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Der Hintergrund des Umschlags zeigt einen 0:3� � 0:5� gro�en Himmelsausschnitt in Richtung

des Gro�en Attraktorsa. Bei den di�usen Objekten, die auf diesem Bild zu sehen sind, handelt es

sich meist um Galaxien. Die hellen, punktf�ormigen Objekte dagegen sind Sterne unserer eigenen

Galaxieb. Dieses Bild stammt aus einer Pressemitteilung der ESO [ESO PR Photo 46c/99 (21.

Dezember 1999)]. Die Vorderseite zeigt die schrittweise Vergr�o�erung einer meiner Simulationen

aus dem gesamten simulierten Gebiet von 200Mpc3 auf die zentralen 5Mpc3 des simulierten

Galaxienhaufens. Die dargestellten Gr�o�en sind bei Abbildung (5.1) erkl�art. Die R�uckseite zeigt

die zeitliche Entwicklung eines simulierten Galaxienhaufens.

aDer Gro�e Attraktor ist die gr�o�te beobachtete Struktur in unserer lokalen Umgebung und besteht aus einer

ganzen Ansammlung von Galaxienhaufen.

bDie Richtung, in der der Gro�e Attraktor von uns aus zu sehen ist, liegt nur 15� �uber der Ebene der Milchstra�e,

so dass dieses Bild einen Blick entlang der Scheibe unserer Galaxie wiedergibt. Deswegen sind so viele Sterne

auf diesem Bild zu sehen.
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How many bodies are required before we have a pro-

blem? G.E. Brown points out that this can be answered

by a look at history. In eighteenth-century Newtonian

mechanics, the three-body problem was insoluble. With

the birth of general relativity around 1910 and quan-

tum electrodynamics in 1930, the two- and one-body

problems became insoluble. And within modern quan-

tum �eld theory, the problem of zero bodies (vacuum)

is insoluble. So, if we are out after exact solutions, no

bodies at all is already too many! y

yR.D. Mattuck
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Kapitel 0

Einleitung und Zusammenfassung

Einleitung

Galaxien sind nicht zuf�allig am Himmel verteilt. Sie folgen den ausgepr�agten Strukturen des

Universums. Gr�o�ere Ansammlungen von (bis zu einigen tausend) Galaxien werden Galaxien-

haufen genannt. Diese bestehen nicht nur aus den optisch gut sichtbaren Galaxien, sondern auch

der Raum zwischen diesen Galaxien enth�alt ein sehr d�unnes und hei�es Gas, das so genannte

Intergalaktische Medium. Dieses Gas besteht haupts�achlich aus Wassersto� und Helium. Die

Temperaturen betragen bis zu 108K, so dass das Intergalaktische Medium vollst�andig ionisiert

ist. Dieses Plasma l�asst die Galaxienhaufen als di�use Objekte im R�ontgenlicht erscheinen.

Au�erdem ist es auch magnetisiert. Ein magnetisiertes Plasma wirkt optisch doppelbrechend,

was bedeutet, dass die Orientierung von linear polarisierter elektromagnetischer Strahlung durch

das Plasma gedreht wird. Die Drehung der Polarisationsrichtung durch ein magnetisiertes Plas-

ma wird Faraday-Rotation genannt. Die St�arke dieses E�ektes h�angt von der Dichte des Plasmas,

der St�arke des enthaltenen Magnetfeldes und der vom Licht im magnetisierten Plasma zur�uck-

gelegten Entfernung ab. Durch Beobachtung der Radio-Strahlung von Objekten, die im oder

hinter dem Galaxienhaufen stehen - deren Licht also dieses magnetisierte Plasma passiert, bevor

es den Beobachter erreicht - ist es m�oglich, diese Faraday-Rotation zu messen. Daraus l�asst sich

die St�arke des Magnetfeldes im Galaxienhaufen absch�atzen. Typische Werte, die man so erh�alt,

liegen im Bereich von ungef�ahr einem Mikro-Gau� (ca. einem Millionstel des Erdmagnetfeldes).

In dem Plasma, welches die Galaxienhaufen ausf�ullt, existiert auch eine Population von

relativistischen Elektronen, welche in dem Magnetfeld Synchrotron-Strahlung emittieren. Dies

hat zur Folge, dass manche Galaxienhaufen als di�use Quellen im Radiolicht erscheinen. Da diese

Population von relativistischen Elektronen auch durch inverse Compton-Streuung der Photonen

des kosmischen Mikrowellenhintergrundes hartes R�ontgenlicht emittieren, l�asst sich damit die

St�arke des Magnetfeldes absch�atzen. Auch hier erh�alt man wieder Werte imMikro-Gau�-Bereich.

�Uber die Herkunft und die Bescha�enheit dieser Magnetfelder ist nur sehr wenig bekannt.

Das Ziel dieser Arbeit war deswegen, mit Hilfe von Computersimulationen zu verstehen, wie
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sich ein derartiges Magnetfeld bei der Entstehung der gro�r�aumigen Strukturen - und damit der

Galaxienhaufen - aus einem kleinen, anf�anglichen Magnetfeld entwickelt. Die Idee dabei ist, dass

diese anf�anglich sehr kleinen Magnetfelder w�ahrend der Entstehung der kosmischen Strukturen

durch Kompression, Scherstr�omungen und Verschmelzungsereignisse derart verst�arkt werden,

dass sie die heute beobachteten Werte erreichen. Weiter stellt sich die Frage, ob die beobachtete

Struktur der Magnetfelder mit den aus den Simulationen gewonnenen Strukturen kompatibel

ist, und welche Bedingungen das anf�angliche Magnetfeld erf�ullen muss, um die Beobachtungen

zu reproduzieren.

In einem weiteren Schritt kann dann untersucht werden, welche Auswirkungen ein solches

Magnetfeld in den Galaxienhaufen auf deren Dynamik hat. Es stellt sich immer wieder die Frage,

wie stark die beobachteten Eigenschaften der Galaxienhaufen wie beispielsweise ihre Temperatur

oder die R�ontgenemission von dem vorhandenen Magnetfeld beeinusst werden. Die wichtigste

Frage in diesem Zusammenhang ist, welche Fehler bei der Interpretation dieser Daten, bei-

spielsweise bei der Berechnung der Masse des Galaxienhaufens aus den R�ontgendaten, gemacht

werden. Dies ist insbesondere deswegen eine interessante Frage, weil die Masse der Galaxienhau-

fen nur sehr ungenau bekannt ist. Messungen dieser Masse mit verschiedenen Methoden liefern

Ergebnisse, die sich um Faktoren zwei bis drei unterscheiden.

Diese simulierten magnetisierten Galaxienhaufen k�onnen auch dazu verwendet werden, ver-

schiedene Modelle f�ur die Erzeugung von relativistischen Elektronen in Galaxienhaufen zu testen.

Je nachdem, welche dieser Modelle verwendet werden, ergeben sich unterschiedliche syntheti-

sche Radiokarten, deren anschlie�ender Vergleich mit den Beobachtungen zeigen kann, welche

Modelle mit den Beobachtungen kompatibel sind.

Zusammenfassung

Die treibende Kraft f�ur die Entstehung der gro�skaligen Strukturen in unserem Universum ist

die Gravitation. Unter ihrer Eigengravitation wachsen die Dichteuktuationen des urspr�unglich

nahezu homogenen Universums zu den heute sichtbaren Strukturen. Die Hydrodynamik spielt

f�ur die Entstehung dieser Objekte nur eine untergeordnete Rolle, weswegen Vielteilchensimula-

tionen - die nur das Verhalten einer gro�en Anzahl von Teilchen unter ihrer eigenen Schwerkraft

betrachten - bisher sehr erfolgreich waren, globale Eigenschaften des Universums und der gr�o�ten

gebundenen Objekte - der Galaxienhaufen - zu beschreiben. Ihr Erscheinungsbild in den Beob-

achtungen spiegelt jedoch vor allem den Zustand des Gases in diesen Objekten wieder. Um nun

die Details - gewonnen aus den sich stets fortentwickelnden Beobachtungen der leuchtenden Ma-

terie - besser zu verstehen, ist es notwendig, auch die Hydrodynamik des Gases - welches in die

