestellt.

Korrelationsfunktion

Eine der grundlegendsten Anforderungen an ein kosmologisches Modell ist die Reproduk-
tion der Zwei-Punkt-Korrelationsfunktion in Form und Amplitude. Viele Jahre iiber war
die Korrelationsfunktion die Standard-Methode zur Beschreibung der Klumpungseigen-
schaften von Galaxien und Galaxienhaufen. Schon im Jahr 1969 wurde gezeigt, daf} sich
die Korrelation von Galaxien als ein Potenzgesetz

&(r) = (ro/r)” (5.12)

schreiben 148t, wobei die Korrelationsldnge ro = 4.7 Mpc betrigt und fiir den Exponenten
v =~ 1.8 gilt (Totsuji & Kihara 1969). Und auch in frithen Arbeiten zu kosmologischen
Vielteilchensimulationen war eines der Ziele, die Bestimmung der Entwicklung von &(r)
(Peebles & Groth 1976). Die Annahme, daf§ Galaxien nur an bestimmten Orten im Uni-
versum zu finden sind, und zwar an denen, wo die lokale Dichte einen kritischen Wert 9,
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iiberschreitet, fiihrt zu einer Korrelation, die eine stirkere Amplitude im Vergleich zur
Verteilung der Dunklen Materie aufweist (Kaiser 1984). Dieser Effekt legt die Einfithrung
eines biasing!’-Parameters nah:

Ea(r) = b*(r) Epm(r) - (5.13)

Auf dieses Phénomen soll in Abschnitt 6 noch genauer eingegangen werden, da dort eine
neue Methode zur Bestimmung dieses Parameters vorgestellt wird.
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Abbildung 31: Korrelationsfunktionen £(r) im ACDM-Modell (z = 0).

Wird die Korrelationsanalyse auf die numerischen Simulationen angewandt, so findet
man, dafl die als ungebunden identifizierten Objekte eine erheblich stérkere Korrelation
im gesamten Skalenbereich aufweisen; es handelt sich hierbei um eine gegeniiber den
virialisierten Systemen erhohte Korrelation, die selbst wiederum eine grofiere Amplitude
als die Verteilung der Dunklen Materie aufweisen. Dieses Resultat findet sich in Abb.31.
Die gestrichelten Linien sind dabei aus einer Anpassung der jeweiligen Daten an ein

Yengl. to bias bevorzugen
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Tabelle 12: Parameter der Korrelationsfunktionen bei einer Anpassung an ein Potenzgesetz.
Die Anzahldichte virialisierter Gruppen betrigt in allen Modelle ny = 10~*A3Mpc™2.

Dunkle virialisierte ungebundene
Materie Gruppen Gruppen
Modell o ‘ vl 7o ‘ ¥ ‘ N To ‘ vy

SCDM 0.4 123]661| 1.8 800 || 9.2 2.5
ACDM 5.6 1201 9317|2200 || 13.8 2.5
OCDM2 || 4.5 |22 || 7.9 | 2.0 | 2200 || 11.4 2.5

Potenzgesetz nach Gl1.(5.12) gewonnen, wobei die Zahlenwerte der Parameter v und ry in
Tabelle 12 aufgelistet sind. Um vergleichbare Resultate fiir die unterschiedlichen Modelle
zu erhalten, wurde die Anzahldichte der Objekte auf ng = 10~ *h*Mpc ® festgesetzt und
nur die N = nyV schwersten Haufen bei der Berechnung der Korrelationsfunktion der
virialisierten Gruppen verwendet. Die Werte fiir /V sind ebenfalls in Tabelle 12 angegeben.
Es ist offensichtlich, dafl die Amplituden des SCDM- und OCDM2-Modells kleiner als
beim ACDM-Modell sind; in diesen Modellen ist die Leistung auf grofien Skalen zu gering,
um die Klumpungseigenschaften der Materie korrekt zu beschreiben.

Allerdings hiangt die Amplitude und ebenso die Form der Korrelationsfunktion stark vom
Auswahlkriterium fiir die Teilchengruppen ab. Aus diesem Grund sind in Tabelle 13 die
Parameter ry und v bei Verwendung unterschiedlicher Massengrenzen zusammengefaft;
es wurden jeweils nur virialisierte FOF-Objekte mit einer Masse M > M., bei der
Bestimmung der Korrelationsfunktion beriicksichtigt, wobei die Massengrenze iiber die
Anzahl der Teilchen angegeben ist. Da massereiche Objekte lediglich an den sehr ho-
hen Spitzen des Dichtefelds zu finden sind, erhédlt man demzufolge bei einer sukzessiven
Erhéhung der Massengrenze eine immer stirkere Korrelation. Dies erkldrt den modell-
unabhéngigen Anstieg des Parameters ry. Die Steigung der Korrelationsfunktion bleibt
hingegen annéhernd konstant. Es ist bemerkenswert, dafy die Amplitude ry der gebunde-
nen Objekte im SCDM-Modell am kleinsten ist. Dies Ergebnis ist unabhéingig von der
Massengrenze und 148t sich durch den Shape-Parameter I' ~ (yh des Powerspektrum
erkldren. Im SCDM-Modell betrégt der Wert I' = 0.5, was im Vergleich zu den von Be-
obachtungen bevorzugten Wert I' = 0.25 £+ 0.05 (Peacock & Dodds 1994, Lin et al. 1996,
Borgani et al. 1997) zu hoch ist. Dies fiihrt zu einer zu geringen Leistung auf grofien
Skalen im Vergleich zu den kleinen Skalen.

Am interessantesten ist jedoch die Tatsache, da} die ungebunden Systeme in jedem Fall
die stérkste Korrelation aufweisen; die Amplitude ist sowohl grofler als die der Dunklen
Materien, als auch der von den gebundenen Gruppen. Die Steigung der Korrelations-
funktion dieser Objekte weist bei einer Fixierung der Cluster-Haufigkeit ebenfalls den
grofiten Wert, auf, unabhéngig vom kosmologischen Modell. Das bestétigt die Annahme,
dafl Verschmelzungsprozesse in bevorzugten Gebieten des Universums stattfinden. Die
Gebiete mit einer sehr hohen Dichte sind die Plétze, an denen nicht nur die massivsten
Galaxienhaufen gefunden werden; es handelt sich hierbei auch um die Orte, wo bevorzugt
Verschmelzungsprozesse vonstatten gehen. Und genau das spiegelt auch Abb.32 wider.
In diesem Bild ist ein Schnitt der Dicke 2 h~'Mpc durch die gesamte Simulationsbox
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Tabelle 13: Parameter der Korrelationsfunktion bei einer Anpassung an ein Potenzgesetz.
Es wurden dabei unterschiedliche Massengrenzen bei der ldentifikation der gebundenen Halos
verwendet. Der Parameter M., gibt die minimale Anzahl von Teilchen pro FOF-Gruppe an.

Massengrenze | SCDM || ACDM | OCDM2
Meus ro | v lro| v |||
25 4012162181 56| 1.7
50 4511883 |1.7(6.7]| 1.9
100 51 | 1.7 9.1 | 1.7 84| 2.1

des ACDM-Modells gezeigt, auf dem zusétzlich zu den Dunkle-Materie-Teilchen auch die
Orte markiert sind, an denen ungebundene Teilchengruppen identifiziert wurden. Man
erkennt deutlich, da} diese Systeme bevorzugt in den iiberdichten Regionen zu finden
sind.

Da man davon ausgehen kann, dafl Verschmelzungsprozesse (sowie starke Wechselwir-
kungen mit der Umgebung) Ausléser fiir die Erzeugung der leuchtkraftstarken Infrarot-
Galaxien sind (Sanders & Mirabel 1996), beobachtet man auch bei sehr leuchtkraftstarken
Infrarot-Galaxien (L > 10" L) eine erhshte Korrelation (Bouchet et al. 1993). Je grofer
die Leuchtkraft der Infrarot-Galaxien, desto stirker auch die Korrelation, die sogar bis
an die Amplitude von beobachteten Galaxienhaufen heranreicht (Gao 1993). Diese Ga-
laxien konnten ein wichtiges Stadium bei der Bildung von Quasaren und elliptischen
Galaxien darstellen, und wie in diesem Abschnitt gezeigt, entstehen solche Objekte nicht
zufillig im Raum, sondern sie bilden sich in den Gebieten, in denen auch die massivsten
Galaxienhaufen zu finden sind.

Spinparameter

Galaxien und auch Galaxienhaufen besitzen ebenfalls einen Drehimpuls, der entschei-
dend von der Morphologie des Objekts abhingig ist (s.u.). Ublicherweise wird der Wert
des Drehimpuls als Verhéltnis zwischen beobachteter Winkelgeschwindigkeit w und der
Winkelgeschwindigkeit wy angegeben, die notwendig ist, um die Rotation allein durch die
potentielle Energie aufzubringen:

Ly = MRv= MR, ; Drehimpuls
By, = tMv?=L3}/(2MR?) ; Rotationsenergie (5.14)
Ept = —GM?/R : potentielle Energie :
|Epot] = 2FEuin - Virialsatz

Kombiniert man diese Gleichungen untereinander, so gelangt man zu der Definition des
Spinparameters:

L@ LJ(MR)

wo JGM/R'

wobei die Beziehung L = MR?w ebenfalls dazu verwendet wurde, um den Wert der

(5.15)
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Abbildung 32: Schnitt der Dicke 2~ *Mpc durch die Simulationsbox des ACDM-Modells.
Die ungebundenen Objekte sind durch Kreise markiert.

Winkelgeschwindigkeit w mit Hilfe des experimentell bestimmten Drehimpulses L aus-
zudriicken. Fiir Spiralgalaxien betrigt der Wert des Spinparameters A in etwa A ~ 0.4,
wohingegen bei elliptischen Galaxien nur ungefihr A ~ 0.05 erreicht wird.

In den vorliegenden Simulationen (mit Ausnahme von OCDM1) wurde dieser Wert fiir al-
le identifizierten Teilchengruppen bestimmt. In Abb.33 ist nun die Haufigkeitsverteilung
dn(X)/dX\ der virialisierten Objekte aufgetragen, welche die Anzahl von Objekten mit
einem Spinparameter der Gréfle A pro Volumeneinheit im Intervall [\, A+ d\| angibt. Die
beiden obersten Kurven gehéren zum SCDM-Modell, die néchsten beiden zum ACDM-
und die letzten beiden zum OCDM2-Modell. Man kann keine signifikante Entwicklung der
Verteilung im Rotverschiebungsintervall von z = 0.5 nach z = 0.0 feststellen. Dies deckt
sich mit dem Ergebnis, dal der Drehimpuls lediglich in den frithen Phasen der Galaxie-
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Abbildung 33: Haufigkeitsverteilung des Drehimpulsparameters virialisierter Grup-
pen in verschiedenen kosmologische Modelle.

und Haufenbildung wéchst (Barnes & Efstathiou 1987). Man erwartet eher einen Abfall
des Drehimpuls zu spéteren Zeiten, welcher auch ansatzweise in der Verteilungsfunktion
des SCDM-Modell zu erkennen ist. Die Kurven in Abb.33 decken sich dabei mit den
Verteilungsfunktionen, wie sie auch in anderen Arbeiten gefunden wurden (Barnes & Ef-
stathiou 1987, Warren et al. 1992)

Eine Massenabhéingigkeit des Spinparameters ist ebenfalls nur schwach ausgeprigt, was
in Abb.34 nachgepriift werden kann. Es kann lediglich ein geringer Trend hin zu kleinen
Spinparametern fiir massereichere Gruppen beobachtet werden (Barnes & Efstathiou
1987, Cole & Lacey 1996, Thomas et al. 1998). Allerdings unterscheiden sich auch in die-
ser Eigenschaft die virialisierten und ungebundenen Teilchengruppen voneinander. Die
nicht-virialisierten Objekte weisen systematisch einen hoheren Drehimpuls auf, was je-
doch auf die erhohte Aufprallgeschwindigkeit bei gleichzeitig gréflerem Stofiparameter
zuriickgefithrt werden kann.
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Abbildung 34: Massenabhangigkeit des Spinparameters im ACDM-Modell
fir z = 0.

5.3 Unterstrukturen von Galaxienhaufen

In diesem Abschnitt soll eine Methode zur Quantifizierung von Unterstrukturen in Grup-
pen und Haufen von Galaxien vorgestellt, kalibriert und auf die kosmologischen Modelle
aus Tabelle 1 (S.20) angewendet werden. Das Verfahren geht zuriick auf eine Idee von
Dressler & Shectman (1988), die es zur Bestimmung von Unterstrukturen in beobachteten
Galaxienhaufen verwendet haben. Das Verfahren soll nun auf numerische Simulationen
angewandt und mit anderen Algorithmen zur Quantifizierung von Strukturen in Gala-
xienhaufen verglichen werden.

Der Grundgedanke der Methode besteht in der Verwendung von Geschwindigkeitsabwei-
chungen innerhalb projizierter Galaxienhaufen. Die Empfindlichkeit, sowie die Abh#ngig-
keit von den grundlegenden Parametern der Methode soll in diesem Abschnitt getestet
werden, bevor sie zur Quantifizierung von Unterstrukturen in Galaxienhaufen numeri-
scher Simulationen herangezogen wird. Es kann gezeigt werden, dal in den Modellen
ca. 30% der untersuchten Objekte Unterstrukturen aufweisen; dieser Wert stimmt gut
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mit aktuellen Beobachtungen (z.B. Solanes et al. 1998) iiberein, héngt allerdings stark
vom Schwellenwert zur Unterteilung der Objekte in ‘strukturlos’ und ‘strukturiert’ ab.
Es wird weiterhin eine gute Ubereinstimmung mit anderen Verfahren zur Quantifizierung
von Strukturen festgestellt (z.B. der Multiplizitét-Methode), die allerdings von einer nicht
zu vernachldssigbaren Streuung begleitet wird. Diese Streuung 48t sich auf Projektions-
effekte zuriickfiihren, sowie den Einfluf} kleiner, einfallender Teilchengruppen auf den zu
untersuchenden Galaxienhaufen.

Vorab sollen jedoch aktuelle Beobachtungen und Ergebnisse zu Strukturen in Galaxien-
haufen zur Motivation des folgenden Kapitels vorgestellt werden.

5.3.1 Beobachtungen zu Unterstrukturen

In den letzten zwanzig Jahren wurden Unterstrukturen in einer ausgepréigten Anzahl
von Galaxiengruppen und Galaxienhaufen entdeckt; zum einen als (Neben-)Maxima in
der projizierten Galaxienverteilung von Galaxienhaufen (Baier 1979 und Geller & Beers
1982), zum anderen als Abweichungen von der sphirischen Symmetrie von Réntgen-
Kontourkarten (Forman et al. 1981). Die Quantifizierung dieser Unterstrukturen stellt
jedoch ein nicht-triviales Problem dar: West et al. (1988) haben an Hand von numeri-
schen Simulationen erkannt, daf§ bei der Analyse von Unterstrukturen Projektionseffekte
eine wesentliche Rolle spielen und einen entscheidenden Einflul auf die Ergebnisse ha-
ben. Solche Effekte sind jedoch bei der Auswertung von Réntgenbeobachtungen weniger
stark ausgeprigt, und so liefern auch neueste Beobachtungen im Rontgenbereich verlafli-
chere Ergebnisse fiir die Haufigkeit von Unterstrukturen in Galaxienhaufen (Mohr et al.
1993, Buote & Xu 1997). Im Optischen hingegen erhilt man bessere Informationen zur
Geschwindigkeitsverteilung der Galaxien in einem Haufen.