Materieverteilung eingebettet ist - mit zu ber�ucksichtigen. In meiner Arbeit habe ich hierf�ur die

sogenannte Smoothed-Particle-Hydrodynamics Methode (SPH) verwendet. Diese Methode bietet

einen sehr einfachen Formalismus, die hydrodynamischen Gleichungen in eine Vielteilchensimu-

lation einzubauen. Dabei wird das urspr�unglich punktf�ormige Testteilchen mittels eines Kerns
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(im einfachsten Fall einer Gaussverteilung) zu einer Wolke aufgeblasen. Die Breite des Kerns

wird dabei so gew�ahlt, dass sich an jedem Ort im Raum immer hinreichend viele Teilchenwolken

�uberlappen. Damit wird aus den diskreten Werten an den Teilchenpositionen ein kontinuier-

liches, gemitteltes Feld. Im Gegensatz zu Particle-Mesh-Methoden1 wird zur Berechnung von

Ableitungen kein Gitter ben�otigt. Ableitungen k�onnen in SPH aus den analytischen Ableitun-

gen des Kerns gewonnen werden. Analog zur Gr�o�e der Gitterzellen ist die Breite des Kerns

ein Ma� f�ur die r�aumliche Au�osung der Simulation. SPH erlaubt, diese Breite mit der Zeit

und dem Ort zu variieren. H�alt man die Anzahl der Teilchen, die sich an einem beliebigen Ort

�uberlappen, konstant, so schrumpft dort die Breite des Kerns, wo die Dichte zunimmt. Damit

erh�alt man auf nat�urliche Weise ein adaptives Verfahren. Dieses Verfahren eignet sich ideal, um

die Bildung von Galaxienhaufen in hinreichend gro�er, kosmologischer Umgebung zu studieren.

Dies ist deswegen n�otig, weil die Gravitation eine unendliche Reichweite besitzt und das Univer-

sum erst auf Skalen, die viel gr�o�er als ein Galaxienhaufen sind, als homogen betrachtet werden

kann. Somit muss ein gro�es Gebiet um den Galaxienhaufen mitsimuliert werden, damit die

Gezeitenkr�afte richtig mitber�ucksichtigt werden.

Diese Arbeit geht nun noch einen Schritt weiter. Basierend auf
"
GrapeSPH\, einem Simu-

lationsprogramm entwickelt von M. Steinmetz, welches bereits die Hydrodynamik des Gases

mitrechnet [Steinmetz 1996] und unter anderem auch schon erfolgreich zur Berechnung von

Eigenschaften von Galaxienhaufen im R�ontgenlicht [Bartelmann & Steinmetz 1996] verwendet

wurde, f�ugte ich die Gleichungen der Magnetohydrodynamik hinzu, so dass Magnetfelder in

dieser Art von kosmologischen Simulationen ber�ucksichtigt werden k�onnen.

Die Ergebnisse dieser Simulationen zeigen, dass durch Scherstr�omungen und Verschmel-

zungsereignisse das Magnetfeld - zus�atzlich zu dem f�ur einen sph�arischen Kollaps alleine er-

warteten Anstieg - verst�arkt werden kann. Damit k�onnen die heutigen Beobachtungen mit ei-

nem deutlich niedrigeren Anfangsfeld als bisher erkl�art werden. Derart niedrigere Anfangsfelder

sind klein genug, um ihren Ursprung durch Galaxienwinde, Supernovae oder �ahnliche Szenarios

erkl�aren zu k�onnen [Kronberg et a. 1999].

Ein weiteres Ergebnis der Simulationen ist, dass die Struktur des urspr�unglichen Magnetfel-

des - zumindest auf den Skalen, auf denen die Simulationen das Magnetfeld beschreiben k�onnen

- keinen Einuss auf heutige Messungen hat, da die heutige Struktur des Magnetfeldes allein

durch die Strukturbildung des Galaxienhaufens gegeben ist. Dies ist deswegen ein so wichti-

ges Ergebnis, weil es bedeutet, dass das urspr�ungliche Magnetfeld v�ollig ungeordnet gewesen

sein kann. Dies erlaubt eine viel weitere Palette an Modellen f�ur die Entstehung solcher fr�uhen

Magnetfelder.

Das so konstruierte Magnetfeld ist in guter �Ubereinstimmung mit den Beobachtungen. Die

aus den simulierten Galaxienhaufen gewonnenen synthetischen Rotationsma�karten zeigen, dass

einzelne Galaxienhaufen in meinen Simulationen eine statistisch nicht von den Messungen zu

1Eine numerische Methode, bei der die Teilchen einer Simulation auf ein Gitter projiziert werden, um dann die

f�ur die Hydrodynamik notwendigen Ableitungen auf diesem Gitter als Di�erenzen berechnen zu k�onnen.
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unterscheidende Rotationsma�verteilung besitzen. Auch der Vergleich meiner Simulationen mit

einer Zusammenstellung aller momentan zur Verf�ugung stehenden Rotationsma�messungen zeigt

eine hervorragende �Ubereinstimmung der Rotationsma�verteilung als Funktion des Abstandes

zum Zentrum der Galaxienhaufen.

Dynamisch ist das Magnetfeld in den meisten F�allen jedoch unbedeutend. Die beobachteten

Temperaturen einzelner Galaxienhaufen �andern sich, abh�angig vom zugrundeliegenden Modell

der Kosmologie, nur um maximal 5% f�ur realistische Magnetfelder. Der Einuss des vom Ma-

gnetfeld ausge�ubten nicht-thermischen Drucks ist angesichts der generellen Unsicherheiten in der

Massenbestimmung aus der R�ontgenemission auch f�ur relaxierte Galaxienhaufen vernachl�assig-

bar.

Dies �andert sich, wenn man die Idealisierung fallen l�asst, das Intergalaktische Medium agiere

adiabatisch. Ber�ucksichtigt man die physikalische Abk�uhlung des Mediums durch Energieab-

strahlung, so entstehen im Zentrum der Galaxienhaufen Gebiete, die sehr viel k�alter und damit

dichter als ihre direkte Umgebung sind, so genannte Cooling Flows. Derartige Gebiete werden

auch beobachtet, allerdings mit dem Unterschied, dass die theoretischen Rechnungen eine K�uhl-

katastrophe voraussagen, w�ahrend die Beobachtungen keine derartigen Katastrophen zeigen. Der

physikalische Mechanismus daf�ur, dass diese Gebiete nicht so kalt sind, wie sie es laut Theorie

sein sollten, ist nicht bekannt. Es besteht jedoch die M�oglichkeit, dass das Magnetfeld, dessen

Druck unabh�angig von der Temperatur auf das Gas wirkt, ein weiteres Verdichten des Medi-

ums in diesen Gebieten verhindern kann. Zus�atzlich zu dem durch das Magnetfeld ausge�ubten

Druck ist es m�oglich, einen Teil der Energie des Magnetfeldes durch Rekonnektion an das Gas

zur�uckzugeben. Die Ergebnisse meiner Simulationen f�ur die Struktur und St�arke der Magnetfel-

der in Galaxienhaufen k�onnen dazu verwendet werden, diesen Prozess in speziellen, nichtidealen

MHD-Simulationen zu untersuchen. Die Ergebnisse derartiger Simulationen k�onnen dann wie-

derum in meine Simulationen implementiert werden, um das Verhalten der Cooling Flows in

Galaxienhaufen detaillierter zu untersuchen. Zur Untersuchung von Cooling Flows ist es jedoch

n�otig, die Au�osung der Simulationen weiter zu erh�ohen, da aus der beschr�ankten Au�osung

resultierende numerische E�ekte auf den K�uhlvorgang bei den verwendeten Au�osungen nicht

vernachl�assigt werden k�onnen.
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Kapitel 1

Grundlagen

Grundlage aller weiteren Betrachtungen ist das Modell des Universums, in dem sowohl der Be-

obachter als auch alle zu beobachtenden Objekte eingebettet sind. In dem Standardmodell der

Kosmologie geht man davon aus, dass f�ur jeden Beobachter ein Koordinatensystem existiert, in

dem die ihn umgebende Materie isotrop erscheint. Weiter geht man davon aus, dass kein aus-

gezeichneter Ort im Universum existiert, d.h. alle Beobachter gleichberechtigt sind. Aus beiden

Forderungen zusammen folgt, dass die Materie, die das Universum ausf�ullt, isotrop und homo-

gen ist. Derartige Modelle werden Friedmann-Lemâ�tre-Modelle genannt, wenn ihre Expansion

einer bestimmten Gleichung, der so genannten Friedmann-Gleichung, gen�ugt.