Die Identifikation von Unterstrukturen kann mit Hilde verschiedener Methoden erzielt
werden, wie z.B. Geschwindigkeitsabweichungen von Untergruppen eines Galaxienhaufens
(Dressler & Shectman 1988), Geschwindigkeitserh6hungen von ¢D Galaxien im Vergleich
zum eigentlichen Haufen (Bird 1994), dem hierarchischen Baum-Algorithmus, welcher
zwei (projizierte) Orts- und eine Geschwindigkeitskoordinate verwendet (Serna & Gerbel
1996), sowie der Anwendung von Wavelet-Analysen (Girardi et al. 1997). Alle diese Ver-
fahren liefern insofern vergleichbare Ergebnisse, daf sie fiir einen Anteil von ca. 30% -
40% der untersuchten Galaxienhaufen statistisch signifikante Unterstrukturen gefunden
haben. Allerdings hingt der genaue Prozentsatz im Detail doch stark von der verwen-
deten Methode ab (Pinkney et al. 1996). Neuere Untersuchungen zu Unterstrukturen
basieren dabei allerdings auf der ‘Geschwindigkeits-Methode’ von Dressler & Shectman
(1988): Zabludoff & Mulchaey (1998) haben sechs kleine Gruppen, Solanes et al. (1999)
67 reiche Haufen aus dem ENACS-Katalog mittels dieses Verfahrens auf Unterstrukturen
untersucht. Um die Bedeutung dieses Quantifizierungsverfahrens zu iiberpriifen, wurde
eine detaillierte Analyse sowie ein Vergleich mit Simulationen unterschiedlicher kosmo-
logischer Modelle erstellt, die in den nun folgenden Unterabschnitten vorgestellt werden
soll.
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5.3.2 Quantifizierung von Unterstrukturen

Die von Dressler & Shectman (1988) eingefithrte Methode zur Suche nach Unterstruk-
turen in Galaxienhaufen (bzw. Teilchengruppen in numerischen Simulationen) mifit eine
Korrelation zwischen Geschwindigkeit und (projizierten) Koordinaten und ist empfind-
lich auf Strukturen, deren mittlere Geschwindigkeit und Geschwindigkeitsdispersion von
der Kinematik des Gesamthaufens abweichen. Zur Anwendung des Verfahrens muf} eine
gewisse Anzahl von nichsten Nachbarn NV, eines jeden Teilchens/Mitglieds des Haufens
festgelegt werden, die zur Berechnung der lokalen Gréfien Tjc,und o, jocabenutzt werden:

1 =
Vlocal = N—nn 2_:1 Uj
m
O.g,local = N, Z(Uj - Elocal)2 .

nn j—1

(5.16)

Die Anzahl der Nachbarn Ny, des Teilchens ¢ bestimmt somit die Groéfle bzw. Ausdehnung
der ‘Untergruppe’, die zur Berechnung einer lokalen, dem Teilchenort 7; zugeordneten, Ge-
schwindigkeit viocaiund Geschwindigkeitsdispersion oy, jocatherangezogen wird. Diese Werte
gehen dann in die Bestimmung einer (ebenfalls lokalen) Geschwindigkeitsabweichung d;
ein

NHII — —

512 — O'—g [(Ulocal - U)2 + (O'U,local - 00)2] ) (517)
wobei den Werten fiir 7 und o, der gesamte Haufen mit N Teilchen zu Grunde liegt.
Die Grofe §; wird fiir alle Teilchen (i = 1, N), die zum Haufen gehoren, berechnet. Ein
quantitatives Maf} fiir den Grad der Unterstrukturen in der gesamten Teilchengruppe
bietet die kumulative Grofie

A=30, (5.18)

die im folgenden als Geschwindigkeits- bzw. Delta-Abweichung bezeichnet wird.

In Abb.35 ist das Verfahren an Hand eines Beispiels illustriert, indem die Werte exp(d;)
als Radien fiir Kreise (mit der Koordinate des Teilchens i als Mittelpunkt) dienen. Die
Teilchengruppe ist der SCDM-Simulation (vgl. Tabelle 1) entnommen und wurde mit
einer Linking-Lénge von [l = 0.2 identifiziert. Die (kumulative) Delta-Abweichung des
Haufens zeigt dabei Hinweise auf Unterstrukturen, allerdings keine sehr ausgeprégten.
Zur Berechnung der einzelnen §; Werte wurden die Teilchen zuerst in die xy-Ebene pro-
jiziert und anschlieffend die Werte Tiocal, 0y 1ocal, U, sowie o, in diesen zwei Dimensio-
nen berechnet. Es ist offensichtlich, dafl die Gruppe ein ausgeprigtes Zentrum aufweist,
welches sich genau in der Mitte der Abbildung finden 148t. Rechts davon, sowie etwas
oberhalb des Zentrums, befinden sich Teilchengruppen, deren Geschwindigkeitswerte von
denen des gesamten Haufens abweichen. Dies macht sich durch die gréfleren Radien der
Kreise bemerkbar, die eine graphische Prisentation der §;-Werte darstellen. Allerdings
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Abbildung 35: Unterstrukturen einer Teilchengruppe im SCDM-Modell.

handelt sich hierbei nicht um Unterstrukturen des Haufens sondern um kleinere Objek-
te bzw. auch Einzelteilchen, die vermutlich langsam auf das Zentrum zufallen. Ebenso
findet man im linken unteren Bereich einige Teilchen, deren Kinematik stark von der
des Haufens abweicht und die eher schnell einfallenden Einzelteilchen als einer Unter-
struktur entsprechen. Die Abbildung soll lediglich verdeutlichen, dafl die Verwendung
der einzelnen Werte d; zur Bestimmung der Positionen von Unterstrukturen niitzlich sein
kann; um jedoch quantitative Aussagen zu erhalten, ist die Gréfle A notwendig. Die
Delta-Abweichung ist dabei um so grofer, je stéirker sie durch kinematisch abweichende
Untergruppen geprigt ist.

Einer der groflen Vorteile dieser Methode ist, dal man keinerlei Annahmen iiber die
Geometrie und die Position von Unterstrukturen im voraus machen muf}. Das Verfahren
arbeitet unabhéngig von Parametern, die z.B. bestimmte Bereiche im Galaxienhaufen
bei der Suche nach Unterstrukturen bevorzugen kénnten. Auflerdem ist dieses Verfahren
bestens geeignet, um in Galaxienhaufen, bei denen lediglich projizierte Koordinaten in
einer Ebene zur Verfiigung stehen, nach Unterstrukturen zu suchen. Aus diesem Grund
wurde es bei der Analyse von simulierten Galaxienhaufen ebenfalls in nur zwei Dimensio-
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Abbildung 36: Sechs der 30 Testhalos (zwei aus jedem Massenbereich) zur Kalibra-
tion der Delta-Abweichung in zy-Projektion.
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nen angewandt: Alle Teilchengruppen wurden vor der Berechnung der Delta-Abweichung
in eine Ebene projiziert. Um eventuelle Projektionseffekte weitestgehend auszuschlieflen,
basiert der endgiiltige Wert fiir A auf einer Mittelung iiber 100 Projektionen aus ver-
schiedenen Blickrichtungen, was zusétzlich eine Berechnung der Schwankung o erlaubt,
die in den Simulationen ungefihr 10% betrigt.

Um das Verfahren im Detail iiberpriifen und kalibrieren zu kénnen, wurden die Werte fiir
die Delta-Abweichung an Hand von 30 ausgewéhlten Teilchengruppen des SCDM-Modells
verglichen. Die Gruppen stammen dabei aus drei unterschiedlichen Massenbereichen:
10%h 1 M (ca. 1000 Teilchen), 5 - 10'h 1M (ca. 500 Teilchen) und 2 - 10*h 1M (ca.
200 Teilchen), wobei in jedem Massenbereich fiinf Haufen mit und fiinf Haufen ohne of-
fensichtliche Unterstrukturen ausgewiahlt wurde. In Abb.36 sind sechs dieser Testhalos
in xy-Projektion gezeigt. In der linken Spalte befinden sich drei Teilchengruppen mit
Unterstrukturen und in der rechten Haufen ohne Strukturen. Das Verfahren hiingt offen-
sichtlich von der Gesamtzahl der Teilchen im Haufen, sowie der Anzahl der Nachbarn N,,
zur Bestimmung der lokalen Gréfien ¥jgca und o0y, jocar ab. Beide Abhéngigkeiten sollen in
den néchsten beiden Unterabschnitten diskutiert werden.

Anzahl nachster Nachbarn

Der einzige Parameter bei der Berechnung der Delta-Abweichung ist die Anzahl der
nichsten Nachbarn N, eines jeden Teilchens, welcher die Gréfie der Untergruppen zur
Bestimmung der lokalen Werte Tioea und oy 1ocal festlegt. In Abb.37 wurde die Delta-
Abweichung, normiert mit der Anzahl aller Teilchen im Haufen, gegen die Anzahl N,
zur Berechnung der lokalen Groflen fiir alle 30 Test-Halos gezeichnet. Die Dicke der Linien
ist dabei proportional zur Masse eines jeden Haufens. Die durchgezogenen Linien stehen
fiir Teilchengruppen mit offensichtlichen Unterstrukturen, wobei die gestrichelten Linien
die Abh#ngigkeit bei Haufen ohne Strukturen widerspiegeln. Auf die hier verwendete
Wahl der Normierung der Delta-Abweichung wird spéter eingegangen.

Man entnimmt der Abbildung sofort, daf§ das Verhalten fiir Gruppen mit und ohne Un-
terstrukturen deutlich unterschiedlich ist; Haufen ohne Strukturen zeigen so gut wie keine
Abhingigkeit von der Anzahl der nichsten Nachbarn, wohingegen die Haufen mit Struk-
turen eine monoton steigende Funktion A(Ny,) fiir Ny, < 30 aufweisen (vgl. diinne Linien
im Bild). Lediglich fiir die sehr massearmen strukturbehafteten Haufen fillt diese Bezie-
hung fiir sehr grofie N, wieder ab, was sich dadurch erklaren 148t, dafl die Auswahl der
Untergruppen zur Berechnung von igea und oy 1cal unter Verwendung von N,, ~ N zu
keinen verldfilichen Ergebnissen fiihren kann und im Extremfall (N,, = N) einfach A =0
liefert. Aus der Graphik kann man nun ablesen, dafl sich die Wahl eines eher grofleren
Wertes fiir V,,, empfiehlt, als in anderen Arbeiten vorgeschlagen. Pinkney et al. (1996)
empfehlen einen Wert von N,, = N2, was bei einer Gesamtzahl von ca. 200 Teilchen
in etwa 14 néchsten Nachbarn entspricht. In Abb.37 liegt das Maximum der Kurve fiir
die massearmen Gruppen jedoch in etwa bei 25 Teilchen. Dieser Wert wurde nun fiir alle
nachfolgenden Analysen gewihlt (unabhingig von der Masse des Objekts), da bei dieser
Anzahl néichster Nachbarn auch fiir massereiche Gruppen eine einfache Diskriminierung
zwischen Systemen mit und ohne Unterstrukturen moglich ist.
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Abbildung 37: Abhangigkeit der Delta-Abweichung von der Anzahl der
nachsten Nachbarn N,, fiir 30 vorausgewahlte Teilchengruppen mit offen-
sichtlichen Unterstrukturen (—) und ohne Unterstrukturen (- - -).

Normierung der Delta-Abweichung

Wenn eine zufillige Verteilung von Teilchen und Geschwindigkeiten vorliegt, so hat man
eine Abhéngigkeit der Delta-Abweichung von der Gesamtzahl der Teilchen der Art A o« N
(Dressler & Shectman 1988); finden sich in dem Haufen jedoch Unterstrukturen, so erhilt
man Werte A > N (Pinkney et al. 1996). Dieser Zusammenhang soll in diesem Unterab-
schnitt iiberpriift und letztendlich bestétigt werden. Dazu wurden aus den 30 Testhalos
zufillige Untergruppen N; < N (nicht zu verwechseln mit den durch N, definierten Un-
tergruppen) ausgewéhlt und zur Berechnung einer eigenen Delta-Abweichung Ag herange-
zogen. Bei der Verwendung einer angemessenen Normierung sollten sich die Delta-Werte
fiir zufillig ausgewéhlte Untergruppen nicht vom Wert der Gesamtgruppe unterscheiden,
da die Untergruppe dieselben Unterstrukturen aufweist. Um Auswahleffekte zu umgehen,
wurde fiir jeden Wert Ny die Berechnung von Ay iiber 200 verschiedene Untergruppen
gemittelt. Das Ergebnis spiegelt sich in Abb.38 wider. In der oberen Graphik wurde die
Delta-Abweichung Ay mit der Gesamtzahl der Teilchen im Haufen Ng normiert, so wie
es auch in anderen Arbeiten vorgeschlagen wird (Pinkney et al. 1996). Das untere Bild,
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Abbildung 38: Abhangigkeit der Delta-Abweichung von der GréBe der Teil-
chengruppe fiir 30 vorausgewdhlte Haufen mit offensichtlichen Unterstruk-
turen (—) und ohne Unterstrukturen (- - -).

in dem eine leicht abgewandelte Normierung mit N!'' angewandt wurde, dient als Ver-
gleich dazu. Einerseits fillt deutlich auf, daf§ die absoluten Werte fiir A/N; bzw. A/N!!
eine klare Unterscheidung zwischen Gruppen mit und ohne Strukturen zulassen; ande-
rerseits zeigt die Abbildung, daf3 die Diskriminierung dieser Haufen bei einer Normierung



96 KAPITEL 5: GALAXIENHAUFEN IN SIMULATIONEN

Tabelle 14: Physikalische Eigenschaften der kosmologischen Modelle. Die BoxgroBe L ist in
h~"Mpc und der Hubbleparameter % in 100 km s~'Mpc™" angeben.

| [ [Qno] b [ os | L]
SCDM1 | 1.0] 00 |05 118 | 200
SCDM2 | 1.0 0.0 | 05| 053 | 200
ACDM | 03] 0.7 | 0.7 | 1.00 | 280
OCDM2 || 05| 0.0 | 0.7 | 0.96 | 280

mit Ny einfacher ist: Die absoluten Unterschiede der (normierten) Delta-Abweichungen
fiir strukturbehaftete Haufen im Vergleich zu strukturlosen Gruppen sind gréfler, und
die Abhéngigkeit von der Gesamtzahl der Teilchen ist ebenfalls schwicher. Die Dicke
der Linien ist, genau wie schon in Abb.37, ein Maf fiir die Masse der Teilchengruppe;
deshalb brechen die Linien auch genau an der Stelle, wo die Gré8e der zuféllig ausgewihl-
ten Untergruppe die Gesamtzahl der Teilchen im Haufen erreicht (N; = N), abrupt ab.
Das Abknicken bei kleinen Werten Ny erklirt sich dadurch, dafl in diesem Bereich die
Unterstrukturen nicht mehr reproduziert werden kénnen, da die Anzahl der zuféllig aus-
gewéhlten Teilchen zu klein wird.

Fiir die nun folgende Anwendung der Delta-Abweichung auf Galaxienhaufen in unter-
schiedlichen kosmologischen Modellen, wurde die Normierung mit der Gesamtzahl der
Teilchen gewéhlt, und zur quantitativen Unterscheidung von Gruppen mit und ohne Un-
terstrukturen diente der Grenzwert A/N ~ 1.4, welcher in Abb.38 als waagerechte Linie
eingezeichnet ist.

5.3.3 Anwendung auf kosmologische Modelle

Das Auftreten von Unterstrukturen in Galaxienhaufen besagt, dal diese Objekte im
Universum noch relativ jung sind, da leicht gebundene Untergruppen nur eine gewis-
se Zeit, die sehr viel kiirzer als die Hubble-Zeit ist, in einem Galaxienhaufen Bestand
haben kénnen. Im Modell der hierarchischen Strukturbildung gewinnen Galaxienhaufen
ihre Masse durch eine stédndige Akkretion von Materie sowie durch Verschmelzungspro-
zesse mit anderen Haufen. Unterstrukturen sind somit ein Kennzeichen fiir die Aktivitét
eines Galaxienhaufens und deuten auf das Stattfinden genau solcher Prozesse hin. Da
in einem offenen Universum €y < 1 das Wachstum der Dichtefluktuationen frither zum
Stillstand kommt (vgl. Anhang A.3), geht man davon aus, da§ die Héufigkeit von Un-
terstrukturen ein effektives Maf} fiir den Dichteparameter 2y darstellen kann (Richstone,
Loeb & Turner 1992, Ehlers & Schneider 1993, Kauffman & White 1993, Bartelmann
1994 und Lacey & Cole 1994). Die Interpretation von Unterstrukturen als Indikator fiir
Verschmelzungsprozesse kann ebenso als Erkldrung fiir einige Eigenschaften von ¢D Ga-
laxien dienen, wie z.B. deren Orientierung zum Umfeld (West 1994) und der pekuliaren
Geschwindigkeitsverteilung in reichen Haufen (Merritt 1985).