Abweichend von den homogenen kosmologischen Modellen kann die Materie auf kleinen Ska-

len nicht mehr als homogen beschrieben werden. Nach den heutigen Erkenntnissen wachsen

Strukturen wie Galaxien, Galaxienhaufen, Superhaufen usw. durch Gravitation aus urspr�ungli-

chen Dichteuktuationen, deren Herkunft noch im Unklaren liegt. Diese urspr�unglichen Dichte-

uktuationen werden gew�ohnlich als Gau�sches Zufallsfeld beschrieben.

In diesem Kapitel m�ochte ich das Standardmodell kurz vorstellen, da es die Grundlage meiner

Simulationen ist. Weiter m�ochte ich die beobachteten Eigenschaften von Galaxienhaufen, die ich

sp�ater mit meinen Simulationen vergleichen m�ochte, kurz darstellen.

1.1 Unser Universum

Um das Universum beschreiben zu k�onnen, ist es n�otig, plausible Annahmen �uber die Eigen-

schaften des Raumes 1 und der darin vorhandenen Materie zu machen. Das zeitliches Verhalten

des Raumes und der darin vorhandenen Materie bestimmen dann die Dynamik eines solchen

Modells. Die allgemeine Relativit�atstheorie liefert hierf�ur eine Beschreibung, die den Raum -

charakterisiert durch seine Metrik - mit der Materie - charakterisiert durch ihren Druck und

ihre Energie - untrennbar miteinander verkn�upft. Durch plausible Symmetrieannahmen gewinnt

man dann aus dieser allgemeinen Darstellung das Standardmodell der Kosmologie.

1im mathematischen Sinne, in unserem Fall also vierdimensional
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1.1.1 Friedmann-Lemâ�tre Kosmologie

Die Metrik in einem homogenen und isotropen Universum kann als Robertson-Walker-Metrik

ds2 = c2dt2 � a2(t)dl2 (1.1)

geschrieben werden. Dabei ist a(t) der zeitabh�angige Skalenfaktor2, mit dem das Universum

isotrop expandiert bzw. kontrahiert. Das Linienelement dl, welches den dreidimensionalen Raum

beschreibt, muss - wegen der Isotropie - sph�arisch symmetrisch sein. Die allgemeinste Form einer

solchen Metrik l�asst sich durch die Einf�uhrung einer neuen
"
Radialkoordinate\ ! und dem sich

daraus ergebenden radialen Abstand sinK(!) als

ds2 = c2dt2 � a2(t)
�
d!2 + sin2K(!)d


2
�

(1.2)

schreiben. Der radiale Abstand spiegelt die Art der r�aumlichen Geometrie wider

sinK(!) =

8>>><>>>:
1p
K
sin
�
!
p
K
�

K > 0

! K = 0
1p
jKj sinh

�
!
pjKj� K < 0

; (1.3)

wobeiK die Kr�ummung des Raumes beschreibt. Dabei unterscheidet das Vorzeichen der Kr�ummung

die Klasse von R�aumen:

� K < 0, hyperbolischer Raum

� K = 0, euklidischer Raum

� K > 0, sph�arischer Raum

Die allgemeine Relativit�atstheorie verkn�upft durch ihre Feldgleichungen,

G�� =
8�G

c4
T�� +�g�� ; (1.4)

die Struktur des Raumes (beschrieben durch den Metriktensor g�� und dessen Ableitungen) und

das Gravitationsfeld (beschrieben durch den Einstein-Tensor G�� ) mit der darin vorhandenen

Materie (beschrieben durch den Energie-Impuls-Tensor T�� der Materie). Die kosmologische

Konstante � wurde urspr�unglich von Einstein eingef�uhrt, um statische Weltmodelle zu erhalten.

Heutzutage wird die kosmologische Konstante als Vakuumenergie interpretiert.

Die zeitliche Entwicklung des Skalenfaktors a(t) ergibt sich durch Einsetzen der Metrik (1.2)

in die Feldgleichungen (1.4). Daraus erhalten wir die Friedmann-Gleichungen

H2 �
�
_a

a

�2
=

8�G

3
�� Kc2

a2
+
�c2

3
(1.5)

2Dieser ist so normiert, dass er f�ur die heutige Zeit eins ist.
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und
�a

a
= �4

3
�G

�
�+

3p

c2

�
+
�c2

3
; (1.6)

wobei gleich die so genannte Hubblefunktion H eingef�uhrt wurde. Die Dichte � und der Druck p

k�onnen wegen der geforderten Homogenit�at nur noch von der Zeit, nicht aber vom Ort abh�angen.

Die Beschreibung der Materie erfolgt durch die Zustandsgleichung p = p(�). Vergleicht man die

Energiedichte �c2 der Materie mit ihrem Druck p, so stellt sich heraus, dass f�ur gew�ohnliche

Materie - im Gegensatz zu Strahlung oder anderen Formen von relativistischer Materie3 - der

Druck gegen�uber der Energiedichte vernachl�assigt werden kann. Somit entf�allt dieser Term in

der ersten Friedmanngleichung (1.5) und wir erhalten

H2(t) = H2
0

 

0
m

a3
� Kc2

a2H2
0

+
0
�

!
; (1.7)

wobei wir die Gr�o�en zum heutigen Zeitpunkt t0 als die Hubblekonstante H0 � H(t0), den

Dichteparameter 
0
m � 8�G

3H2
0

�0 und 
0
� � �c2

3H2
0

y eingef�uhrt habe. Die Kr�ummung K kann durch

K =

�
H0

c

�2
(
0

m +
0
� � 1): (1.8)

aus diesen Konstanten bestimmt werden. Die Geometrie verschiedener kosmologischer Modelle

ergibt sich somit aus der mittleren Materiedichte und der kosmologischen Konstante als:

� 
 = 
0
m +
0

� > 1 ) geschlossener Raum (closed)

� 
 = 
0
m +
0

� = 1 ) acher Raum (at)

� 
 = 
0
m +
0

� < 1 ) o�ener Raum (open)

1.1.2 Entfernungen

De�niert man die Entfernungen in einer gekr�ummten, vierdimensionalen Raum-Zeit anhand ver-

schiedener Me�vorschriften, so ergeben sich, im Gegensatz zum euklidischen Raum, verschiedene

Entfernungen f�ur dasselbe Objekt. Daher ist es wichtig, bei kosmologischen Entfernungen das

mit der betrachteten physikalischen Gr�o�e einhergehende Entfernungsma� zu verwenden.

In einem nicht-statischen Universum wird das Licht von weit entfernten Quellen - entspre-

chend der Expansion - dopplerverschoben. Die Wellenl�ange �e, die von einem Objekt zur Zeit

te emittiert wurde, sieht ein Beobachter bei t0 entsprechend der Expansion a(t0)=a(te) nach �0

verschoben. Somit kann die Rotverschiebung z als

z + 1 =
�0
�e

=
a(t0)

a(te)
=

1

a
(1.9)

3In diesem Fall w�are die Zustandsgleichung p = �c2=3.

yIm weiteren werde ich 
0
� als die kosmologische Konstante bezeichen.
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Abbildung 1.1: Entfernungsma�e f�ur 
0
m = 1, 
0

� = 0 (links) und f�ur 
0
m = 0:2, 
0

� = 0:8 (rechts). Darge-

stellt ist von oben nach unten die Leuchtkraftentfernung (lang gestrichelte Linie), die mitbe-

wegte Entfernung (gepunktete Linie), die Laufzeitentfernung (durchgezogene Linie) und die

Winkelentfernung (gestrichelte Linie).

de�niert werden. Da die Rotverschiebung das einzige direkt - durch Spektroskopie und Identi-

�zierung von einzelnen Spektrallinien - messbare Entfernungsma� ist, m�ochte ich alle weiteren

Entfernungen als Funktion dieser Rotverschiebung angeben.