Friithere Arbeiten zur Unterscheidung kosmologischer Modelle benutzten u.a. lediglich den
Dichtekontrast bzw. das Dichteprofil von Galaxienhaufen (Jing et al. 1995, Thomas et al.



5.3. UNTERSTRUKTUREN VON GALAXIENHAUFEN 97

1.0

0.8

0.6 —

0.4

Kumulative Haufigkeit

0.8

0.0 I

Abbildung 39: Kumulative Haufigkeitsverteilung der Delta-Abweichung A/N in
unterschiedlichen kosmologischen Modellen.

1997). Hierbei wurden jedoch nur kleine Abweichungen bei den Profilen virialisierter Ob-
jekte in unterschiedlichen Modellen gefunden. Um Unterschiede in Réntgenprofilen von
Galaxienhaufen korrekt reproduzieren zu kénnen, sind allerdings hydrodynamische Simu-
lationen notwendig, wo erste Versuche schon zu vielversprechenden Ergebnissen gefiihrt
haben (Cen 1997, Ghizzardi & Bonometto 1999 und Valdarnini 1999).

In diesem Abschnitt soll das von Dressler & Shectman (1988) eingefiihrte Verfahren zur
Identifikation von Unterstrukturen nun auf die Modelle, spezifiziert in Tabelle 1, ange-
wandt werden. Das SCDM-Modell dient wieder lediglich als Referenzmodell, da es auf
Grund der gewihlten COBE-Normierung zu viel Leistung auf der Skala von Galaxien-
haufen aufweist. Zusétzlich zu den schon in Kapitel 3 vorgestellten Modellen wurde fiir
die Analyse der Unterstrukturen im kosmologischen Kontext ein weiteres Modell her-
angezogen: ein SCDM-Modell, bei dem das Powerspektrum mittels der Haufigkeit von
Galaxienhaufen normiert wurde (og-Normierung). Da sich in einem Einstein-de-Sitter
Universum die Parameter €y und Q4 o im Laufe der Zeit nicht dndern (vgl. Anhang A.2),
og aber proportional zu a(t) anwiichst, braucht man lediglich die Daten des COBE-
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Tabelle 15: Prozentsatze der Objekte mit A/N > X in Abhangigkeit vom kosmologischen
Modell.

Prozentsatz
Simulation | X =14 X=13|X=15
SCDM1 33% 52% 23%
SCDM2 43% 55% 34%
ACDM 27% 33% 22%
OCDM2 30% 1% 25%

Tabelle 16: Kolmogorov-Smirnov (KS) Test fiir die kumulativen Haufigkeitsverteilungen aus
Abb.39.

‘ Simulation H D ‘ Signifikanz ‘
SCDM1 vs. SCDM2 || 0.14 0.24
SCDM1 vs. ACDM 0.24 2-1074
SCDM1 vs. OCDM2 || 0.18 | 7-1073
SCDM2 vs. ACDM 027 1-107°
SCDM2 vs. OCDM2 || 0.17 21072
ACDM vs. OCDM2 | 0.11 | 4-1072

normierten SCDM-Modells zu einem friitheren Zeitpunkt heranzuziehen, um wieder ein
SCDM-Modell zu erhalten, diesmal mit einem kleineren Wert fiir og. Die Parameter des
neuen (SCDM2-)Modells finden sich in Tabelle 14, in der ebenfalls die wichtigsten Para-

meter der restlichen Modelle nochmals zusammengefaf3t sind.

Wie eingangs erwéhnt, erwartet man in Abhéngigkeit vom kosmologischen Modell Un-
terschiede in der Hiufigkeit von Unterstrukturen bei Galaxienhaufen. Zu diesem Zweck
wurde fiir Abb.39 die kumulative Haufigkeitsverteilung der Delta-Abweichung A/N in
den vier kosmologischen Modellen aus Tabelle 14 berechnet. Die Teilchengruppen, die in
diese Berechnung eingegangen sind, wurden wieder mittels FOF-Algorithmus und densel-
ben Parametern wie in Tabelle 2 (S.38) aus den Simulationen herausgesucht. Zusétzlich
wurde die Anzahldichte der Galaxienhaufen zu ng = 107°h3Mpc™ festgelegt, um ver-
gleichbare Ergebnisse zu erhalten (vgl. Abschnitt 5.2.2). Somit wurden lediglich die 80
massivsten Haufen in den SCDM-Modellen bzw. die 220 massivsten in den anderen bei-
den zur Bestimmung der kumulativen Haufigkeitsverteilung verwendet. Alle Verteilungen
zeigen dasselbe Verhalten, d.h. in allen Modellen beobachtet man eine &hnliche Haufigkeit
von Unterstrukturen in Galaxienhaufen. Zur besseren Unterscheidung sind in Tabelle 15
die Prozentsitze von Gruppen mit Unterstrukturen fiir unterschiedliche Schwellenwerte
A/N angegeben.

Aktuelle Beobachtungsdaten zu Unterstrukturen von Galaxienhaufen zeigen, daf} in et-
wa 30% der untersuchten Objekten Strukturen aufweisen (Dressler & Shectman 1988,
Zabludoff & Mulchaey 1998, Solanes et al. 1998). Dies spiegelt sich auch in den hier vor-
gestellten Simulationen wider, wenn man auch eine starke Abhéngigkeit vom Grenzwert
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Abbildung 40: Abhangigkeit der Delta-Abweichung von der Masse.

fiir A/N beobachtet. Und wie auch schon erwartet, ist der Bruchteil an Galaxienhaufen
mit Unterstrukturen in den SCDM-Modellen grofler als in Modellen mit einem kleine-
ren Dichteparameter. Um die Unterschiede der Verteilungsfunktionen besser abschiitzen
zu kénnen, wurden sie einem Kolmogorov-Smirnov-Test unterzogen. Die Ergebnisse die-
ser Untersuchung sind in Tabelle 16 zusammengefaflt; die erste Spalte gibt den maxi-
malen Abstand zweier Verteilungsfunktionen an, wohingegen der Wert in der zweiten
Spalte ein Maf} dafiir ist, ob die Verteilungen iibereinstimmen. Ein Signifikanz-Wert von
Eins bedeutet dabei, dafl die kumulativen Héufigkeitsverteilungen der selben Verteilung
von Delta-Abweichungen zu Grunde liegen; eine Null hingegen deutet auf Unterschie-
de hin. Auch an dieser Tabelle erkennt man deutlich, dafl die SCDM-Modelle von den
Modellen mit den kleineren Dichteparametern abweichen. Das OCDM2- zeigt hingegen
eine relativ gute Ubereinstimmung mit dem ACDM-Modell, d.h. an Hand der Hiufigkeit
von Unterstrukturen kann nicht zwischen ihnen unterschieden werden. Allerdings sollte
erwihnt werden, daf auf Grund der starken Ahnlichkeit aller vier Verteilungsfunktionen,
die Héufigkeit von Unterstrukturen kein allzu verldflliches Mafl zur Diskriminierung der
Modelle ist. Kleine Verdnderungen in der Wahl der Grenze fiir die Delta-Abweichung,
welche die Teilchengruppen in strukturlos und strukturiert unterteilt, fiihren zu Verédnde-
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rungen in den Prozentsitzen, die grofier als die Unterschiede zwischen den Modellen selbst
sind (vgl. Tabelle 15).

Man kann nun weiter nach einer tendenziellen Abhéingigkeit zwischen dem Auftreten von
Unterstrukturen und der Masse der untersuchten Objekte fragen. In Abb.40 ist diese Be-
ziehung fiir das SCDM1-Modell aufgetragen. Es finden sich im gesamten Massenbereich
Teilchengruppen sowohl mit als auch ohne Unterstrukturen, wobei die Streuung fiir die
massearmen Objekte erheblich ausgeprégter ist. Geht man jedoch zu immer massiveren
Haufen iiber, so steigt auch der Mittelwert der Delta-Abweichung (im jeweiligen Mas-
senbereich !) an, d.h. der Prozentsatz an Galaxienhaufen mit Unterstrukturen nimmt
zu groflen Haufen hin zu. Dieses Resultat hat ebenfalls Einflufl auf die Diskriminierung
unterschiedlicher Modelle mit Hilfe der Haufigkeit von Unterstrukturen: Je massereicher
die beriicksichtigen Haufen sind, desto ausgeprigter ist der Anteil von Haufen mit Un-
terstrukturen.

Wie schon in Abschnitt 5.2 gezeigt, konnen nicht-virialisierte Teilchengruppen mit Ver-
schmelzungsprozessen identifiziert werden. Somit miifiten gerade diese Objekte ein hohes
Maf} an Unterstrukturen aufweisen. Aus diesem Grund wurden die identifizierten Haufen
in allen vier Modellen erneut in die Kategorien ’virialisiert’ und 'nicht-virialisiert’ einge-
teilt, und fiir beide Klassen von Objekten die Haufigkeitsverteilung der Delta- Abweichung
gesondert bestimmt. In Abb.41 sind nun die differentiellen Haufigkeitsverteilungen auf-
getragen. Der Ubersichtlichkeit halber sind alle Verteilungen auf Eins normiert, was die
vergleichbaren Amplituden der Funktionen fiir virialisierte und nicht-virialisierte Syste-
me erkldrt. In Wirklichkeit ist der Prozentsatz nicht-virialisierter Objekte natiirlich sehr
klein, wie es auch Tabelle 6 (S.72) entnommen werden kann.

Diesmal zeigen sich erhebliche Unterschiede in den Verteilungen fiir gebundene und unge-
bundene Systeme; allerdings sind auch diese Abweichungen so gut wie unabhéngig vom
kosmologischen Modell. Nicht virialisierte Teilchengruppen weisen erheblich mehr Un-
terstrukturen als relaxierte Objekte auf, was erneut bestéitigt, dafl bei diesen Systemen
Verschmelzungsprozesse vonstatten gehen und Unterstrukturen in Galaxienhaufen ein
deutliches Anzeichen fiir solch eine Aktivitit sind.

5.3.4 Vergleich mit anderen Unterstruktur-Indikatoren

Um die Verlafllichkeit der Delta-Abweichung zu iiberpriifen, wurde zur Quantifizierung
von Unterstrukturen ebenfalls die Multiplizitat-Methode auf die Galaxienhaufen in den
unterschiedlichen kosmologischen Modellen angewandt. Dieses Verfahren basiert auf der
Verwendung von zwei FOF-Auswertungen mit unterschiedlichen Linking-Langen. Zusétz-
lich zur schon vorhandenen Analyse mit [[ = 0.2 fiir die SCDM-Modelle und [l = 0.17
bzw. Il = 0.16 fiir das OCDM2- und ACDM-Modell, wurden die Simulationen mit den
Linking-Léngen [[/2 = 0.1 und Il/2 = 0.08 fiir die SCDM- bzw. die beiden anderen
Modelle analysiert. Fiir jedes Modell liegt somit eine FOF-Identifikation mit [/ und mit
I1/2 vor. Nun werden die beiden massivsten Untergruppen einer jeden Teilchengruppe
der [l-Analyse aus der Liste der neuen FOF-Auswertung mit [//2 herausgesucht. Diese
Identifikation von Unterstrukturen ist im Gegensatz zur Delta-Abweichung vollig un-
abhéngig von dynamischen Aspekten und basiert einzig und allein auf den Koordinaten
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Abbildung 41: Differentielle Haufigkeitsverteilung der Delta-
Abweichung A /N in unterschiedlichen kosmologischen Modellen.
Diesmal wird zusatzlich zwischen virialisierten (—) und nicht-
virialisierten (- - -) Objekten unterschieden.
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der Teilchen. Die Masse eines jeden Galaxienhaufens setzt sich dabei folgt zusammen:

M =m; +mg + Myem ,

(5.19)

wobei M die Masse des Objekts selbst ist, m; und ms die beiden massivsten Untergrup-
pen dieses Haufens, identifiziert mit [1/2, und myen, die restliche Masse beschreibt, die
hauptséichlich aus kleinen, lose gebundenen Satelliten zusammengesetzt ist. Die beiden
Massen m; und my werden nun dazu verwendet, ein quantitatives Maf fiir Unterstruktur

zu bestimmen:

m1+m2
M,=—"""2
my

Die Grole M, wird als ‘Multiplizitét’ bezeichnet.
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Abbildung 42: Kreuz-Korrelation zwischen
Abweichung.

Multiplizitat und Delta-

(5.20)

Fiir M, ~ 1 ist die Masse my gegeniiber m; vernachléssigbar, was bedeutet, daf} eine
(eventuell vorhandene) Unterstruktur nicht sehr ausgeprégt sein kann. Erhilt man aller-
dings einen Wert M, ~ 2, so sind die beiden Untergruppen von vergleichbarer Masse, was
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Abbildung 43: Der EinfluB der Restmasse my.,, auf die Multiplizitat.

als ein deutlicher Hinweis auf Struktur im Objekt der Masse M gedeutet werden kann.
Die Zahlenwert der Multiplizitit hingt dabei selbstverstéindlich von der Wahl der zwei-
ten, kleineren Linking-Lénge ab: Die Wahl von [l/2 bedeutet, dafi man nach Strukturen
sucht, welche die achtfache Dichte im Vergleich zum Ausgangsobjekt haben, was als eine
realistische Einschitzung zur Identifikation von Unterstruktur angesehen werden kann.

Die Kreuz-Korrelation zwischen der Multiplizitéit und der Delta-Abweichung ist in Abb.42
aufgezeigt. Die Beziehung ist nur fiir das SCDM1-Modell prisentiert, da die Korrelati-
on in allen anderen Modellen dhnlich aussieht; auch die Multiplizitdts-Methode erlaubt
keine bessere Diskriminierung zwischen unterschiedlichen kosmologischen Modellen. Das
Kreuz in Abb.42 soll andeuten, in welchen Bereichen die beiden Verfahren einen deut-
lichen Hinweis auf vorhandene Unterstrukturen geben. Man kann nun eine Korrelation
zwischen beiden Verfahren feststellen, allerdings begleitet von einer extremen Streuung.
Normalerweise wiirde man erwarten, keine Haufen im linken oberen Bereich sowie im
rechten unteren Bereich zu finden; hier liegen némlich solche Gruppen, die bei Verwen-
dung des einen Verfahrens Unterstrukturen aufweisen, die jedoch von der jeweils anderen
Methode nicht erkannt wurden. Die Punkte links oben weisen von der Kinematik des
Gesamthaufens abweichende Unterstrukturen auf, wobei die beiden massivsten Unter-
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gruppen — nach der Multiplizitdt zu urteilen — erheblich unterschiedliche Massen haben
miissen. Es ist somit wahrscheinlich, dal es sich bei diesem Objekt um einen Haufen
handelt, auf den mit hoher Geschwindigkeit ein Satelliten fillt (vgl. Abb.35). Vollig an-
derer Natur dagegen sind die Objekte im rechten unteren Bereich. Hier hat man es mit
Teilchengruppen zu tun, die aus zwei anndhernd gleichschweren Untergruppen aufgebaut
sind. Jedoch besagt die Delta-Abweichung, dafl die Geschwindigkeitsdispersion jeder ein-
zelnen Untergruppe nicht stark von der Dispersion des gesamten Haufens abweichen kann.
Dies wurde im Detail iiberpriift und kann bestéitigt werden. An dieser Stelle mufi man
sich wieder ins Gedéchtnis rufen, dafl die Delta-Abweichung lediglich in zwei Dimensionen
berechnet wird. Eine mdégliche Erklarung besteht somit auch darin, dafl die offensichtliche
Unterstruktur nicht erkannt wird, da eine Geschwindigkeitskomponente fehlt.