Die Strecke dD = �c dt, die der Laufzeit des Lichts entspricht, wird Laufzeitentfernung

genannt. Diese ergibt sich durch Umschreiben von dt = da= _a als

D(z) =
c

H0

zZ
0

d~zr

0
m(~z + 1) + (1� 
0

m � 
0
�)


0
�

(~z+1)2

: (1.10)

Unter der mitbewegten Entfernung verstehen wir die Koordinatenentfernung in mitbewegten

Koordinaten. F�ur einen Lichtstrahl gilt ds = 0, und wir k�onnen ohne Einschr�ankung der Allge-

meinheit einen radialen Lichtstrahl betrachten. Damit k�onnen wir die mitbewegte Entfernung

aus der Metrik (1.2) als d! = (c=a)da = �cdt=(a _a) schreiben und erhalten

!(z) =
c

H0

zZ
0

d~zq

0
m(~z + 1)3 + (1� 
0

m �
0
�)(~z + 1)2 +
0

�

: (1.11)
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Die Winkelentfernung kann, analog zum euklidischen Fall, als D! �
p
A=� eingef�uhrt wer-

den. Hierbei sind A die Fl�ache der Quelle bei einer Entfernung z und � der Raumwinkel, unter

dem die Quelle heute erscheint. Unter Ber�ucksichtigung von

A

4�(a sinK(!))2
=

�

4�
(1.12)

erh�alt man f�ur die Winkelentfernung den Ausdruck

D!(z) =
1

z + 1
sinK(!(z)): (1.13)

Die Leuchtkraftentfernung ist als Verh�altnis der Leuchtkraft L eines Objektes zu dem vom

Beobachter gemessenen Fluss S de�niert. Damit erh�alt man als Leuchtkraftentfernung den Aus-

druck

DL = (1 + z) sinK(!(z)): (1.14)

Somit kann diese auch als Funktion der Winkelentfernung als

DL(z) = (z + 1)2D!(z) (1.15)

geschrieben werden. Dieser Zusammenhang wurde sogar f�ur allgemeine Raumzeiten abgeleitet

[Etherington 1933].

Abbildung (1.1) zeigt die gerade erl�auterten verschiedenen Entfernungen f�ur zwei verschie-

dene Kosmologien. Gut zu erkennen ist, dass die Unterschiede in den Entfernungsma�en erst bei

gro�en (kosmologischen) Entfernungen zum Tragen kommen. Auch machen sich die Unterschiede

zwischen den verschiedenen Kosmologien erst bei gr�o�eren Rotverschiebungen bemerkbar. Eine

ungewohnte Eigenschaft f�ur ein Entfernungsma� ist, dass die Winkelentfernung ein Maximum

haben kann und somit f�ur gro�e Entfernungen wieder kleiner werden kann.

1.2 Entwicklung der Materie im Universum

Die Beschreibung der Materie in unserem Universum kann in drei Teile aufgeteilt werden. Der

erste ist die Entwicklung der Dichte der Materie, die auf gro�en Skalen homogen ist und durch


m und 
� beschrieben wird. Der zweite ist die Beschreibung von Abweichungen auf kleinen

Skalen und deren Entstehung im fr�uhen Universum. Der letzte Teil ist schlie�lich die Entwicklung

dieser Fluktuationen nach der Fr�uhphase unseres Universums.

1.2.1 Entwicklung der Dichteparameter

In einem materiedominierten Universum ergibt sich aus der Zeitentwicklung der Hubblefunktion

(1.7) zusammen mit der Gleichung (1.8) die Zeitentwicklung des Dichteparameters 
m und der

kosmologischen Konstante 
� als


m(a) =

0
m

a+
0
m(1� a) + 
0

�(a
3 � a)

(1.16)
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und


�(a) =

0
�a

3

a+
0
m(1� a) + 
0

�(a
3 � a)

: (1.17)

Diese Gleichungen zeigen, dass sich unabh�angig von den heutigen Werten von 
0
m und 
0

� das

fr�uhe (a ! 0) Universum als Einstein-de-Sitter-Modell mit 
m = 1 und 
� = 0 beschreiben

l�asst.

1.2.2 Dichteuktuationen

Um die lokalen Abweichungen von der homogenen Dichte zu beschreiben, wird gerne der Dich-

tekontrast

� =
�� h�i
h�i (1.18)

eingef�uhrt. Eine entscheidende Annahme ist nun, dass sich diese Dichteuktuationen im fr�uhen

Universum statistisch als Gau�sches Zufallsfeld beschreiben lassen. Dieses Gau�sche Zufallsfeld

wird durch den Mittelwert h�i = 0 und die Standardabweichung


�2
�
vollst�andig beschrieben.

Die Standardabweichung der Dichteuktuationen charakterisiert man gebr�auchlicherweise durch

ihr Leistungsspektrum (Powerspektrum) P�(k), das durchDb�(~k)b��(~k0)E = (2�)3Pf (k)�
z(~k � ~k0) (1.19)

mit den Fluktuationen � bzw. deren Fouriertransformierten �̂(~k) verkn�upft ist. Die Form dieses

Leistungsspektrums h�angt von den Eigenschaften der Materie, die das Universum f�ullt, ab. Ei-

ne analytische Darstellung dieses Spektrums kann aus einigen plausiblen Annahmen gewonnen

werden. F�ur die meisten heute gebr�auchlichen Modelle steigt das Spektrum f�ur kleine k propor-

tional zu k an und f�allt f�ur gro�e k entsprechend k�3 wieder ab. Das Maximum im Spektrum der

Dichteuktuationen liegen ungef�ahr bei 10Mpc. Eine ziemlich ausf�uhrliche Behandlung dieses

Aspektes ist unter anderem in [Padmanabhan 1993] zu �nden.

1.2.3 Entwicklung der Dichteuktuationen

In einem Einstein-de-Sitter Universum (
0
m = 1, 
0

� = 0) wachsen die Dichteuktuationen

�EdS(a) = a �EdS0 (1.20)

in linearer N�aherung proportional zum Skalenfaktor. F�ur allgemeinere Werte der kosmologischen

Parameter kann das Wachstum der Dichteuktuationen als

�(a) = a g(a) �0 (1.21)

beschrieben werden, wobei der Wachstumsfaktor g(a) als Funktion der kosmologischen Parame-

ter durch

g(a) =
5

2

m(a)

�



4

7
m(a)� 
�(a) +

�
1 +


m(a)

2

��
1 +


�(a)

70

���1
(1.22)

zDamit ist das Dirac-� gemeint.
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gen�ahert werden kann [Carroll et al. 1992]. Wenn wir das heutige Leistungsspektrum der Fluk-

tuationen P 0
� (k) linear auf die fr�uhere Zeit abbilden, dann erhalten wir

P�(k; a) = [a g(a)]2P 0
� (k): (1.23)

Auf Skalen kleiner als ca. 10Mpc bricht die lineare N�aherung wegen der nichtlinearen E�ekte in

der Gravitation jedoch rasch zusammen. Deswegen wird die weitere Entwicklung des Dichtefeldes

in Vielteilchensimulationen untersucht. Daf�ur wird aus den linear entwickelten Dichteuktuatio-

nen zu einem fr�uhen Zeitpunkt4 ein Dichtefeld berechnet, f�ur welches dann die Bewegungsglei-

chungen numerisch integriert werden.

1.2.4 Normierung der Dichteuktuationen

Wie bereits vorher erw�ahnt, l�asst sich die Form des Leistungsspektrums aus der Theorie mo-

tivieren. Die Normierung der Dichteuktuationen kann jedoch nur anhand von Beobachtungen

geschehen. Sie wird meist durch den Parameter �8 ausgedr�uckt. Dieser ist ein Ma� f�ur die

Fluktuationen der in Kugeln von 8Mpc Durchmesser gemittelten Dichte, wobei der Wert von

8Mpc historisch bedingt ist, da die Z�ahlung von Galaxien einen Wert von � = 1 auf einer Skala

von 8Mpc ergaben. Zur Bestimmung der Normierung gibt es verschiedene Ans�atze, welche die

Dichteuktuationen auf verschiedenen L�angenskalen messen:

� Durch Z�ahlungen von Galaxien. Hierbei wird angenommen, dass Fluktuationen in der

Anzahldichte der Galaxien �nG der Verteilung der Masse � folgen, �nG = b�. Der Wert

des Bias-Faktors b, der die E�zienz misst, mit der Masse in Strahlung umgesetzt wird,

ist noch unklar, meist wird jedoch b = 1 angenommen. Somit erh�alt man �8 = 1 f�ur die

Normierung.

� Durch Messungen der H�au�gkeit von Galaxienhaufen. Der Wert f�ur �8 h�angt dabei von

dem verwendeten kosmologischen Modell ab. Zwar kennt man die H�au�gkeit von Gala-

xienhaufen nur ungenau, da aber diese Z�ahlungen sehr emp�ndlich von der Normierung

abh�angt, gibt diese Methode dennoch eine ziemlich pr�azisen Wert f�ur die Normierung des

Spektrums. Abh�angig von den kosmologischen Parametern erh�alt man

�8 = 0:5
�

0
m

��0:47+0:10
0m f�ur 
0
� = 0 und

�8 = 0:5
�

0
m

��0:53+0:13
0m f�ur 
0
m +
0

� = 1

[White et al. 1993],[Eke et al. 1996],[Viana & Liddle 1996].

� Aus der Messung der Anisotropie der kosmischen Mikrowellen-Hintergrundstrahlung durch

den COBE-Satelliten. Diese Anisotropie ist ein Fingerabdruck der Strukturen im Uni-

versum aus der Zeit der Rekombination, die ungef�ahr bei z = 1000 stattgefunden hat.

4Je nach Kosmologie bei einer Rotverschiebung von 15 bis 20; dies entspricht knapp einem f�unfzigstel des

heutigen Alters des Universums.
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Abbildung 1.2: Dargestellt sind die Leistungsspektren der Dichteuktuationen f�ur die vier Kosmologien

�CDM (H0 = 65, 
0
m = 1=3, 
0

� = 2=3), OCDM (H0 = 65, 
0
m = 1=3, 
0

� = 0),

SCDM (H0 = 50, 
0
m = 1, 
0

� = 0) und TCDM (H0 = 50, 
0
m = 1, 
0

� = 0, spektraler

Index=0.7) aus [Bahcall et al. 1999]. Die Boxen auf der linken Seite repr�asentieren die er-

laubten Bereiche in der entsprechenden Kosmologie, gemessen durch den COBE-Satelliten.

Die Boxen auf der rechten Seite stellen die erlaubten Bereiche in den verschiedene Kos-

mologien f�ur die Z�ahlungen von Galaxienhaufen dar. Die Kreise sind die Messungen aus

dem APM-Galaxien-Katalog, die wegen ihrer geringen kosmologischen Entfernung zu uns

unabh�angig vom kosmologischen Modell sind.

Diese Normierung ist dabei auch abh�angig von der Kosmologie; so ergibt sie beispiels-

weise f�ur das Standardmodell (H0 = 50, 
0
m = 1, 
0

� = 0) einen Wert von �8 = 1:24

[Banday et al. 1997].

Abbildung (1.2) zeigt die Leistungsspektren f�ur vier verschiedene kosmologische Modelle, vergli-

chen mit Messungen. Alle Leistungsspektren wurden entsprechend den COBE-Daten normiert.

W�are der Bias b verschieden von eins, so w�urden die Datenpunkte aus dem APM-Galaxien-



Grundlagen, 17. M�arz 2000 13

Katalog (o�ene Kreise) nach oben oder unten verschoben, die Form der Kurve w�urde sich je-

doch nicht �andern. Es ist gut zu sehen, dass die Modelle nicht alle Einschr�ankungen aus den

Beobachtungen gleich gut erf�ullen. Besonders das Leistungsspektrum f�ur das Standardmodell

(gr�une, durchgezogene Linie) ist inkonsistent mit der Normierung anhand der H�au�gkeit von

Galaxienhaufen. Dies kann durch das Kippen des Spektrums5 behoben werden (TCDM). Eine

derartige Kosmologie kann dann aber nur durch die Einf�uhrung eines von eins verschiedenen

Bias b in Einklang mit den Galaxienz�ahlungen gebracht werden.

1.3 Die gr�o�ten gebundenen Objekte im Universum

Obwohl das Universum, wie im vorigen Abschnitt gezeigt, auf gro�en Skalen als homogen be-

trachtet werden kann, zeigten schon fr�uhe Beobachtungen von Galaxien, dass Galaxien nicht

regelm�a�ig am Himmel verteilt sind, sondern auch Gebiete gefunden werden k�onnen, an denen

�uberproportional viele Galaxien zu �nden sind. Derartige Ansammlungen von Galaxien nennt

man Galaxienhaufen. Sie sind die gr�o�ten gebundenen Objekte im Universum. Die gr�o�ten

bekannten Galaxienhaufen bestehen dabei aus einigen tausend Galaxien. Damit sind sie das

prominenteste Merkmal der gro�r�aumigen Struktur im Universum.

1.3.1 Viele Galaxien machen einen Haufen

Die erste, umfangreiche Durchmusterung des Himmels nach Galaxienhaufen stammt von George

Abell aus dem Jahr 1957 [Abell 1957]. Der so genannte Abell-Katalog umfasst ca. 2700 Galaxien-

haufen. Abbildung (1.3) zeigt den Coma-Galaxienhaufen. Dieser ist einer der uns am n�achsten

gelegenen Galaxienhaufen. Die Galaxienverteilung zeigt deutliche Anzeichen daf�ur, dass der

Coma-Galaxienhaufen nicht rund ist, sondern eine ausgepr�agte innere Struktur besitzt. Diese

Struktur ist, wie ich sp�ater noch zeigen werde, in allen Beobachtungen zu sehen. Da er relativ

nahe und relativ massereich ist, geh�ort er zu den am genauesten untersuchten Galaxienhaufen.

Aus der Untersuchung der Spektren der Galaxien im Galaxienhaufen l�asst sich die Bewegung

der Galaxien relativ zu uns bestimmen. Als Ergebnis der Ausdehnung des Universums bewegen

sich diese im Mittel von uns weg. Diese Fluchtbewegung ist umso gr�o�er, je weiter die Galaxien

von uns entfernt sind. Aus der mittleren Fluchtbewegung aller Galaxien im Galaxienhaufen l�asst

sich somit die Entfernung zu dem Galaxienhaufen bestimmen. Die individuellen Bewegungen der

Galaxien, nach Abzug dieser mittleren Fluchtgeschwindigkeit, beschreiben deren Bewegung im

Potential des Galaxienhaufens. Deswegen ist die Dispersion der Geschwindigkeitsverteilung der

Galaxien im Galaxienhaufen ein Ma� f�ur die Masse des Galaxienhaufens. Die Masse innerhalb

5Dies bedeutet die Wahl eines Leistungsspektrums, welches f�ur kleine Werte von k weniger steil P (k �

10Mpc) / kn<1 ansteigt.
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Abbildung 1.3: Diese Abbildung zeigt ein optisches Bild des Coma-Galaxienhaufens. Nahezu jeder Lichteck

auf dieser Abbildung ist eine Galaxie. Deutlich ist zu erkennen, wie die Anzahl der Galaxien

zum Zentrum - nahe den zwei besonders hellen, elliptischen Galaxien - hin immer mehr

zunimmt. Auch deutlich zu sehen ist die kleinere Anh�aufung von Galaxien um die helle,

elliptische Galaxie im rechten unteren Teil der Abbildung.

eines Radius RG kann aus der radialen6 Geschwindigkeitsdispersion �r anhand von

M =
3RG�

2
r

G
= 7:0 � 1014Msol

�
�r

1000km=s

�2 � RG

Mpc

�
(1.24)

berechnet werden. Typische Werte f�ur �r liegen im Bereich um 1000 km/s. Damit besitzen

Galaxienhaufen typischerweise eine Masse von 1014 bis 1015 Sonnenmassen. Summiert man die

6Beobachtbar ist nur die entlang der Sichtlinie projizierte Geschwindigkeitsdispersion, nicht die dreidimensio-

nale.
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Masse aller Galaxien7 im Galaxienhaufen, so zeigt sich, dass die Galaxien nur einen kleinen

Bruchteil - max. 10% - zu der Gesamtmasse beitragen. Wie ich im n�achsten Abschnitt erkl�aren

werde, sind weitere 10% der Masse in Gasform zwischen den Galaxien verteilt. Der gr�o�te Teil

der Masse eines Galaxienhaufens bleibt jedoch der direkten Beobachtung verborgen. Man spricht

deswegen von Dunkler Materie. Unabh�angige Massebestimmungen, beispielsweise mittels des

Gravitationslinsene�ekts, best�atigen, dass Galaxienhaufen deutlich mehr Masse haben als alle

beobachteten, sichtbaren Komponenten zusammengez�ahlt. Auch die Galaxien selber scheinen

massereicher zu sein als ihre beobachtbaren Bestandteile. Was diese Dunkle Materie genau ist,

ist eines der gr�o�ten verbleibenden R�atsel in der Astronomie.