Bei der Bestimmung bzw. Definition der Multiplizitét stellt sich ebenfalls die Frage nach
der Restmasse myem und ihrem Verhéltnis zu den Massen m; und ms. Falls der Beitrag von
Myrem zUr Gesamtmasse M nicht vernachléssigbar ist, so kann davon ausgegangen werden,
daf} es sich bei der Teilchengruppe um einen lose gebundenen, gerade erst entstandenen
Galaxienhaufen handelt; der Anteil akkretierter Materie bzw. der Einflul der direkten
Umgebung ist in diesem Fall sehr grof}, wie es der hohe Beitrag von kleinen Systemen

Nis2

Myem = Y M, (5.21)
i=3

zur Gesamtmasse nahe legt. Die Grofle Ny, ist dabei die Anzahl von Untergruppen, iden-
tifiziert bei Verwendung der Linking-Lénge [[/2. In Abb.43 wird die Beziehung zwischen
Myem/m1 und (my + mso)/my (der Multiplizitit) stellvertretend fiir alle Modelle wieder
an Hand des Zusammenhangs im SCDM1-Modell gezeigt. Die durchgezogene Linie in
dem Bild soll den Bereich hervorheben, in dem man den EinfluB der Akkretion ver-
nachléssigen kann. Oberhalb der Linie finden sich die Objekte, bei denen die Restmasse
Mrem €inen groflen Beitrag zur Gesamtmasse M des Galaxienhaufens liefert. Es finden
sich dort ca. 13% der Teilchengruppen, bevorzugt jedoch in dem Bereich M, < 1.5, wo
mittels Multiplizitit keine Unterstrukturen identifiziert werden. Das 1488t sich so inter-
pretieren, daf} ein stindiger Flufl von Materie auf einen Galaxienhaufen dazu tendiert,
Unterstrukturen zu zerstoren. Dieser Effekt ist allerdings sehr gering und sollte nicht mit
Verschmelzungsprozessen verwechselt werden, die ja gerade zu Unterstrukturen fiihren.
Zusitzlich wurde der Einflul der Akkretion auch bei der Quantifizierung von Unterstruk-
turen durch die Delta-Abweichung iiberpriift. Hier zeigt sich ebenfalls, dafl hohe Werte
fiir myem/my mit kleinen Werten fiir A/N korrespondieren.

5.4 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden einige Griinde aufgefiihrt, weshalb es von Interesse ist, die in
numerischen Simulationen identifizierten Teilchengruppen genauer im Hinblick auf Vi-
rialisierung zu untersuchen. Eine iiberwiegende Mehrheit der Objekte erfiillt das Virial-
Theorem und das leichte Abflachen der Virialbeziehung in Abb.24 zu den leichten Syste-
men bzw. der etwas zu niedrige Virialfaktor von 1.8 fiir massereiche Systeme kénnen dem
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Einflul der akkretierten Materie zugeschrieben werden. Besonderes Interesse wurde den
Gruppen gewidmet, die eindeutig zu hohe Geschwindigkeitsdispersionen im Vergleich zur
kinetischen Energie aufweisen. Diese Halos konnen mit Verschmelzungsprozessen identifi-
ziert werden, welche zu deutlich anisotropen Systemen fiihren, die dariiberhinaus stirker
korreliert sind als die virialisierten Objekte. Dieses Ergebnis wird auch fiir die leucht-
kraftstérksten Infrarot-Galaxien beobachtet (Gao 1993). Der Prozef der Virialisierung
selbst geht dabei sehr schnell von statten, was durch den geringen Prozentsatz der un-
gebundenen Halos zu allen Zeiten und die Verfolgung der Objekte vorwérts in der Zeit
bestétigt wird. Im SCDM-Modell findet man die schnellste Entwicklung der Anzahl-
dichte der Galaxienhaufen zu z = 0 hin und ebenso die hichste Rate an ungebundene
Systemen. Auf der anderen Seite weisen realistischere Modell (ACDM und OCDM?2) nur
einen geringen Prozentsatz an solchen ungebundenen Systemen auf. Die stidrkere Aniso-
tropie der Verschmelzungsprodukte fiihrt zu triaxialen Ellipsoiden mit einem typischen
Achsenverhéltnis von 1:0.4:0.3. Virialisierte Gruppen weisen im Vergleich dazu ein Ach-
senverhéltnis von 1:0.7:0.5 auf, welches ebenfalls durch Beobachtungen und numerische
Simulationen bestétigt werden kann (Frenk et al. 1988, Dubinsky 1992, Warren et al.
1992, Cole & Lacey 1996). Merger werden dabei von einem ‘Transport des Drehimpuls’
in die Auflenbereiche des resultierenden Verschmelzungsprodukts begleitet (Barnes & Ef-
stathiou 1987), was eine selbstéhnliche Entwicklung der Spin-Parameter-Verteilung zur
Folge hat.

Unterstrukturen stellen zwar einerseits eine Moglichkeit dar, um zwischen verschiedenen
kosmologischen Modellen zu unterscheiden, andererseits ist solch ein Verfahren zur Dis-
kriminierung stark von der Wahl der Parameter abhéngig. Die von Dressler & Shectman
(1988) eingefiihrte Methode zur Quantifizierung von Unterstrukturen in beobachteten
Galaxienhaufen wurde in diesem Kapitel vorgestellt, an Hand von numerischen Simula-
tionen kalibriert und auf Teilchengruppen in unterschiedlichen kosmologischen Modellen
angewandt. Dabei konnte die Beobachtung, dafl etwa 30% aller Galaxienhaufen Unter-
strukturen aufweisen, reproduziert werden. Es konnte ebenso bestétigt werden, dafi Ver-
schmelzungsprodukte, die als nicht-virialisiert identifiziert worden sind, ein erhéhtes Maf}
an Strukturen zeigen und dariiberhinaus verstirkt in kosmologischen Modellen mit einem
hohen Wert fiir den Dichteparameter €2, auftreten. Ein Vergleich der Delta-Abweichung
mit der Multiplizitdts-Methode zur Quantifizierung von Unterstrukturen zeigte eine gute
Ubereinstimmung, jedoch mit einer starken Streuung, die im Einzelfall durch die inneren
Eigenschaften der Objekte bzw. den Einflul der Umgebung erklért werden konnte.
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Abbildung 44: Visualisierung eines VerschmelzungsprozeB von z = 0.1 nach 2z = 0
im SCDM-Modell.
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Abbildung 45: Visualisierung eines VerschmelzungsprozeB von z = 0.2 (zwei virialisierte
Vorldufer) nach z = 0.1 (ungebundenes Verschmelzungsprodukt) nach z = 0 (relaxiertes

Objekt) im SCDM-Modell.
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Kapitel 6

Leerraume im Universum

In diesem Kapitel wird die Entstehung und Entwicklung von groflen Leerrdumen im
Universum, den Voids, ndher untersucht und dabei eine neue Methode zur Bestimmung
des Bias-Parameters, wie er schon in Abschnitt 5.2.2 (vgl. Gl.(5.13), S.83) eingefiihrt
worden ist, vorgestellt. Das Ziel dieser Methode ist die Reduktion des Powerspektrums
der beobachteten Galaxienverteilung zu einem Powerspektrum der Dunklen Materie.

Die derzeit grofiten beobachteten Strukturen im Universum kénnen mit Ansammlungen
von Galaxienhaufen, kurz Super-Haufen, identifiziert werden, deren Ausdehnung in et-
wa 100 h~'Mpc betrigt (z.B. Oort 1983, J.Einasto et al. 1997, M.Einasto et al. 1997).
Diese Objekte sind dabei nicht als isoliert anzusehen; sie sind iiber Filamente, bestehend
aus Galaxien bzw. Galaxienhaufen, miteinander verbunden (z.B. Geller & Huchra 1989,
Linder et al. 1995). Allerdings existieren auch Bereiche im Universum, die von diesem
Netzwerk grofiriumiger Strukturen umschlossen sind und so gut wie keine (leuchtende)
Materie enthalten. Diese Regionen werden als Voids (Leerrdume) bezeichnet. Unter der
Annahme, daf3 die Gravitation die alles antreibende Kraft der Strukturbildung im Univer-
sum ist, so wie auch schon bei der Analyse im Kapitel 5 vorausgesetzt, flieft die Materie
aus unterdichten Gebieten auf Grund der Anziehung in die iiberdichten Regionen, und
es bilden sich jene Bereiche aus, die so gut wie keine leuchtende Materie enthalten. Dies
ist zum einen durch numerische Simulationen (Dubinski et al. 1993), aber auch durch
Beobachtungsdaten bestétigt worden (Freudling et al. 1991). Dabei muf} natiirlich darauf
geachtet werden, in welcher Art und Weise man solch einen Leerraum definiert: Verwen-
det man Super-Haufen zur Abgrenzung von Voids, so findet man sicherlich noch einzelne
kleinere Systeme bzw. Filamente innerhalb dieser ‘Super-Voids’. Die Materie in den Vo-
ids entzieht sich jedoch weitestgehend den Beobachtungen, da es sich in erster Linie um
Dunkle Materie handelt. Aber durch die Verwendung numerischer Simulationen, in denen
ja gerade Dunkle Materie-Teilchen vorliegen, ist es moglich, diese Bereiche des Univer-
sums zu untersuchen. Hierbei zeigt sich, daf§ die unterdichten Gebiete von einer mehr oder
weniger homogenen Verteilung von Teilchen bevélkert sind (vgl. Abb.46, rechts oben).
Die genauen Eigenschaften und Strukturen der Voids sind in diesem Kapitel allerdings
nicht von Belang; es kommt vielmehr auf eine Unterteilung in iiber- bzw. unterdichte
Gebiete an, wobei sich der Bruchteil der Materie in unterdichten Regionen dazu verwen-
den 148t, das Verhiltnis des Powerspektrums der beobachteten Galaxienverteilung zum
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Spektrum der Dunklen Materie zu bestimmen (Einasto et al. 1994). Dieses Verfahren
soll im folgenden vorgestellt und neue, hochaufgeléste Simulationen zur Reduktion des
beobachteten Galaxienpowerspektrums verwendet werden.

6.1 Biasing

Die relative Verteilung von leuchtender und Dunkler Materie im Universum ist eines
der grofiten ungelosten Probleme und von fundamentaler Bedeutung fiir die Kosmologie.
Man versucht, die Unwissenheit iiber die genauen Entstehungsprozesse von Galaxien
(leuchtender Materie) mittels eines sog. Biasing-Faktors zu parametrisieren:

Py(k) = b;(k) P,(k) . (6.1)

Hierbei handelt es sich bei P;(k) um das Spektrum der Galaxienverteilung, wie es etwa
bei Einasto et al. (1998) aus Beobachtungen zusammengestellt wird, und P, (k) ist das
gesuchte Powerspektrum der Materieverteilung. Die Verwendung des Faktor b, (k) ist nun
eine einfache, aber trotzdem niitzliche Methode, um das Verhéltnis beider Spektren zu
beschreiben und soll ebenfalls noch niher erldutert und untersucht werden. Der Ursprung
dieses Parameters geht dabei zuriick auf die Beobachtung, dafy die Korrelationsfunktion
von Galaxienhaufen gegeniiber der von Galaxien eine stérkere Amplitude aufweist (Bah-
call & Soneira 1983, Klypin & Kopylov 1983). Kaiser (1984) konnte das mit Hilfe der
Theorie zu Gauflschen Fluktuationsfeldern erkléren: Falls das Dichtefeld auf einer fe-
sten Skala gegldttet und Dichtemaxima iiber einer gewissen Schwelle betrachtet werden,
so erhilt man eine Zwei-Punkt-Korrelationsfunktion, die sich von der des ungegléitte-
ten Feldes lediglich durch einen (konstanten) Zahlenfaktor unterscheidet. In der Arbeit
von Bardeen et al. (1986) wurde dieses Verfahren dann vervollstindigt und auf N-Punkt-
Korrelationsfunktionen, Haufigkeitsverteilungen der (hohen) Dichtemaxima, sowie Profile
derselben erweitert. Auch in einer der ersten Arbeiten zum SCDM-Modell unter Verwen-
dung numerischer Simulationen (Davis et al. 1985) war die Einfiihrung eines Bias-Faktors
von 2.5 notwendig, um die Verklumpungseigenschaften der Dunklen Materie-Verteilung
mit Beobachtungsdaten zu Galaxien in Einklang zu bringen. Im allgemeinen sollte man
allerdings davon ausgehen, dafl b, bzw. by eine Funktion der Wellenzahl & ist b, = b, (k)
(Kravtsov & Klypin 1998, und Referenzen darin).

Galaxienentstehung als SchwellenprozeB

Unter der Annahme, daf} die Entstehung und Entwicklung von Strukturen im Univer-
sum in erster Linie von der Gravitation dominiert wird, ist es einleuchtend, daf§ sich die
Materie in unterdichten Gebieten anders entwickelt als in {iberdichten. Die gravitative
Wechselwirkung sorgt dafiir, daf sich die Materie in Regionen hoher Dichte immer mehr
ansammelt und somit auch eine immer groflere Anziehung ausiibt. Wird eine gewisse
Grenzmasse erreicht, so setzt ein Gravitationskollaps ein (Jeans-Instabilitit), der Grund-
bedingung fiir die Entstehung von Galaxien und auch Sternen ist. Hydrodynamische
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Simulationen zeigen dabei deutlich, dafl sich Galaxien nur in Gebieten hoher Dichte bil-
den kénnen (Cen & Ostriker 1992 und 1998); lediglich hier findet die zur Sternentstehung
notwendige Gas-Kiihlung statt. In Regionen, deren Dichte einen gewissen Schwellenwert
nicht iiberschreitet, sind die Voraussetzungen zur Ausbildung solcher Objekte nicht gege-
ben. Diese Uberlegungen fiihren zwangsliufig zu dem Bild, Galaxienentstehung als einen
Schwellenproze3 zu betrachten. Geht man noch einen Schritt weiter und setzt ebenso
voraus, dafl die Verteilung der Materie in den unterdichten Gebieten, den Voids, einen
homogenen Beitrag zum allgemeinen Dichtefeld liefert, gelangt man (s.u.) zu einer einfa-
chen Bestimmungsmethode des Bias-Parameters, die lediglich vom Bruchteil der Materie
in den Voids abhéngt und sich mit Hilfe numerischer Simulationen durchfiihren 148t.

Varianz der Galaxienverteilung

Die Grundidee des Verfahrens, ausgehend von einem skalenunabhéngigen Biasing und ei-
ner homogenen Verteilung der Materie in den unterdichten Gebieten, ist die Verkniipfung
von Beobachtungen zur Galaxienverteilung mit numerischen Simulationen, um das Po-
werspektrum der Dunklen Materie im Universum zu bestimmen. In der Arbeit von Ein-
asto et al. (1998) wurde das Powerspektrum der Galaxienverteilung aus aktuellen Be-
obachtungsdaten zusammengestellt, welches nach G1.(A.30) im Anhang A.5 (S.133)dazu
verwendet werden kann, die Varianz von Galaxienzihlungen auf einer Skala von 8h~'Mpc
(03)4 (kurz o,) zu berechnen:

o, =0.89 4 0.05. (6.2)

Die Definition des Biasing-Parameters G1.(6.1) la8t sich unter der Annahme der Skale-
nunabhéngigkeit b,(k) = b, mittels Gl.(A.30) ebenfalls als Verhiltnis der Varianzen des
geglitteten Feldes o, und o, ausdriicken:

0y =by O (6.3)

was zusammen mit G1.(6.2) eine Beziehung zwischen o, und b, ergibt. Wenn man nun
in der Lage ist, einen zweiten, unabhingigen Zusammenhang zwischen diesen beiden
Groflen zu finden, kann man den Bias-Parameter einfach iiber den Schnittpunkt dieser
beiden Kurven bestimmen.

Materieanteil in unterdichten Gebieten

Unterteilt man die Gesamtdichte des Universums in einen Anteil, der durch die Materie in
unterdichten Gebieten (Voids) und einen Anteil, der durch die restliche Materie bestimmt
ist:

Pm = Py + Po (6.4)

wobei sich die Indizes m, ¢ und v auf (Gesamt-)Materie, Materie in dichten Regionen
(Galaxien und Galaxienhaufen), sowie auf die unterdichten Bereiche (Voids) beziehen, so
148t sich in diesem Fall der Dichtekontrast wie folgt formulieren:
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Pm Pg + Py
Geht man nun zusétzlich davon aus, dafi die Verteilung der Materie in den Voids homogen
ist p, = p,, so wie es uw.a. durch numerische Simulationen (vgl. Abb.46) bestétigt wird,

gelangt man zu:

S =20 5, = F, 5, . (6.6)
Pm,
Die Grofle F, beschreibt in diesem Fall den Bruchteil der Materie auferhalb der Voids,
der sich iiber den Anteil der Materie in den Voids bestimmen 1&8t:

F,=1-F,. (6.7)

Ubersetzt man G1.(6.6) ebenfalls in den Formalismus des Powerspektrums, so erhilt man
einen Zusammenhang, der eine Identifikation von 1/F, mit dem Bias-Faktor erlaubt:

Po(k) =< |6m(k)]? >= F} Py(k). (6.8)

Diese Gleichung zeigt, dafl das ‘Abziehen’ einer homogenen Verteilung p, vom Dichte-
feld p,, zu einer Erhohung der Amplitude des entsprechenden Powerspektrums fiihrt, wo-
bei die Gestalt des Spektrums jedoch erhalten bleibt. Vergleicht man die Beziehung (6.8)
nun mit der Definition des Bias-Parameters (6.1), so erkennt man:

by = — (6.9)

Der Bruchteil der Materie in den unterdichten Regionen legt also unter der Annahme
eines skalenunabhéngigen Biasing und einer homogenen Verteilung der Void-Materie das
Verhéltnis zwischen den Powerspektren der Galaxienverteilung und der Dunklen Materie
fest.