1.3.2 Galaxien m�ogens hei�

Beobachtungen mit R�ontgenteleskopen zeigen, dass in einem Galaxienhaufen der Raum zwischen

den Galaxien nicht leer ist. Er ist mit hei�em Plasma ausgef�ullt. Abbildung (1.4) zeigt ein Bild

des Coma-Galaxienhaufens im R�ontgenlicht. Gut zu erkennen ist, dass auch das Gas zwischen

den Galaxien im Zentrum von Coma eine eher horizontal ausgerichtete Verteilung besitzt. Diese

ist in guter �Ubereinstimmung mit der Anordnung der zwei prominenten Galaxien im Zentrum

der Abbildung (1.3). Weiter au�en ist die nach rechts unten ausgedehnte Struktur zu erkennen,

welche gut mit der Anh�aufung von Galaxien um die Position der markanten Galaxie in der

rechten unteren Bildh�alfte von Abbildung (1.3) �ubereinstimmt. Die Leuchtkraft der gemessenen

Galaxienhaufen im R�ontgenlicht betr�agt zwischen 1043 und 1045 erg/s.

Das Spektrum der gemessenen R�ontgenstrahlung entspricht ziemlich genau einem thermi-

schen Bremsstrahlungsspektrum. Die aus diesem Spektrum bestimmte Temperatur des Plasmas

betr�agt dabei typischerweise zwischen 1 und 10 keV. Aus der Temperatur und der Dichte eines

Plasmas l�asst sich die Emissivit�at im R�ontgenlicht durch

j(T; ne) =
4Cj

1 + f

s
kBT

keV

�
ne
cm3

�2 erg

cm3s

 
e

E0a
kBT � e

E0
b

kBT

!
(1.25)

beschreiben [Rybicki & Lightman 1979]. Dabei ist Cj = 2:42 10�24 und f = 0:76x . F�ur kosmo-
logische Entfernungen ergibt sich das Energieband E0

a;b im Ruhesystem des Galaxienhaufens als

E0
a;b = (1 + z)Ea;b.

Um aus Simulationen synthetische R�ontgenkarten zu erstellen, die anschlie�end mit Beob-

achtungen verglichen werden k�onnen, muss nun noch entlang der Sichtlinie durch den simulierten

Galaxienhaufen integriert werden. Dabei ist zu bedenken, dass ein Fl�achenelement - entsprechend

der Entfernung, die man dem simulierten Galaxienhaufen gibt, um mit den Messungen verglei-

chen zu k�onnen - mit der Winkelentfernung skaliert werden muss. Der Fluss hingegen muss mit

der Leuchtkraftentfernung skaliert werden. Da sich entsprechend Gleichung (1.15) diese beiden

7Die typische Masse f�ur Galaxien kann aus der Rotationskurve der Sterne innerhalb der Galaxie berechnet

werden.
xDabei wurde ein primordialer Massenanteil von 0.24 f�ur Helium angenommen.
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Abbildung 1.4: Diese Abbildung zeigt ein Bild des Coma-Galaxienhaufens im R�ontgenlicht. Dabei stehen die

Farben f�ur die Intensit�at der gemessenen Emission. Blau bedeutet keine Emission, w�ahrend

von lila �uber rot und gr�un bis zu schwarz die Emission immer st�arker zunimmt. Gut zu

erkennen ist, dass der Galaxienhaufen auch im R�ontgenlicht horizontal, entlang der zwei

au��alligen Galaxien in Abbildung (1.3), zu einer Ellipse verformt ist. Auch die Konzentration

von Galaxien in dem rechten unteren Teil von Abbildung (1.3) ist im R�ontgenlicht dargestellt.

Die gelben Konturen repr�asentieren die beobachtete Radioemission des Galaxienhaufens.

Entfernungen bis auf einen von der Kosmologie unabh�angigen Faktor gleichen, heben sich alle

Terme, die von der Kosmologie abh�angen, gegenseitig weg. Somit erh�alt man die beobachtete

Ober�achenhelligkeit als

LX =
1

4�(z + 1)4

Z
j(T; ne) dl: (1.26)

Die Leuchtkraft des Galaxienhaufens im R�ontgenlicht erh�alt man durch Integration �uber das
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gesamte Volumen,

LX =

Z
V
j(T; ne) d

3x: (1.27)

Die Temperatur ist nur n�aherungsweise �uber den ganzen Galaxienhaufen konstant. Da die

Au�osung und die Emp�ndlichkeit der R�ontgenteleskope noch nicht gut genug ist, um pr�azi-

se Temperaturkarten anzufertigen, muss eine �uber den Galaxienhaufen gemittelte Temperatur

verwendet werden, um die Simulationen mit den Beobachtungen vergleichen zu k�onnen. Die

beobachtete Temperatur ist jedoch die emissionsgewichtete Temperatur. Eine derartige Tempe-

raturkarte erh�alt man durch Integration entlang der Sichtlinie als

Tem =

R
j(T; ne) T dlR
j(T; ne) dl

: (1.28)

Weiter l�asst sich die emissionsgewichtete Temperatur als Integral �uber den gesamten Galaxien-

haufen bestimmen;

TCluster =

R
V j(T; ne) T d3xR
V j(T; ne) d3x

: (1.29)

1.3.3 Magnetisierte Galaxienhaufen

Magnetfelder kommen in sehr vielen astronomischen Objekten vor, sie k�onnen in der Regel

jedoch nur indirekt nachgewiesen werden. Hierbei hilft, dass ein magnetisiertes Plasma dop-

pelbrechend wirkt. Die Beobachtung dieses E�ekts wird m�oglich, da Synchrotron-Emission in

geordneten Magnetfeldern linear polarisierte Strahlung erzeugt. Deswegen ist die Emission vieler

beobachteter Radioquellen teilweise linear polarisiert. Die Richtung dieser Polarisation �andert

sich, wenn das Licht durch ein magnetisiertes Plasma propagiert. Dies wird Faraday-Rotation ge-

nannt. Da dieser E�ekt wellenl�angenabh�angig ist, �i = Rm�
2
i , kann durch Messen der Richtung

�i der Polarisation bei verschiedenen Wellenl�angen �i das so genannte Rotationsma�

Rm =
�1 � �2
�21 � �22

=
e3

2�m2
ec
4

Z
neBjjdl: (1.30)

bestimmt werden [Sarazin 1986]. Beobachtet man nun Radioquellen in oder hinter Galaxien-

haufen und vergleicht die Ergebnisse mit Quellen, die neben den Galaxienhaufen stehen, so

kann der E�ekt des magnetisierten Plasmas in Galaxienhaufen sichtbar gemacht werden. Ab-

bildung (1.5) zeigt eine Zusammenstellung von Messungen aus [Kim et al. 1991] f�ur den Coma-

Galaxienhaufen. Die Kreise markieren die Positionen der Quellen, die Gr�o�e spiegelt das gemes-

sene Rotationsma� wider, wobei o�ene und gef�ullte Kreise das Vorzeichen der Rotationsma�e

angeben. Die durchgezogene und die gestrichelte Linie deuten die Gr�o�e des Galaxienhaufens

an. Im rechten oberen Teil der Abbildung sind diese Rotationsma�e als Funktion des Abstandes

zum Zentrum des Galaxienhaufens dargestellt. Deutlich zu sehen ist, dass f�ur die Quellen wei-

ter abseits ein deutlich kleineres Signal gemessen wird. Zusammen mit einer Absch�atzung der

L�angenskala8, auf der sich das Magnetfeld �andert, erh�alt man einen Wert von ca. 2�G f�ur das

8Diese kann aus der Skala, auf der sich das Rotationsma� in beobachteten, ausgedehnten Quellen �andert,

abgeleitet werden.
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Abbildung 1.5: Diese Abbildung aus [Kim et al. 1991] zeigt auf der linken Seite eine Karte des Coma-

Galaxienhaufens. Dabei stellen die Kreise die gemessene Faraday-Rotation an den Positionen

der Radioquellen in und hinter dem Coma-Galaxienhaufen dar. Der Durchmesser entspricht

hierbei der St�arke der gemessenen Drehung. O�ene und gef�ullte Kreise zeigen die Richtung

der Rotation an. Die durchgezogene Linie gibt die R�ontgenkontur an, die gestrichelte Linie

markiert den Abell-Radius. In der rechten Darstellung sind diese Messungen als Funktion

des Abstands zum Zentrum des Galaxienhaufens dargestellt. Hier ist die Wirkung des ma-

gnetisierten Plasmas im Galaxienhaufen deutlich zu sehen. Weit entfernt vom Zentrum ist

nur noch so wenig magnetisiertes Plasma vorhanden, dass keine Drehung der Polarisation

mehr gemessen wird.

Magnetfeld im Coma-Galaxienhaufen.

Ein weiterer Galaxienhaufen, f�ur den einige Messungen vorliegen, ist A119. Abbildung (1.6)

zeigt die Rotationsma�messungen aus [Ferretti et al. 1999]. Die Konturlinien stellen den Gala-

xienhaufen im R�ontgenlicht dar. Gut zu erkennen ist, dass der Galaxienhaufen im R�ontgenlicht

nicht rund ist. Dass die �au�eren Konturen rund erscheinen, liegt einerseits an den Abbildungs-
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Abbildung 1.6: Diese Abbildungen aus [Ferretti et al. 1999] zeigt eine R�ontgenkarte des Galaxienhaufens

A119. Auch auf der Karte verzeichnet sind die Positionen von drei Radioquellen. Die zus�atz-

lichen Abbildungen zeigen die Rotationsma�karten und die Verteilungen der Rotationsma�e

in den Radiogalaxien. Die Radiogalaxien sind dabei durch die Pfeile zu den jeweiligen Abbil-

dungen zugeordnet. Die Breite der Rotationsma�verteilung wird um so kleiner, je weiter man

sich vom Zentrum entfernt. Dabei ist auf die sich �andernden Skalen in den Darstellungen zu

achten.

eigenschaften des R�ontgenteleskops9, andererseits daran, dass diese Konturen schon gr�o�tenteils

9Der Galaxienhaufen f�ullt das gesamte Blickfeld von ASCA, daher sind die �au�eren Konturlinien von den

Abbildungseigenschaften am Rande des Sichtfeldes dieses R�ontgenteleskops stark beeinusst.
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Abbildung 1.7: Diese Abbildung aus [Kim et al. 1990] zeigt eine Sammlung von Rotationsma�en als Funk-

tion des Abstandes zum n�achstgelegenen Abell-Galaxienhaufen. Deutlich ist die trompeten-

artige Verbreiterung der Messungen f�ur kleine Radien zu sehen. Dies ist ein klares Zeichen

daf�ur, dass ein Gro�teil des Rotationsma�es vom magnetisierten Gas innerhalb der Gala-

xienhaufen stammt.

im Rauschen des Instrumentes liegen. Zus�atzlich sind in dieser Karte die Positionen der drei

vermessenen Radioquellen vermerkt. Die kleineren Abbildungen zeigen je eine detaillierte Karte

der gemessenen Rotationsma�e in diesen Radioquellen, und die Verteilung der Rotationsma�e.

Deutlich zu sehen ist, wie die Breite der Verteilungen immer kleiner wird, je weiter die Quellen

vom Zentrum des Galaxienhaufens entfernt ist. Dabei ist auf die sich �andernde Skala in der

Darstellung der Verteilungen zu achten. Der aus diesen Messungen abgesch�atzte Wert f�ur das
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Abbildung 1.8: Diese Abbildungen aus [Deiss et al. 1997] zeigen den Coma-Galaxienhaufen im Radiobereich

bei 1.4 GHz. Links ist nach der Subtraktion aller Punktquellen aus der Radiokarte das di�use

Radiohalo zu sehen. In der Mitte ist das daraus gewonnene radiale Pro�l des Radiohalos zu

sehen. Rechts ist das Spektrum der Radioemission abgebildet.

Magnetfeld in A119 liegt zwischen 5 und 10 �G.

Dass Magnetfelder nicht nur in einzelnen Galaxienhaufen vorkommen, zeigt sich, wenn

man alle vorhandenen Rotationsma�messungen mit den Positionen bekannter Galaxienhau-

fen korreliert. Abbildung (1.7) zeigt die Zusammenstellung von Rotationsma�messungen aus

[Kim et al. 1990]. Dabei wurde f�ur jedes Rotationsma� der n�achstgelegene Abell-Galaxienhaufen

gesucht. Dieses Rotationsma� wurde dann als Funktion des Abstandes zu diesem n�achstgelege-

nen Abell-Galaxienhaufen dargestellt. Deutlich zu sehen ist, dass sich die Verteilung bei immer

kleiner werdenden Abst�anden deutlich verbreitert. Die aus diesen Messungen abgeleitete mittlere

Magnetfeldst�arke in Galaxienhaufen ist ca. ein �G.

Sp�ater werde ich diese Beispiele dazu verwenden, meine simulierten Galaxienhaufen mit den

Messungen zu vergleichen. Dabei ist zu beachten, dass gerade die �alteren Messungen mit gro�en

Unsicherheiten behaftet sind. Diese sind oft nur durch die Messung bei zwei unterschiedlichen

Frequenzen bestimmt worden. Dies l�asst dann dem Beobachter immer die Freiheit, n � 2� zu den

beobachteten Winkeln zu addieren, wobei die Beobachter dann meist das plausibelste Rotati-

onsma� gew�ahlt haben. Neuere Messungen arbeiten meistens mit drei oder mehr Frequenzen,

wobei zwei nahe benachbarte Frequenzen verwendet werden, um diese Freiheiten zu eliminie-

ren. Neuere Messungen werden gerade ausgewertet und stehen ho�entlich bald f�ur detailliertere

Vergleiche zur Verf�ugung.

1.3.4 Relativistische Elektronen im Galaxienhaufen

Das Magnetfeld in Galaxienhaufen macht sich jedoch nicht nur in den gemessenen Rotations-

ma�en von Radioquellen bemerkbar. Manche Galaxienhaufen selber erscheinen als ausgedehnte,

di�use Quellen im Radiolicht. Diese so genannten Radiohalos werden als Synchrotron-Strahlung
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von relativistischen Elektronen im Plasma des Galaxienhaufens gedeutet. Abbildung (1.8) zeigt

den Coma-Galaxienhaufen im Radiolicht [Deiss et al. 1997]. Der linke Teil zeigt dabei die Radio-

konturen nach Abzug aller Punktquellen. Gut zu erkennen ist dabei, dass das Radiohalo in seiner

Form sehr gut mit den Beobachtungen im R�ontgenlicht �ubereinstimmt. Beispielsweise erscheint

auch im Radiolicht die deutlich nach rechts unten10 ausgedehnte Struktur. In der Mitte ist das

radiale Pro�l des Radiohalos dargestellt. Rechts ist das Spektrum des Radiohalos abgebildet.

Dieses folgt ziemlich genau einem Potenzgesetz

LRadio / ���: (1.31)

Aus dem Radiospektrum lassen sich Aussagen �uber das Spektrum der relativistischen Elektronen

machen. Folgt das Radiospektrum - wie in diesem Fall - einem Potenzgesetz, so kann diese

Emission durch ein Elektronenspektrum

nrel(E)dE = N0E
� (1.32)

beschrieben werden, welches ebenfalls einem Potenzgesetz folgt. Dabei ist der spektrale Index 

f�ur die Elektronen mit dem spektralen Index der Radioemission � durch

 = 2�+ 1 (1.33)

verkn�upft [Rybicki & Lightman 1979]. Der beobachtete spektrale Index f�ur die relativistischen

Elektronen ist im Bereich von  = 3:68 [Ensslin & Biermann 1998] bzw.  = 3:9 [B�ohringer 1995].

Die Emission j� von Synchrotron-Strahlung bei der Frequenz � durch relativistische Elektronen

in einem Magnetfeld kann als

j� = c2()N0 (B sin(�))0:5(+1)
�

�

2c1

�0:5(1�)
: (1.34)

berechnet werden. Dabei ist N0 die Proportionalit�atskonstante aus dem Spektrum der relativi-

stischen Elektronen (1.32). Die Konstanten c1 und c2() ergeben sich als

c1 =
3e

4�m3
ec
5
= 6:27 1018Hz (1.35)

und

c2() =

p
3

16�

e3

mec2
 + 7=3

 + 1
�

�
3 � 1

12

�
�

�
3 + 7

12

�
: (1.36)

Der Winkel � ist derjenige zwischen dem Beobachter und dem Magnetfeld [Pacholczyk 1970].

Somit k�onnen durch Messung der Radiohalos Aussagen �uber eine Kombination von Magnetfeld

und relativistischen Elektronen gemacht werden.