Bestimmung des Bias-Parameters

Unter Verwendung numerischer Simulationen (und einer angemessen Definition fiir Voids)
ist es nun mdoglich, den Wert Fj, direkt in Abhéngigkeit von o, zu bestimmen, was in
Verbindung mit G1.(6.3) zur Bestimmung des Bias-Parameters b, herangezogen werden
kann:

1
F, = — o0, (mito, nach G1.(6.2))

%9 (6.10)
F, = f(o,) (Simulationen)

In die erste Beziehung geht dabei der Wert fiir o, ein, der aus dem beobachteten Power-
spektrum der Galaxienverteilung gewonnen werden kann. Die zweite Beziehung muf§ im
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folgenden mit Hilfe numerischer Simulationen bestimmt werden und liefert einen zwei-
ten Zusammenhang zwischen Bias b, = 1/F, und o,,, der eine eindeutige Losung des
Gleichungssystems (6.10) zuldf}t.

6.2 Voids in numerischen Simulationen

Definition von Voids

Es wurden erneut die in Abschnitt 3.1 vorgestellten Simulationen zur Bestimmung des
Bruchteils der Materie in Voids herangezogen (vgl. Tabelle 1, S.20). Dabei blieb bis
jetzt die Frage ungeklért, nach welchem Kriterium man die Gesamtmaterie in die beiden
Anteile p, und p, aufzuteilen hat, d.h. man muf einen Grenzwert p. einfiihren, der eine
eindeutige Unterscheidung erlaubt:

Po < pe < py - (6.11)

Das wahre, kontinuierliche Dichtefeld der Materieverteilung im Universum wird dabei
einerseits in numerischen Simulationen durch das Teilchenbild diskretisiert, andererseits
aber ebenso durch die Verwendung von Beobachtungen zu Galaxien. Um nun zu einem
kontinuierlichen Dichtefeld zu gelangen, mufl die Materieverteilung (in der Simulation)
auf einer Skala geglittet werden, die der Grofle von Galaxien entspricht. Da sich Galaxien
bevorzugt in kleineren Gruppen bilden, deren Ausdehnung in etwa 1~ *Mpc betrigt, wird
zur Bestimmung des Dichtefelds (s.u.) ein Verfahren angewandt, welches einer Gléttung
des Dichtefelds auf eben dieser Skala entspricht. Hydrodynamische Simulationen der Ga-
laxienbildung, in denen das Dichtefeld ebenfalls auf dieser Skala gegléittet wurde, zeigen
nun, dafl die Verteilung der Galaxien im Universum auf die Bereiche beschrinkt bleibt,
in denen die Dichte p grofier als die mittlere Dichte p ist (Cen & Ostriker 1992 und
1998). Aus diesem Grund werden die Gebiete mit p/p < 1 als Voids bezeichnet und alle
Teilchen in diesen Regionen bestimmen den Bruchteil der Materie, der iiber G1.(6.10) zur
Festlegung des Bias-Parameter herangezogen werden kann:

pe=p = F,=F(p/p>1). (6.12)

Lokale Dichte

Als néchstes stellt sich die Frage der detaillierten Zuordnung der Teilchen in die Gebiete
‘Void’ und ‘Nicht-Void’, was zur Bestimmung des Bruchteils der Materie in den Voids von
entscheidender Bedeutung ist. Zu diesem Zweck wurde an jedem Teilchenort die lokale
Dichte iiber die Anzahl der 12 néichsten Nachbarn bestimmt; dies entspricht in etwa einer
Glittungsskala des Dichtefelds von 1.5 '!Mpc, was ungefihr mit der Grofe von Gala-
xiensystemen iibereinstimmt (s.0.). Zu diesem Zweck werden um jedes Teilchen sukzessiv
grofler werdende Kugel-Sphéren gelegt, und zwar so lange, bis in der Sphéire mindestens
12 Teilchen enthalten sind. Die Dichte errechnet sich dann einfach als Anzahl der im End-
effekt umschlossenen Teilchen dividiert durch das Kugelvolumen. Es ist natiirlich darauf
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Abbildung 46: Schnitt der Dicke 15h!Mpc durch die Simulationsbox im ACDM-
Modell (vgl. Abb.8, S.35). Links oben sind alle Teilchen abgebildet, rechts oben nur
die Void-Teilchen p/p < 1, links unten Teilchen mit einer lokalen Dichte p/7 > 1
und rechts unten diejenigen, fiir die p/7 > 5 gilt.

zu achten, daf3 die Vergréferung der Kugelvolumina in mdéglichst kleinen Schritten zu
erfolgen hat. In den hier vorgestellten Fillen betrug der Wert fiir Ar = 0.1h~"Mpc, was
dem doppelten der Auflésung der Simulationen entspricht.

Zur Veranschaulichung ist in Abb.46 derselbe Schnitt durch das ACDM-Modell wie auch
schon in Abb.8 (S.35) gezeigt. Links oben sind dabei alle Teilchen, die sich in dem Schnitt
befinden, in Projektion gezeigt, wohingegen rechts oben nur die Void-Teilchen p/p < 1
abgebildet sind; man erkennt, dafl sie nahezu homogen verteilt sind. Im linken unteren
Bild sind die Teilchen aufgezeigt, an deren Position die lokale Dichte den Wert der mitt-
leren Dichte iiberschreitet p/p > 1. Abschlieend befinden sich in der rechten unteren
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Abbildung nur die Teilchen, deren Dichte das Kriterium p/p > 5 erfiillen. Die Erhohung
des Schwellenwertes fiir die lokale Dichte zeigt deutlich, dal man sich dadurch auf im-
mer kompaktere Objekte (Galaxienhaufen) beschréinkt. Ein direkter Vergleich mit Abb.8
zeigt dabei, dafl die FOF-Gruppen, die dort rot markiert sind, in etwa aus den Teilchen
bestehen, die in Abb.46 der Bedingung p/p > 5 geniigen.
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Abbildung 47: Powerspektren der Dunklen Materie-Teilchen im Vergleich
zu FOF-Gruppen.

Powerspektren

Zur Verdeutlichung des Biasing-Phinomens sind in Abb.47 die Powerspektren der in
Abb.46 gezeigten Teilchen aufgetragen. Die durchgezogene Linie entspricht dabei dem
Spektrum aller Teilchen in der Simulation, die gestrichelte Linie basiert auf den Teilchen
mit einer Dichte p/p > 1 und die gepunktete Linie ist das Powerspektrum von FOF-
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Abbildung 48: Ausbildung der Voids im ACDM-Modell. Es ist der Bruchteil
der Materie F'(> p/p) gegen die (lokale) Dichte p/p fiir die Rotverschiebun-
gen z = 25,5,4,3,2,1,0.5 und 0 aufgetragen.

Gruppen (Il = 0.16, vgl. Tabelle 2). Im unteren Teil des Bildes ist das Verhéltnis b(k)
der beiden erhohten Spektren zum Dunkle Materie-Spektrum aufgetragen. Man erkennt
deutlich, dal man bei der Beriicksichtigung der ‘Galaxienpopulation’ p/p > 1 ein nahezu
konstantes Biasing erhilt, so wie es bei der Ableitung der Beziehung b, = 1/F, vorausge-
setzt wurde. Lediglich wenn man zur Korrelation der Teilchengruppen iibergeht, die sich
an den seltenen, sehr hohen Dichtemaxima ausgebildet haben, beobachtet man einen
nicht-linearen Zusammenhang, so wie er fiir solche Objekte auch in anderen Arbeiten
beobachtet wird (z.B. Jenkins et al. 1998, Kravtsov & Klypin 1998).

6.3 Bildung der Voids

Wie in Abschnitt 6.1 gezeigt wurde, kann man zur Bestimmung des Bias-Parameters
die Entwicklung der Materie in den unterdichten Gebieten verwenden (vgl. G1.(6.10)). In
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diesem Abschnitt sollen nun die numerischen Simulationen zur Reduktion des Powerspek-
trums der beobachteten Galaxienverteilung bzw. zur Bestimmung des Bias-Parameters
b, verwendet werden. In Abb.48 ist dazu die Bildung der unterdichten Gebiete an Hand
der Abhéngigkeit F'(>p/p) (dem Bruchteil von Teilchen mit einer lokalen Dichte > p/p)
von p/p fiir verschiedene Zeitpunkte in der ACDM-Simulation aufgezeigt. Man entnimmt
dieser Abbildung, daf} zu friithen Zeiten die Materie ungefihr zur Hilfte in Voids p/p < 1
und zur anderen Hélfte in Gebieten p/p > 1 zu finden ist. Das entspricht auch genau
den Erwartungen, da zufillige Fluktuationen der Materieverteilung, mit denen man es
im friithen Universum zu tun hat, zu einer ‘Gleichverteilung’ in Gebiete mit p > p und
p < p fithren. Die Gravitationswechselwirkung sorgt dann erst im Laufe der Zeit dafiir,
daf} die Materie aus den Voids in die Regionen hoher Dichte abgezogen wird. Und genau
dies wird auch in Abb.48 beobachtet; die Voids werden immer leerer, und die Teilchen
sammeln sich in Bereichen hoher Dichte, was einem Anwachsen von F'(>p/p) entspricht.
Zur besseren Ubersicht sind in dem Bild noch die Linien F' = 0.5 (Gleichverteilung) und
p/p =1 (Grenze fiir Voids) eingezeichnet.

Der wichtigste Zusammenhang ist jedoch in Abb.49 gezeigt. Hier ist die Funktionen
F, = f(os) fiir verschiedene kosmologische Modelle und unter Verwendung unterschiedli-
cher Realisationen des Eingangs-Powerspektrums abgebildet. Es standen neben den {ibli-
cherweise verwendeten Startpositionen, ausgehend von den in Abschnitt 3.2 beschriebe-
nen Glas-Verteilungen, ebenfalls Durchldufe zur Verfiigung, bei denen die homogene und
isotrope Verteilung durch ein regelméBiges Gitter reprisentiert wird (vgl. Abb.4, S.26).
Fiir das ACDM-Modell lag zusétzlich noch ein Durchlauf vor (ACDM, Glas #2), bei
dem die Phasen bei der Realisation des Powerspektrums im Vergleich zum Durchlauf
‘Glas #1° abgeéndert worden sind. Man beobachtet in dieser Abbildung eine Abhéingig-
keit vom kosmologischen Modell, wobei allerdings darauf hingewiesen werden muf}, dafl
die Schwankungen der Realisationen ein und desselben Modells von der gleichen Gréfen-
ordnung wie die Unterschiede der Modelle untereinander sind. Die Durchldufe, die von
Gitterplitzen gestartet worden sind, liegen dabei systematisch unterhalb der entsprechen-
den Kurven fiir Glas-Startplitze. Dies bedeutet, dafl in diesen Durchldufen die Bildung
der Voids (vom anfinglichen Verhéltnis 1:1 weg) weniger effektiv erfolgt. Allerdings be-
obachtet man auch bei den beiden ACDM-Simulationen, die sich lediglich in den Phasen
bei der Realisation des Powerspektrums unterscheiden, einen signifikanten Unterschied
in der Amplitude. Die absoluten Schwankungen bewegen sich im Endeffekt jedoch nur in
einem Bereich von 11% um den Mittelwert

F,=0.7540.08 . (6.13)

Dies liefert im Zusammenhang mit G1.(6.9) fiir den Bias-Parameter der Galaxienvertei-
lung gegeniiber der Dunklen Materie:

b, =1.32£0.13 und o, =0.68+0.09. (6.14)

Diese beiden Werte stimmen trotz des komplett neuen Zugangs bei der Berechnung
sehr gut mit den Ergebnissen anderer Arbeiten iiberein. Eke et al. (1996b, 1998) be-
nutzen zur Bestimmung von o, die Entwicklung der Hiufigkeit von Galaxienhaufen, die
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Abbildung 49: Zusammenhang zwischen dem Bruchteil der Materie F}, in Gebie-
ten p > p und der Varianz der Massenfluktuationen og. Die durchgezogene Linie
F, = 0g/0, beschreibt den Zusammenhang nach GI.(6.3) unter Verwendung des
beobachteten Wertes o, = 0.89, wobei die gestrichelten Linien links und rechts
davon die Fehlergrenzen kennzeichnen.

ein Aufbrechen der Entartung o,,,/Q =~ 0.5 erlaubt (vgl. Abschnitt 5.2.2). Sie erhal-
ten o, ~ 0.67 — 0.74 (in Abhéngigkeit von A). Bahcall et al. (1997) verwenden ebenfalls
die Entwicklung der Clusterhiufigkeit und erhalten o, ~ 0.85 £ 0.15, was sich ebenfalls
mit dem hier vorgestellten Ergebnis iiberschneidet. Neuere Abschétzungen, denen Beob-
achtungsdaten zu Galaxienhaufen bis zu einer Rotverschiebung von z > 0.5 zu Grunde
liegen, liefern hingegen o, = 1.270% (Bahcall & Fan 1998), wobei jedoch auf den relativ
groflen Fehlerbereich hingewiesen werden muf.
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6.4 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde ein Verfahren vorgestellt, mit dem sich unter Verwendung des
Bruchteils der Materie in Voids — gewonnen aus numerischen Simulationen — das Power-
spektrum der beobachteten Galaxienverteilung (Einasto et al. 1998) zum Spektrum der
Dunkle Materie-Verteilung reduzieren l&83t. Dabei wurde davon ausgegangen, dafl zum
einen der Entstehung und Entwicklung von Strukturen und Objekten im Universum die
Gravitation zugrunde liegt und zum anderen die Bildung von Galaxien bzw. leuchtender
Materie als ein Schwellenprozefy angesehen werden kann; es ist moglich, die Materie in eine
Void-Population sowie einen Anteil in {iberdichten Regionen einzuteilen, wobei Materie
kontinuierlich aus unterdichten Gebieten in die Bereiche hoher Dichte fliefit, in denen die
Voraussetzungen fiir Stern- und Galaxienentstehung gegeben sind (Cen & Ostriker 1992
und 1998). Der Bruchteil der Materie in den Voids legt somit unter der Annahme einer
homogenen Verteilung und eines skalenunabhingigen Biasing das Verhiltnis zwischen
den Powerspektren der leuchtenden Materie (p/p > 1) und der Gesamtmaterie fest. Die
hier vorgestellte Methode zur Bestimmung des Powerspektrums der Materieverteilung
im Universum basiert auf der direkten Beobachtung des Galaxienpowerspektrums und
der Verwendung numerischer Simulationen, mit deren Hilfe die ‘Entleerung’ der Voids
untersucht werden kann. Es wurde gezeigt, dafl die Spektren von Galaxien in erster Linie
nur in der Amplitude vom Spektrum der gesamten Materie abweichen, die Gestalt aber
so gut wie erhalten bleibt (vgl. Abb.47). Dies rechtfertigt die Annahme eines skalenun-
abhéingigen Bias-Mechanismus nach G1.(6.3), der in Verbindung mit der aus Simulationen
gewonnenen Kurve Fy(o,,) eine eindeutige Bestimmung von sowohl b, = 1/F, als auch
o zuldBt. Die Funktion Fj(o,,) ist dabei (schwach) modellabhéngig; fiir einen hohen
Wert des Dichteparameters €y geht die Entleerung der Voids schneller vonstatten, was
sich in einem héheren Wert fiir Fj; zum heutigen Zeitpunkt widerspiegelt. Allerdings ist
die genaue Definition des heutigen Zeitpunkts in Simulationen an sich ein Problem. Dies
konnte jedoch durch die Verwendung der zweiten Beziehung (vgl. G1.(6.3)) zwischen F,
und o, iiber die beobachtete Varianz der Galaxienverteilung o, vermieden werden, da
sich in diesem Fall das Gleichungssystem (6.10) eindeutig losen lie. Die Varianz der
Massenverteilung bestimmt sich auf diese Art und Weise zu o0, = 0.68 £ 0.09, was einen
Wert fiir den Bias-Parameter von (leuchtender) Materie in iiberdichten Regionen zur
gesamten Materie b, = 1.3 £0.13 liefert. Dieser Wert stimmt sehr gut mit den Ergebnis-
sen anderer Untersuchungen iiberein (z.B. Bahcall et al. 1997, Eke et al. 1998), obwohl
die hier vorgestellte Methode auf einem komplett neuen Zugang bei der Berechnung des
Bias-Parameters basiert.
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Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

An dieser Stelle sollen die in der Arbeit gewonnen Erkenntnisse und Ergebnisse zusam-
mengefafit und mogliche Erweiterungen kurz angesprochen werden.

Das Ziel der vorliegenden Dissertation war die Untersuchung der Entstehung und Ent-
wicklung von Galaxiengruppen und Galaxienhaufen in numerischen Simulationen. Zu
diesem Zweck wurde in den Kapiteln 3 und 4 ein besonderer Schwerpunkt auf solche
Verfahren selbst gelegt. In den darauffolgenden Kapiteln 5 und 6 lagen dann Rechnungen
zu verschiedenen kosmologischen Modellen vor, die im Detail auf die Eigenschaften von
Teilchengruppen und der Verteilung der Dunklen Materie in unterdichten Gebieten hin
untersucht worden sind. Es wurde besonderer Wert auf die Virialisierung dieser Objek-
te und die Quantifizierung von Unterstrukturen gelegt. Der Bruchteil der Materie in den
Voids, d.h. in den Bereichen, in denen keine Galaxienhaufen zu finden sind, wurde zur Re-
duktion des beobachteten Galaxienpowerspektrums zu einem Dunkle Materie-Spektrum,
d.h. zur Bestimmung des Bias-Parameters, verwendet.

Bei all diesen Untersuchungen blieben einige Fragen ungeklirt, auf die in der nun fol-
genden detaillierten Zusammenfassung der einzelnen Kapitel ebenfalls eingegangen und
mogliche Verfahren zur Beantwortung kurz skizziert werden.

Auflésungseffekte in numerischen Simulationen

Es wurden drei unterschiedliche N-Body-Codes zur Simulation eines SCDM-Modells mit
jeweils identischen Startverteilungen herangezogen. Es handelt sich hierbei zum einen
um den AP*M-Code von Couchman (1991), der ebenfalls als reiner PM-Code verwendet
wurde, und zum anderen um den ART-Code von Kravtsov et al. (1997). Die Codes unter-
scheiden sich dabei in erster Linie durch die Art und Weise, wie die Bewegungsgleichungen
(G1.(3.15), S.28) integriert werden. Dies hat allerdings wenig Einflufl auf die Eigenschaf-
ten der identifizierten Teilchengruppen. Eine stirkere Bedeutung kann der rdumlichen
Auflésung zugeschrieben werden, da die Durchldufe, die mit dem PM-Code gerechnet
wurden, in jedem Fall zu keinen vergleichbaren Ergebnissen auf kleinen Skalen fiihrten.
Ebenso mufl man bei dem AP3M-Code, der die Wechselwirkung der Teilchen fiir klei-
ne Abstinde mit Hilfe der direkten Summation (vgl. Abschnitt 3.3.2) bestimmt, auf ein
abgestimmtes Verhéltnis zwischen Softening-Parameter und der Integrationsschrittweite
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achten, da es ansonsten zu unerwiinschten engen Stéflen und somit zu einer Verletzung
des Energiesatzes und des Fliissigkeitsbildes und kommen kann (vgl. Abb.12 und Abb.14,
S.51). Es wurde gezeigt, dafi die Trajektoren der Teilchen innerhalb von Haufen chaotisch
verlaufen und im Detail nicht mehr nachvollziehbar bzw. vergleichbar sind; in den unter-
dichten Regionen allerdings zeigt ein direkter Vergleich unterschiedlicher Durchldufe eine
gute Ubereinstimmung (vgl. Abb.11, S.50). Innerhalb der Teilchengruppen findet man
eine Streuung, die in etwa der Ausdehnung der untersuchten Objekte entspricht, wobei
eine weitere Auswertung zeigt, dal die Gruppen sogar zu 85% aus denselben Teilchen
aufgebaut sind. Die physikalischen Eigenschaften dieser Systeme sind ebenfalls kaum
unterscheidbar, was fiir die Verldfilichkeit der untersuchten numerischen Simulationen
spricht.

Galaxienhaufen in Simulationen

In Kapitel 5 wurden Galaxienhaufen in den Simulationen vier kosmologischer Modelle
im Hinblick auf Virialisierung und Unterstrukturen untersucht. Da in den hier vorgestell-
ten Rechnungen lediglich Dunkle Materie simuliert wurde, ist die Grundvoraussetzung
die gerechtfertigte Annahme, daf§ Galaxien bevorzugt an Stellen entstehen, wo sich die
grofften Ansammlungen Dunkler Materie finden lassen.

Es konnte gezeigt werden, dafl der Virialsatz von der Mehrheit der identifizierten Ga-
laxienhaufen erfiillt wird. Allerdings erhélt man bei einer Anpassung an den linearen
Zusammenhang Ey, = aF,q eine Steigung o ~ 1.8, was sich auf den Einflufy akkre-
tierter Materie zuriickfithren l&8t; sie wirkt wie ein von auflen auferlegter Druck, der
zu einer Erhohung der Geschwindigkeitsdispersion fiihrt. Es werden jedoch auch Syste-
me gefunden, die eine zu hohe Geschwindigkeitsdispersion im Vergleich zur kinetischen
Energie aufweisen. Hierbei handelt es sich in erster Linie um Verschmelzungsprozesse
von zwei (oder mehr) Vorlduferobjekten. Dies wird zum einen durch die starke Aniso-
tropie dieser Systeme begriindet (vgl. Abb.28, S.78), zum anderen aber auch dadurch,
daf} in der Mehrzahl der Félle zu einem friiheren Zeitpunkt zwei anndhernd gleichgrofie
Vorlaufer identifiziert werden konnten, die mit einer hohen Relativgeschwindigkeit einen
nicht-zentralen Stof vollziehen (vgl. Tabelle 9 und Tabelle 10, S.81). Der Prozefi der
Virialisierung selbst geht dabei schnell von statten, wie an Hand von Tabelle 11 (S.82)
deutlich wird. Allerdings bleibt die Frage offen, weshalb der Prozentsatz der unvirialisier-
ten Objekte im SCDM-Modell im Laufe der Zeit zunimmt, wohingegen er in allen anderen
Modellen annihernd konstant bleibt. Weiterhin weisen gerade die nicht-virialisierten Ob-
jekte eine starke rdumliche Korrelation auf (vgl. Abb.31, S.83), wie sie ebenfalls bei den
leuchtkraftstirksten Infrarot-Galaxien beobachtet wird. Merger-Ereignisse, die vermutli-
chen Ursachen fiir die hohen Infrarot-Leuchtkrifte von bis zu 10'2L;, angesehen werden,

finden bevorzugt in den iiberdichten Regionen statt, was auch in den hier vorgestellten
Simulationen der Fall ist (vgl. Abb.32, S.86).

Im Abschnitt 5.3 wurde dann ein Verfahren zur Quantifizierung von Unterstrukturen
in Galaxienhaufen auf die numerischen Simulationen angewandt. Unterstrukturen geben
einen direkten Hinweis auf eine starke Wechselwirkung mit der Umgebung bzw. auf die
schon erwihnten Verschmelzungsprozesse. Ebenso erwartet man eine Abhéngigkeit der
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Héaufigkeit von Unterstrukturen vom kosmologischen Modell, da sich in einem Universum
mit einem kleinen Wert fiir den Dichteparameter 2y die Objekte friither ausbilden und
somit mehr Zeit zur Virialisierung haben. Solch ein Verhalten wird zwar auch in den
hier vorgestellten numerischen Simulationen beobachtet (vgl. Tabelle 15), jedoch hingt
dieser Effekt (genau wie der Gesamtprozentsatz von Haufen mit Unterstruktur) stark
von der Wahl des Grenzwerte fiir die Delta-Abweichung A/N ab. Unabhéngigkeit davon
zeigt sich bei den als ‘nicht-virialisiert’ identifizierten Teilchengruppen eine starke Ten-
denz zum Auftreten von Unterstrukturen. Dies bestéitigt erneut, dafl es sich bei diesem
Objekten um Verschmelzungsprodukte handelt (vgl. Abb.41, S.101). Allerdings ist das
Verfahren durch die ‘willkiirlich’ festgelegte Grenze fiir A/N nur bedingt mit anderen Un-
terstrukturidentikatoren vergleichbar (vgl. Abb.42). Fiir den hier gew#hlten Grenzwert
A/N = 1.4 lassen sich zwar die beobachteten Hiufigkeiten von Strukturen in Gala-
xienhaufen reproduzieren, aber dieser Wert miifite durch weitere Vergleichsméoglichkeiten
noch besser begriindet werden. Die Berechnung der Delta-Abweichung basiert zwar auf
einer Mittelung iiber 100 verschiedene Projektionen, jedoch steht ein Vergleich mit einer
Berechnung, basierend auf der kompletten dreidimensionalen Information, ebenfalls noch
aus. Erst dann wird vielleicht die Korrelation zwischen diesem Verfahren und z.B. der
Multiplizitét, die auf der dreidimensionalen Verteilung der Teilchen beruht, verbessert.
Davon abgesehen konnte aber gezeigt werden, dafl die Verwendung der Delta-Abweichung
ein gutes Maf} zur Quantifizierung von Unterstrukten darstellt: Die Methode basiert aus-
schlieBlich auf dynamischen Aspekten, wobei es nicht notwendig ist, ‘Vorab-Annahmen’
iiber die Geometrie und die Position von Unterstrukturen zu machen.

Leerraume im Universum

Unter der einfachen Annahme, daf} die Verteilung der Materie in den unterdichten Regio-
nen, in denen (so gut wie) keine Galaxienentstehung stattfindet (Cen & Ostriker 1992 und
1998), als homogen angesehen werden kann, ist es moglich, das Verhéltnis zwischen Dunk-
ler Materie und der Galaxienverteilung zu bestimmen. Dabei muf} ebenfalls vorausgesetzt
werden, daf} dieses Verhiltnis unabhéingig von der betrachteten Skala bestimmbar ist. In
diesem Fall erhdlt man einen Zusammenhang zwischen dem Bias-Parameter b, und dem
Bruchteil der Materie in den Voids b, = 1/(1—F,) = 1/F,. Verwendet man zusétzlich den
Wert 0, = 0.89 + 0.05, der durch eine Integration des von Einasto et al. (1998) aus vor-
liegenden Beobachtungsdaten zusammengestellten Galaxien-Powerspektrums bestimmt
wurde, gilt fiir die Varianz der Dunklen Materie o, = 0.89F}. Numerische Simulationen
stellen nun eine zweite, unabhingige Moglichkeit dar, einen Zusammenhang zwischen
F, und o, zu erhalten. Mit diesen beiden Beziehungen F, = 0,,/0.89 und F, = f(oy,)
lassen sich dann sowohl F, als auch o, fixieren. Man erhilt auf diese Art und Weise
om = 0.68 4+ 0.09, was sehr gut mit anderen Literaturwerten iibereinstimmt, die zur
Bestimmung dieses Wertes u.a. die Entwicklung der Clusterhéufigkeit verwendet haben
(z.B. Eke et al. 1996b und 1998, Bahcall et al. 1997). Trotzdem bleibt immer noch un-
geklart, weshalb man eine Abhéngigkeit der Entleerung der Voids vom kosmologischen
Modell beobachtet (vgl. Abb.49). Um diese Frage beantworten zu koénnen, sind neue Si-
mulationen notwendig: Es miifite ein einziges Modell mit einer Vielzahl von Durchldufen
simuliert werden, die sich lediglich in den Phasen bei der Realisation des Powerspektrums
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unterscheiden. Dann wére es moglich, die kosmische Varianz zu quantifizieren, und es
wiirde sich zeigen, ob es sich bei der Abhéngigkeit um einen ‘echten’ Effekt handelt. Fiir
das ACDM-Modell lagen zwar drei unterschiedliche Realisationen des Powerspektrums
in Form von drei Startverteilungen vor, aber die Resultate reichten noch nicht aus, um
eine verldBliche Bestédtigung zu erhalten, dafl Modellabhéngigkeit lediglich als Streuung
zu deuten ist.

SchluBwort

Es hat sich im Laufe der Anfertigung dieser Dissertation gezeigt, was fiir ein méchtiges
Werkzeug numerische Simulationen zur Untersuchung kosmologischer Modelle darstellen.
Die rasante Entwicklung der Computertechnik wird es in Zukunft erlauben, noch besser
aufgeloste Simulationen unter Beriicksichtigung von hydrodynamischen Effekten zu rech-
nen. Solche N-Body-Codes liegen heutzutage vor (z.B. HYDRA, Couchman 1995), die
zu Beginn dieser Dissertation allerdings noch nicht zugénglich waren. Konnte man durch
Rechnungen, die lediglich auf Dunklen Materie-Teilchen basieren, doch sehr viel iiber den
Entstehungs- und Entwicklungsprozefl von Galaxienhaufen lernen, so steht es nun aus,
auch bis in die innersten Bereiche dieser Objekte vorzudringen. Erst dann wird es moglich
sein, den Entstehungsprozefl von Galaxien im kosmologischen Kontext zu verstehen.
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Appendix A

Erganzungen zu den kosmologischen
Grundlagen

A.1 Losungen der Friedmann-Gleichungen

Die Losungen der Friedmann-Gleichungen (2.8) (vgl. Abschnitt 2.2, S.13) lassen sich fiir
Modelle ohne kosmologische Konstante (A = 0) geschlossen angeben und lauten (z.B.
Coles & Lucchin 1995):

t 2/3
a(t) = ag <—> fiir Qg =1
Lo
ao$2o )
= " hn—1 =A hn—-1
aln) = 5 gy eoshn = 1) o (coshn— 1)
fﬁrQ[)<1
) = —— B (Ginhy—n) =B, (sinhy— 1) (A1)
DT H, (1= Qg T T Be WA T ‘
_ o _ _
a(f) = 2(90_1)(1 cos ) = A, (1 —cosb)
fﬁrQ[)>1
) = ——— % _(9_sine) =B, (0—sind)
= 2H0(90_1)3/2 n =B, n

Die parametrischen Losungen fiir offene bzw. geschlossene Universen werden im An-
hang A.4 zur Bestimmung der Dichte virialisierter Objekte nach einem sphérisch sym-
metrischen Kollaps verwendet.



126 APPENDIX A: ERGANZUNGEN ZU DEN KOSMOLOGISCHEN GRUNDLAGEN

A.2 Entwicklung der kosmologischen Parameter

Wie man den Definitionen fiir den Hubble-Parameter H (vgl. G1.(2.21), S.16) und den
Dichteparameter € (vgl. Abschnitt 2.3) entnehmen kann, handelt es sich um zeitlich
verdnderliche Groflen. Aus diesem Grund ist auch der Name ‘Hubble-Konstante’ ein wenig
irrefithrend, da man damit nicht ‘konstant in der Zeit’, sondern ‘konstant im Raum’ meint.
Aus diesem Grund sind diese Grofien meist mit einem Index gekennzeichnet, der sich auf
die Epoche bezieht, fiir den der Wert des entsprechenden Parameters angegeben ist. Meist
handelt es sich dabei um die heutige Zeit und indiziert die Gréflen mit einer ‘0.

Die Bestimmung der exakten Zeitabhéingigkeit dieser Parameter ist ebenfalls durch die
Friedmann-Gleichungen moglich, die sich unter Beriicksichtigung der Definitionen (2.9),
(2.10) und (2.12) (s. S.14) wie folgt schreiben 148t (vgl. z.B. Peacock & Dodds 1996):

1 1 1 1
H ) = HE (% (5 =)+ 5+ %0 (1- )]

Qo

o) = a+Q(l—a)+Qp(a®—a) (4.2)

QA7003

a+ (1 —a)+Qo(a®—a)

In diesen Gleichungen ist dabei auf die Konvention fiir den Expansionsfaktor a zu achten.
In der o.a. Gestalt wird davon ausgegangen, dafl a zur Zeit ty, fiir die auch die mit 0
indizierten Werte der Dichte- und des Hubble-Parameters angegeben sind, gleich Eins
ist. Da diese Konvention aber nicht zwingend ist, mufl dies bei der Verwendung der
Formeln (A.2) beriicksichtigt werden. Der in dieser Arbeit verwendete AP*M-Code von
H.M.P. Couchman (1991) setzt ndmlich, abweichend von der Konvention ay = 1, den
Expansionsfaktor fiir den Start der Simulation auf Eins (a; = 1).

A.3 Lineare Storungsrechnung

Es sind zwei verschiedene Sichtweisen zur Erkldrung der Entwicklung der Strukturen im
Universum moglich; die eine entspricht dabei der Vorstellung von diskreten Massenpunk-
ten unter der Wirkung der gegenseitigen gravitativen Wechselwirkung, wohingegen der
anderen Betrachtungsweise ein Fliissigkeitsbild zu Grunde liegt. Die Teilchenbild ist da-
bei lediglich eine Approximation an das Fliissigkeitsbild bei der Verwendung numerische
Simulationen (vgl. Kapitel 3).

Geht man davon aus, dafl das Universum von einer perfekten Fliissigkeit erfiillt ist, so
geniigt es, die Dichte p(7,t), sowie das Geschwindigkeitsfeld (7, ¢) an jedem Ort und
zu jeder Zeit zu kennen. Die Bewegungsgleichungen, die zur Losung dieses Problems
notwendig sind, lauten in einem druckfreien Medium (p = 0) wie folgt:
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V& = 4nGp
L Op
L=y (43)
v
- — — — o @
8t+(v V)u \Y

Es empfiehlt sich, die Dichte p als Dichtekontrast ¢ zu beschreiben:

5.=P_P (A.4)

— b

p
wobei die Grofle p die mittlere Dichte des Universums ist.

Die Transformation der Bewegungsgleichungen (A.3) auf mitbewegte Koordinaten
(vgl. Abschnitt 3.3) unter Beriicksichtigung von Gl.(A.4) und Linearisierung fiir 6 < 1
liefert:

25 4}

g? + 2H% —4nGpd = 0. (A.5)
In der Ableitung dieser Gleichung wurde ebenfalls H = a/a verwendet. Die Losung
dieser Gleichung zur Bestimmung des Wachstums von kleinen Schwankungen im pri-
mordialen Dichtefeld, charakterisiert durch §(r,¢), ist nur bei gleichzeitiger Integration
der Friedmann-Gleichungen unter Annahme eines bestimmten kosmologischen Modells
moglich. Eine spezielle Anwendung der linearisierten Euler-Bewegungsgleichungen (A.5)
fiir den Dichtekontrast findet sich in Anhang A.4, wo die Uberdichte eines virialisierten
Objekts nach linearer Stérungstheorie mit dem Ergebnis unter Verwendung des Virial-
satzes verglichen wird.

Da es sich bei G1.(A.5) um eine Differentialgleichung 2.0rdnung handelt, existieren zwei
linear unabhéngige Losungen, von denen eine anwachsend und eine abfallend ist. Fiir die
wachsende Losung gilt (Heath 1977):

1 VX o 1

Hierbei wird die Abkiirzung X = 14 Q(1/a — 1) + Qao(a* — 1) verwendet.

Das Integral (A.6) a8t sich nur fiir eine verschwindende kosmologische Konstante (2, o =
0) geschlossen 16sen, und man erhilt (Peebles 1984):

0 xa fiir Qg =1

1
5o<1+3+i3\/ +3wln(\/1+w—\/w) fiir Qp < 1
w w

Die neue Variable w = 1/Q — 1 ist dabei proportional zum Expansionsfaktor a:



128 APPENDIX A: ERGANZUNGEN ZU DEN KOSMOLOGISCHEN GRUNDLAGEN

Der Wert w = 1 markiert dabei im Hintergrundmodell den Ubergang zur nahezu freien
Expansion im offenen Modell.

A.4 Spharischer Top-Hat-Kollaps

Betrachtung mittels Virialsatz

Um in einer numerischen Simulation gravitativ gebundene Objekte identifizieren zu
kénnen, bendtigt man ein Kriterium, welches die Unterscheidung zwischen virialisier-
ten und nicht-virialisierten Teilchengruppen zulédfit. Ziel der nun folgenden Berechnung
ist die Bestimmung der Dichte p, (‘p’ steht fiir ‘perturbation'’’) solch eines virialisier-
ten Objekts im Verhiltnis zur Hintergrunddichte p in einem beliebigen kosmologischen
Modell. Der Einfachheit halber geht man davon aus, daf} es sich um eine sphérisch sym-
metrische Stérung im sonst homogenen und isotropen Dichtefeld handelt. Das Theorem
von Birkhoff besagt, dal die Stérung als ein eigensténdiges ‘Universum’ mit abgednder-
ten Modellparametern, eingebettet in das Hintergrundmodell, angesehen werden kann.
Es ist sofort einleuchtend, dafl lediglich Storungen, fiir die €2, > 1 gilt, vom Hubble-Fluf§
abkoppeln und kollabieren konnen. Fiir den Dichtekontrast des Objekts zum Zeitpunkt
der Virialisierung gilt:

1+5vir:L:— . (A.9)

In dieser (und den folgenden) Gleichung beziehen sich die Indizes ‘ta’ und ‘vir’ auf den
Zeitpunkt maximaler Ausdehnung der Stérung (turn-around) bzw. die Zeit, zu der das
Objekt als virialisiert ist. Das Verhéltnis zwischen den Radien R, = R(t;,) und Ry =
R(tiy) der Storung wird als b bezeichnet:

o Rvir
B Rta .

f (A.10)

Im folgenden wird unter Verwendung des Virialsatzes eine Gleichung abgeleitet, mit deren
Hilfe sich das Verhiltnis b in beliebigen kosmologischen Modellen bestimmen 148t.

Eine einfache Rechnung zeigt, dafl man im Falle Newtonscher Mechanik die erste
Friedmann-Gleichung mit dem Energiesatz identifizieren kann. Hierbei entspricht der
Term

@G 2GM
= A1l
5P 7 (A.11)

der (doppelten) potentiellen Energie einer Einheitsmasse im Gravitationsfeld. In Ana-
logie dazu kann man dem Term, der die kosmologische Konstante enthilt, ebenso eine
potentielle Energie zuschreiben und erhilt:

Yengl. to perturb storen
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3GM?
Us = —=
“ 5 R

1 (A.12)
lh::—ﬁﬁﬁMﬁ.

Da man an gravitativ gebundenen Objekten interessiert ist, kann davon ausgegangen
werden, dafl der Virialsatz erfiillt ist:

T:gU. (A.13)

Die Grofle n ist hierbei der Exponent des Abstands im radialsymmetrischen Potential
U x R™. Fiir das Gravitationspotential Ug gilt somit n = —1 und fiir U, gilt n = 2. Der
Virialsatz (A.13) nimmt damit die Gestalt

1
T =—3Ua+Us (A.14)

all.

Verwendet man zusétzlich zum Virialsatz noch den Energieerhaltungssatz, so gelangt
man zu:

1
UG,ta + UA,ta — QUG,vir + 2[]A,vir . (A15)

Das Einsetzten von G1.(A.12) in G1.(A.15) liefert

3GM? 1 3GM? 1
—= — —A*MR;, = —— — ~A*MR2
5 R 100 T 00 Ry 5o e
was sich nach einigen Umformungen und der Einfiihrung von Abkiirzungen in eine ku-

bische Bestimmungsgleichung fiir das Verhiltnis b in Abhéngigkeit von p, (i) bringen
188t:

(A.16)

2XfP — 2+ x)f+1=0. (A.17)
Hierbei spezifiziert y die Stirke von A relativ zur Dichte p, (¢, ):
_APR}, AE
XTBGM T 4Gy (te)

Im Falle einer verschwindenden kosmologischen Konstanten A = 0 vereinfacht sich die
Bestimmungsgleichung (A.17), und man erhélt:

(A.18)

1
f=g firA=0. (A.19)

Es muf} dann lediglich noch die Dichte p,(t:,) der Stérung zum Zeitpunkt maximaler Aus-
dehnung berechnet werden, was sich aber unter gewissen Annahmen zum kosmologischen
Modell durchfiihren bzw. approximieren 1aft.
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ngl,QA’UZO

In diesem Fall kann man direkt die Losungen der Friedmann-Gleichungen (vgl. An-
hang A.1, GL.(A.1)) verwenden:

Q. —1\°
pp(tta) = Perit,i Qp,i <p§27>

Dyl

m Qp,i

tvir = 2ta = 75— 275
' H; (Qp,i - 1)3/2

Hierbei wurde ausgenutzt, dal zum Zeitpunkt ¢, fiir die Stérung § = 7 (maximale
Ausdehnung nach GIl.(A.1)) und fiir ein materiedominiertes Universum pa® = const. gilt.
Auflerdem ist davon ausgegangen worden, daf} sich der Zeitpunkt der Virialisierung t.;,
genau dann einstellt, wenn nach G1.(A.1) fiir die kollabierte Storung a, = 0 gilt; in diesem
Fall (6 = 27) erhélt man t.;, = 2rB, = 2t;,. Die Indizes i beziehen sich auf einen (beliebig
wihlbaren) Startzeitpunks.

Nach einigen Umformungen gelangt man dann zu:

Pp (tta) a?/ir a%irSﬂ-G 87rGt\21ir
= tin) = tin) = ——9L 5 (ta
p(tvir) po pp( t ) 3Hg pp( t ) 3(H0t0)2pp( t )
987G or28rG Q2 Q,; —1\°
= St pp(ta) = — - O
13 trPelte) = = 3H? (Q,,; — 1)3/ i, ( Qi )
_ o
4
Fiir den Dichtekontrast gilt somit:
1+ Oyip = 1872 ~ 178 . (A.20)

QU<1,QA’0:0

Wie schon in Kapitel 2 erwihnt, sind die Friedmann-Gleichungen in diesem Fall ebenfalls
geschlossen 16sbar und die parametrischen Losungen in Gl.(A.1) im Anhang A.1 angege-
ben. Man erkennt der Gleichung fiir die Stérung (geschlossenes Universum mit €2, > 1)
an, dal die Zeit bis zur maximalen Ausdehnung ¢ = 7B, betrigt. Zu diesem Zeitpunkt
erhélt man a,;, = 2A4,. Verwendet man dies zusammen mit Gl.(A.9), so gelangt man zu
(vgl. Lacey & Cole 1993):

A3 3 B? 3
. = = —(COSh Tvir — ].) - _O(COSh Tvir — 1)
Po(tir) gy A A B;

f
2
12 ir 2 2 h vir T 1 ?
(oo () - - o =
— Thir t (Slnh Tvir — nvir)2




A.4. SPHARISCHER TOP-HAT-KOLLAPS 131

Bei diesen Umformungen wurde zusiitzlich die Beziehung A%/B? = A}/B = const.
ausgenutzt, die zur Erfiillung der Friedmann-Gleichungen notwendig ist. Die Bestimmung
des Dichtekontrasts

(cosh nyy — 1)3
(Sinh Thvir — nvir)2

beschrinkt sich nun auf die Berechnung von 7y;,:

1+ 6y = 472 (A.21)

—1 A.22
Qvir ) ’ ( )

wobei fiir €, der Wert des Dichteparameters zum Zeitpunkt bestimmt wer-
den mufl, zu dem man das Objekt als virialisiert identifizieren will. Da
f(x) = (coshz — 1)3/(sinh z — x)? eine monoton steigende Funktion f(x) > 4.5 fiir z > 0
ist, erhdlt man einen Dichtekontrast d,i, der im Vergleich zum flachen Modell Q5 = 1
grofler ist. Dies ist allerdings auch anschaulich klar, da der Expansionsfaktors aofen (tyir)
des offenen Hintergrundmodells zum Zeitpunkt der Virialisierung grofler ist als im flachen
Universum.

2
Nyvir = arcosh <

Qg<1,QA’0:1—Q0

Fiir Modelle mit € + €50 = 1 kann man die Gleichungen (A.9) wie folgt umformen:

Pp(tha) _ Pp(tia)  pa _ Pp(tia) QA vir
P(tyir) pan - Ptvir) pr - vie
_ 8mGpp(tia) Qajir 2 Qvie . 21— Qi
B Ac? Qoir B ; Qoir B ; Qoir
2w
X

Hierbei wurde erneut die neue Abkiirzung w = 1/€Q; — 1 eingefiihrt. Fiir den Dichtekon-
trast gilt somit:

12
14 6y = F—“’ ~ 1872(1 + 0.4093 w"952) | (A.23)
X
wobei zusétzlich eine Approximationsformel aus der Arbeit von Kitayama & Suto (1996)
angeben wurde. Die Grofle w wird dabei wieder zu dem Zeitpunkt bestimmt, an dem das
Objekt als virialisiert identifiziert werden soll. Man erkennt, dafl auch in diesem Fall der

Wert des Dichtekontrasts grofler als im Einstein-de-Sitter Universum ist.

Verwendung linearer Theorie

Zur Bestimmung des Dichtekontrasts ¢., der die Dichte eines virialisierten Objekts nach
einem sphérisch-symmetrischen Kollaps beschreiben soll, kann man ebenso die Ergebnis-
se der linearen Storungstheorie aus Anhang A.3 verwenden. Diese Werte sind u.a. bei
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der Bestimmung der Massenfunktion nach Press & Schechter (1974, vgl. Anhang A.6)
notwendig. Man integriert dazu das lineare Wachstum der Stérung (vgl. GL.(A.6)) bis zur
Zeit ty;, und erhélt Ausdriicke, die ebenfalls in der Arbeit von Kitayama & Suto (1996)
angegeben sind. Im Falle eines SCDM-Modells gilt:

5, = 1.686 . (A.24)

Fiir ein offenes Modell mit €,=0.1 betriagt dieser Wert . = 1.616. Hieran kann man gut
erkennen, dafl §, nur sehr schwach vom kosmologischen Modell abhéingt. Eine Graphik,
in der diese Abhéngigkeit illustriert wird, findet sich z.B. in Eke et al. (1996), Abb.1).

A.5 Powerspektrum — Korrelationsfunktion

Numerische Simulationen sind selbstverstdndlich nicht in der Lage, die exakte Gestalt
des Universums zu reproduzieren. Keine Simulation kann mit noch so fein abgestimmten
Anfangsbedingungen die genaue Lage von z.B. der Andromedagalaxie oder des Coma-
Haufens bis ins Detail widerspiegeln. Aus diesem Grund arbeitet man Unterschiede bzw.
Ahnlichkeiten mit Hilfe statistischer Auswerteverfahren heraus. Die am weitesten verbrei-
tete Methode dazu ist das Powerspektrum bzw. die Korrelationsfunktion. Beide Funk-
tionen bilden dabei ein Paar Fourier-Transformierter und sind somit nicht unabhéngig
voneinander.

Powerspektrum

Die Grundidee hinter dem Power- (oder auch Leistungs-) Spektrum besteht darin, die
Fluktuationen im Dichtefeld durch ebene Wellen zu beschreiben:

5(7) =3 6z expk - 7 (A.25)
k

Die Gewichtung jeder einzelnen Welle ist dabei durch die Koeffizienten d; gegeben. Die
Grofe

P(k) =< |6z]* > (A.26)

bezeichnet man nun als Powerspektrum, wobei die Mittelung iiber ein hinreichend grofes
Gebiet des Universums oder iiber ein Ensemble von Realisationen zu erfolgen hat. Das
kann durch eine Mittelung iiber die Moden k = |k| ersetzt werden. Die Varianz o des
Dichtefelds ¢() 1a8t sich nun mit Hilfe der Definition (A.26) recht einfach durch eine
Integration des Powerspektrums ausdriicken:

o

2 | /ookQP(k)dk, (A.27)

~ 272 Jo
Das Powerspektrum 148t sich iiblicherweise (in einem gewissen Intervall) als Potenzgesetz
schreiben:
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P(k) = Ak" (A.28)

so daf die Konvergenz des Integrals (A.27) gewihrleistet ist, sofern fiir den Spektralin-
dex n gilt:

n >-3 firk—0

n <-3 firk—oco. (A.29)

Die Grofle o ist ein Maf3 fiir die Stérke bzw. Amplitude der Fluktuationen im Dichte-
feld o(7). Sie enthélt allerdings keinerlei Informationen iiber die exakte rdumliche Ver-
teilung. Aus diesem Grund empfiehlt es sich, die Varianz als Funktion einer Auflésungs-
grenze R zu formulieren:

B 1
272

o*(R) / k2P (k)W (kR)dk , (A.30)
0

Bei W (kR) handelt es sich um die Fouriertransformierte der sog. Fensterfunktion, mit
deren Hilfe die Auflésungsgrenze bestimmt ist. Am gebrauchlichsten ist dabei die Top-
Hat-Filterung, bei der die Fensterfunktion im Ortsraum die folgende Gestalt hat:

[ 1/(37R?) firr <R
Wrn(r) = { 0 firr >R (A.31)

Man beschrénkt sich somit auf Stérungen im Dichtefeld bis zu einer Skala, die durch den
Parameter R festgelegt ist. Das Dichtefeld §(7) wird auf dieser Skala gegléittet. Da man
den Radius R der Sphére, mit der man das Feld filtert, mit einer mittleren Masse < M >

4
<M>=om <p> R? (A.32)

in Verbindung bringen kann, spricht man o6fter auch von einer Gliattung auf einer be-
stimmten Massenskala. Genau dieses Verfahren ist bei der Bestimmung der Hiufigkeit
virialisierter Objekte einer vorgegebenen Masse M von entscheidender Bedeutung und
wird im Abschnitt A.6 ausfiihrlich erlautert.

Zwei-Punkt-Korrelationsfunktion

Bei der Zwei-Punkt-Korrelation handelt es sich um die bedingte Wahrscheinlichkeit, eine
Galaxie im Volumen V] zu finden, wenn gleichzeitig im Volumen 6V5; (mit dem Ab-
stand 715 zu 0V]) eine Galaxie vorhanden ist. Mathematisch wird das durch die folgende
Definition beschrieben:

0?P = nd [1+ &(r12)] 6VidVa . (A.33)

Hierbei ist ny die Anzahldichte der Galaxien, und die Funktion £(ry) bezeichnet man
als 2-Punkt-Korrelationsfunktion. Auf Grund der Homogenitét und Isotropie hingt &(r)



134 APPENDIX A: ERGANZUNGEN ZU DEN KOSMOLOGISCHEN GRUNDLAGEN

nur vom Abstand r =[] ab, und wenn eine zufillige Verteilung vorliegt, dann erhélt
man £(r) = 0. Daraus folgt, daf £(r) die Uberschufl-Wahrscheinlichkeit im Vergleich zu
einem reinen Zufallsverteilung beschreibt.

Es 148t sich weiterhin zeigen, daf§ die 2-Punkt-Korrelationsfunktion £(r) und das Power-
spektrum P(k) ein Paar Fourier-Transformierter bilden:

/P —zk rd3

P) = [etr) ety

(A.34)

A.6 Massenfunktion virialisierter Objekte

Im Jahr 1974 prisentierten Press & Schechter eine Methode zur Bestimmung der Mas-
senfunktion virialisierter Objekte, die lediglich auf einfachen Annahmen iiber das pri-
mordiale Dichtefeld basiert. In diesem Abschnitt soll die Idee vorgestellt werden, da sie
eine wichtige Grundlage zur Analyse von Beobachtungen und numerischen Simulationen
darstellt.

Die Anzahldichte virialisierter Objekt mit einer festen Masse M im Intervall [M, M +dM]
ist gegeben durch:

dn
= —dM. A.
dn de (A.35)

Diese Gleichung stellt die Definition der Massen-Verteilungsfunktion (kurz: Massenfunk-
tion) dn/dM dar.

Die grundlegendste Annahme zur analytischen Berechnung der Massenfunktion besteht
darin, dal das primordiale Dichtefeld der Materieverteilung GauB3-verteilt ist:

P(6)ds = e 202 (A.36)

Um nun die Anzahl der Objekte einer bestimmten Masse zu erhalten, wird das Dichtefeld
d(r) gegléttet:

Man legt in das Dichtefeld der Materieverteilung Kugeln mit dem Radius R und weist
dem Mittelpunkt dieser Kugel einen neuen Dichtewert zu, der sich durch Mittelung iiber
diese Sphire ergibt. Das wird fiir jeden Punkt des Dichtefelds wiederholt, und man erhilt
auf diese Art und Weise das geglittete Dichtefeld. Das Ergebnis erzielt man mathematisch
mittels der Faltung mit einer Fensterfunktion (vgl. Anhang A.5):

5(R,7) /5 W (R, |7 — ) d* (A.37)

Die oben beschriebene Art und Weise der Glittung entspricht dabei dem Top-Hat-
Filter (A.31).
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Die lineare Theorie der Storungsrechnung hat gezeigt, das der Dichtekontrast virialisierter
Objekte (im SCDM-Modell) durch . = 1.686 (vgl. G1.(A.24)) gegeben ist. Somit ist der
Bruchteil der Materie in gebundenen Objekten mit einer Masse > M durch

Pus. (M) = [ °° P(Sy)dbas (A.38)

gegeben. Da wir aber nur an Objekten aus dem Intervall [M, M + dM] interessiert sind,
miissen noch alle Objekte der Masse > dM + M abgezogen werden. Dazu mufl das
Dichtefeld auf einer Massenskala infinitesimal grofler als M geglittet werden, und man
gelangt dann zur gewiinschten Anzahl:

P p dPss, doy
dn = — (Pss,(M) — Pss,(M +dM)) = ——————dM . A.
n =L (Pos (M) = Pos (M + di)) = LSO (4.39)
Bildet man allerdings das Integral [dn/dMdM, so erhdlt man lediglich 1/2.
Press & Schechter umgingen dieses Problem dadurch, daf sie einfach die Verteilungs-
funktion mit einem Faktor 2 multiplizierten. Spétere, ausgefeiltere Ableitungen dieser
Formel (Bond et al. 1991) zeigten, dafi G1.(A.39) (mit dem Faktor 2) trotz der heuristi-

schen Herleitung korrekt ist.

Verwendet man zusétzlich noch G1.(A.36), so gelangt man schlieBlich und endlich zu einer
Formel fiir die Massenfunktion:

2
d 275 6.
"M L

dinow| ~5,2 dM
dM VT Moy ’

T e i (A.40)

Die Varianz ojs des Dichtefeldes auf der Massenskala M 148t sich sehr einfach mit Hilfe
des Powerspektrums berechnen (vgl. G1.(A.30)):

1 R
ok =55 / P(K)W2(kR)K2dk , (A.41)

wobei W (kR) die Fouriertransformierte der (Top-Hat-)Fensterfunktion ist. Fiir ein vorge-
gebenes Powerspektrum 148t sich somit unter der Annahme eines Gauf3schen Dichtefeldes
die Massenfunktion virialisierter Objekte mit Hilfe von Gl.(A.40) ausrechnen. Der Einfluf
von P(k) auf die Massenfunktion ist dabei erheblich stérker als die Abh#ngigkeit von der
kritischen Uberdichte 4., so da8 der (schwache) EinfluB des kosmologischen Modells auf
0. vernachlissigt werden kann. In Kapitel 5, Abb.25 wurden die Massenfunktionen der
simulierten kosmologischen Modelle u.a. mit genau dieser Vorhersage verglichen.
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Appendix B

Der AP°M-Code

B.1 Bewegungsgleichung

In Kapitel 3 hatten wir gesehen, wie sich die Bewegungsgleichungen in mitbewegten
Koordinaten schreiben lassen (vgl. G1.(3.15), S.28):

d*x dx 1

P +2Hdt = ang(x).

Es wurde explizit die Gravitationskonstante G' aus dem ‘Kraftterm’ f(z) entfernt, da sie
sich spéter mit einigen anderen Faktoren zu einem einfachen Ausdruck zusammenfassen
1a8t. Diese Gleichung mufl nun auf interne Einheiten umgewandelt werden. Die urspriing-
liche Version des verwendeten AP*M-Codes von H.Couchman (1991) war allerdings nur in
der Lage, Strukturbildung in einem Einstein-de-Sitter Universum zu simulieren; die Be-
wegungsgleichungen waren speziell diesem Modell angepafit. Um jedoch auch offene bzw.
A-Term-Modelle rechnen zu kénnen, ist neue Integrations-Routine des Codes notwendig
gewesen. Die o.g. Bewegungsgleichungen wurden auf interne Einheiten umgeschrieben
und in das Programm implementiert.

B.2 Interne Einheiten

Die im Code intern verwendeten Einheiten (angezeigt durch den Index ¢) sind dabei wie
folgt definiert:

t o= ti-t,
B
= Zr.—1
v = Zae-)
. 1 B dx,
r = —=
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Die internen Groflen sind also dimensionslos. Die physikalische Kantenldnge der Simula-
tionsbox (in A~'Mpc) wird mit ‘B’ bezeichnet, die Anzahl der verwendeten Gitterstiitz-
stellen pro Raumrichtung fiir den PM-Teil mit L, und ¢; ist das Alter des Universum zum
Startzeitpunkt der Simulation.

B.3 Bewegungsgleichung in internen Einheiten

Schreibt man die Bewegungsgleichung nun mittels dieser Beziehungen auf internen
GroBen um, so erhiilt man (mit f = f.L?/B? fiir f oc 1/2?):

d’z, @1 dr. (L

3
1
Ldre _(L\'pp 1,
az " odnadi, B) Gl

Von nun an wird folgende Abkiirzung verwendet:

LN\? ,

B.4 Wechsel der Integrationsvariablen

Die meisten Vielteilchen-Codes verwenden nicht die ‘normale’ Zeit ¢t bzw. ¢, zur Integra-
tion der Bewegungsgleichungen, sondern vielmehr den Expansionsfaktor a. Der AP?*M-
Code von H.Couchman hingegen bedient sich der Gréfle p, die wie folgt definiert ist:

= iao‘.
2

Die Integration der Bewegungsgleichungen erfolgt dann in konstanten Schritten Ap =
const.. Diese Konvention ermoglicht durch eine geschickte Wahl des Parameters o mehr
Flexibilitédt bei der numerischen Integration der Bewegungsgleichungen. Fiir die in dieser
Dissertation vorgestellten und analysierten Simulationen wurde « stets zu 2/3 gewiihlt.
Durch diese Wahl erzielt man zu Beginn der Simulation, wenn sich noch keine bzw. wenig
Strukturen ausgebildet haben, grofie ‘Schritte’ in a, wohingegen zu spéteren Zeiten die
Abstédnde Aa fiir aufeinander folgende Integrationsschritte immer kleiner werden.

p:

Der Wechsel zur Variablen p vollzieht sich in zwei Schritten:

t. —> ac
ae — Pe-

An dieser Stelle mufl erwihnt werden, dafl der intern verwendete Expansionsfaktor a,.
ebenfalls von der iiblichen Konvention abweicht; er ist fiir den Start der Simulation (zur
Zeit t;) auf Eins normiert, d.h. a, = a/a;:

. =1<=t.=1.

Diese Variablensubstitutionen sollen nun schrittweise durchgefiihrt werden.
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t. — a,

dr.  dz.da.
dt. — da,. dt,
d’z, B d’z. (da, 2 dx. d*a,
dt2 da? <dtc> da, dt?

Einsetzen in die (interne) Bewegungsgleichung liefert (mit a, = da./dt.):

d’z, Q. 2\ dz. 1
fe 2 -G
da? + <a'02 + ac> da,  a3a.’? efe

aC — pC
3 «Q
(& = _a/c
P 2
dx, dx.3 .4
= —a
da, dp.2 ¢
d*z 3 (d?z.3 , dx
c _ 3 c3 2(a-1) (o — 1) g2
da? 2 (dpg o e * dp.. (o = 1)a
Erneutes Einsetzen dieser Beziehungen liefert dann (mit ¢ = —a.d,./d.>):
d’z, dr. [2c 14+a-— 20\%> 1 G.f.
(M) () B
dp?  dp. \ 3 aal 3/ a?da’a2t!

In dieser Gleichung, die im AP*M-Code implementiert wurde, miissen noch die Grofien
q, a. und G, nidher erliutert werden. Die Berechnung von f. ist dabei das zentrale Pro-
blem, und wird innerhalb einer eigenstindigen (Sub-)Routine bewerkstelligt. Die Inte-
gration der Bewegungsgleichung erfolgt mittels eines zeitzentrierten ‘Leap-Frog’-Schemas,
welches Geschwindigkeiten 4. und Koordinaten z in (um einen halben Schritt) versetzten
Zeitpunkten aktualisiert.

Abbremsparameter ¢

Es wurde die Definition des Abbremsparameters ¢ = —d,a./d.> verwendet, der sich aus
der zweiten Friedmann-Gleichung bestimmen 148t:

- %Q(a) ~ Qu(a).

Die Zeitentwicklung der Parameter 2 und €, ergibt sich aus Gl.(A.2) in Anhang A.2.
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Expansionsgeschwindigkeit a,

Um die Grofle a, bestimmen zu koénnen, ist die erste Friedmann-Gleichung notwendig.
Ein einfaches Umschreiben auf intern verwendete Einheiten liefert:

Ao (a‘ﬁ - 1) + Q% + (1 - Q)

c,0

ac - Hitiac,()
(1 —aZg) +Qlady —azy) +azy

Gravitationskonstante G,

Die oben definierte Gravitationskonstante in internen Einheiten G., la8t sich mit Hilfe
der Definition der kritischen Dichte p..; wie folgt umschreiben:

3H? 3H? B3
8mp 8 Nm,,

Es wurde ausgenutzt, dafl G eine Konstante ist, und somit H und €2 zu jedem belieben,
aber gleichen Zeitpunkt bestimmt werden kénnen. Ebenso wurde die Dichte p durch den
Wert Nm,,/B? ersetzt; N ist hierbei die Gesamtzahl aller Teilchen (mit einer Einzelmasse
m,,) und B? die Grofie der Simulationsbox (s.0.).

Die interne Gravitationskonstante G. lautet mit dieser Vereinfachung nun:
3(H;t;)? L3

Gc - Qz .
8w Nm,,

Setzt man sowohl G, als auch d. in die Bewegungsgleichung (B.1) ein, so erkennt man,
daf} sich das Produkt H;t; herauskiirzt und somit nicht bestimmt werden braucht.

B.5 Riickgewinnung physikalischer Einheiten

Die Umrechnung von internen Einheiten des Codes in physikalische relevante Werte ist
fiir den Anwender Voraussetzung zur korrekten Analyse der Simulationen. An dieser
Stelle sollen deshalb explizit die Formel dafiir angegeben werden. Unter der Verwendung
mitbewegter Gréflen x und z

r o= ar
= a(i+ H,x)

lautet die Umrechnung von Code-internen Groflen auf mitbewegte Koordinaten lautet
nach o.g. genannten Gleichungen:

B
3 B
l.' = 5 _Hac CL?ZUC
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Nach dieser Umrechnung liegen die Koordinaten in A 'Mpc und die Geschwindigkei-
ten in km s~! vor. Allerdings ist bei der Anwendung dieser Formel die Kenntnis von
H, = H(a./a.o) notwendig, was sich mit Gl.(A.2) aus dem Anhang A.2 leicht bestim-
men la8¢.
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Appendix C

Astronomische Konstanten und

Einheiten

3.260 - 10° Lichtjahre

Mpe = { 3.086 - 10”’m

=100 h km s "Mpc !

=4.7-107?"h’kg m—3
=273 K
= 1.989-10% kg

= 3.85-10%erg s7!

Mega-Parsec (Mpc)

Hubble-Parameter
(h ~ 0.5-0.8)

kritische Dichte
Hintergrundstrahlung
Sonnenmasse

Sonnenleuchtkraft
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