Die Photonen des kosmischen Mikrowellenhintergrunds erfahren allerdings auch inverse Compton-

Streuung an diesen relativistischen Elektronen. Diese Photonen werden dadurch in den harten

10Die Radiokarte zeigt einen gr�o�eren Ausschnitt des Himmels als die Darstellungen im optischen und im

R�ontgenlicht. Deswegen ist nicht das Radiorelikt in der rechten unteren Ecke gemeint.
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Abbildung 1.9: Diese Abbildungen zeigt eine Zusammenstellung von Radiohalos einiger Galaxienhaufen,

skaliert auf die gleiche physikalische Skala, aus [Ferretti 1999].
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Abbildung 1.10: Diese Abbildungen zeigt eine weitere Zusammenstellung von Radiohalos einiger Galaxien-

haufen aus [Giovannini et al. 1999].

R�ontgenbereich gestreut. Genauere Beobachtungen im harten R�ontgenbereich zeigen tats�achlich

ein Abweichen der R�ontgenemission f�ur hohe Energien von einem thermischen Spektrum. Diese

Messungen sind jedoch noch mit sehr gro�en Unsicherheiten behaftet. Aber selbst eine obere

Grenze dieser harten R�ontgenstrahlung - gegeben durch die Messungen, die einem thermischen

Spektrum folgen - liefert eine obere Grenze f�ur das Spektrum der relativistischen Elektronen.

Zusammen mit dem gemessenen Radiohalo liefert dies somit eine untere11 Grenze f�ur das Ma-

gnetfeld. Die hieraus resultierende untere Grenze f�ur das Magnetfeld ist in gutem Einklang mit

den Absch�atzungen f�ur das Magnetfeld aus den Rotationsma�messungen.

In den letzten Jahren hat - durch st�andige Verbesserung der Instrumente sowohl in der

Au�osung als auch in der Emp�ndlichkeit - die Anzahl der bei Beobachtungen gefundenen

Galaxienhaufen mit einem Radiohalo stark zugenommen. Radiohalos scheinen also nicht nur eine

Eigenart einiger weniger Galaxienhaufen zu sein, sondern ein eher weit verbreitetes Ph�anomen.

Abbildung (1.9) und (1.10) zeigen Zusammenstellungen einiger Radiohalos aus der Literatur

[Ferretti 1999],[Giovannini et al. 1999].

11Je weniger relativistische Elektronen vorhanden sind, desto gr�o�er muss das magnetische Feld sein, um das

gleiche Radiohalo zu produzieren.



Magnetohydrodynamik (MHD) , 17. M�arz 2000 25

Kapitel 2

Magnetohydrodynamik (MHD)

In diesem Kapitel m�ochte ich kurz die Grundlagen der Hydrodynamik und der Gleichungen,

welche die Hydrodynamik um die Magnetfelder erweitern, beschreiben. Die daraus gewonnenen

Gleichungen der Magnetohydrodynamik, zusammen mit der Ber�ucksichtigung der Gravitation,

bilden die Grundlage der von mir vorgestellten Simulationen.

2.1 Hydrodynamik

Die Boltzmanngleichung
@f

@t
+ ~v � @f

@~x
� @�

@~x
� @f
@~v

=

�
�f

�t

�
c

(2.1)

beschreibt die zeitliche Entwicklung der Verteilungsfunktion f(~x;~v; t) eines Systems von Gas-

teilchen mit den Positionen ~x und den Geschwindigkeiten ~v. Dabei haben wir angenommen, dass

sich die externe Kraft - wie in unserem Fall die Gravitation - als negativer Gradient eines Poten-

tials � schreiben l�asst. Das Potential - assoziiert mit der Eigengravitation des Systems - erf�ullt

die Poisson-Gleichung �� = 4�G�. Sp�ater werden wir f�ur die Herleitung weiterer Gleichungen

elastische St�o�e zwischen den Gasteilchen voraussetzen. Interessieren wir uns nun nicht f�ur das

exakte Verhalten dieser Verteilungsfunktion im Phasenraum, sondern nur f�ur globale Gr�o�en

wie beispielsweise die Geschwindigkeitsmomente1 niedrigster Ordnung dieser Verteilung in Ort

und Zeit, so erhalten wir folgende Gleichungen f�ur

� die Massenerhaltung

d�

dt
= �� r � ~v; (2.2)

� die Impulserhaltung

d~v

dt
= �r�� 1

�
rP +

1

�
r � �ij (2.3)

1Verkn�upft mit der Masse m, dem Impuls m~v und der kinetischen Energie m~v2=2.
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� und die Energieerhaltung

du

dt
= �1

�
P (r � ~v)�r � ~Fcond + 1

�

 
�ij

@vi
@xj

!
: (2.4)

Dabei bezeichnet ~v die mittlere Geschwindigkeit, � die Dichte und P den Druck des Gases.

Der Tensor �ij beschreibt die Viskosit�at des Mediums und die Terme Fcond und �ij@vi=@xj

bestimmen den Transport von Energie durch W�armeleitung und Viskosit�at. Die totalen Ablei-

tungen d=dt verdeutlicht, dass es sich dabei um eine Lagrangesche Beschreibung2 handelt. Ist

die mittlere freie Wegl�ange l der Gasteilchen deutlich kleiner als die makroskopische L�angens-

kala L, kann von einem lokalen, thermodynamischen Gleichgewicht ausgegangen werden. Damit

kann in erster N�aherung Fcond � 0 angenommen werden. F�ur eine ideale Fl�ussigkeit k�onnen wir

zus�atzlich �ij � 0 annehmen. Unter diesen Vereinfachungen reduzieren sich die Gleichungen

(2.2) bis (2.4) auf die so genannten Eulergleichungen [Shu 1992]. In Simulationen wird jedoch

h�au�g eine so genannte k�unstliche Viskosit�at eingebaut. Diese erlaubt eine bessere Behandlung

von St�o�en. Au�erdem erlaubt einem diese, das numerische Verhalten des Programms besser zu

kontrollieren.

Zus�atzlich zu diesen Gleichungen ben�otigt man noch eine weitere Bedingung, die so genannte

Zustandsgleichung. Diese verkn�upft die thermodynamischen Gr�o�en (P , �, u ...) des Mediums

miteinander. F�ur die Problemstellung, die wir betrachten wollen, kann die Zustandsgleichung

f�ur ein ideales Gas

P = ( � 1)�u (2.5)

verwendet werden. Als Adiabatenindex  werde ich f�ur meine Simulationen den Wert 5=3 f�ur

ein ideales Gas verwenden.

2.2 Von Maxwell zur Magnetohydrodynamik

In diesem Abschnitt m�ochte ich kurz aufzeigen, wie man von den Maxwellgleichungen, die das

Verhalten von elektromagnetischen Feldern beschreiben, zu den Gleichungen der idealen Magne-

tohydrodynamik gelangt.

2.2.1 Maxwell im Intergalaktischen Medium

Das Verhalten von elektrischen und magnetischen Feldern wird durch die vier Maxwellgleichun-

gen

r � ~B = 0 (2.6)

r� ~B =
4�

c
~J +

1

c
@t ~E (2.7)

2Dabei handelt es sich um eine mit dem Medium mitbewegte Beschreibung.
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r � ~E = 4��e (2.8)

r� ~E = �1
c
@t ~B (2.9)

beschrieben. Dabei bezeichnen ~E und ~B das elektrische bzw. das magnetische Feld. Die Gr�o�en

�e und ~J stehen f�ur die Ladungs- und die Stromdichte. Hinzu kommen noch die Eigenschaften

des Mediums. Um sp�ater zu den Gleichungen f�ur die ideale Magnetohydrodynamik zu gelangen,

ben�otigen wir davon noch das Ohmsche Gesetz

~J = � ~E; (2.10)

wobei � die Leitf�ahigkeit des Mediums ist.

Um diese allgemeinen Gleichungen etwas zu vereinfachen, kann man die besonderen Eigen-

schaften der gasf�ormigen Materie, die unser Universum ausf�ullt, verwenden. Das Intra-Cluster-

Medium (ICM) ist ein vollst�andig ionisiertes, hei�es und nach au�en hin neutrales Plasma. Unter

diesen Voraussetzungen k�onnen folgende sich im weiteren als wichtig erweisende Annahmen ge-

macht werden:

�
��
1 Da sich die Galaxienhaufen auf kosmologischen Zeitskalen entwickeln, k�onnen wir uns

darauf beschr�anken, kleine zeitliche Variationen der Felder zu betrachten. Daher kann der

Verschiebungsstrom @t ~E gegen�uber den anderen Termen in Gleichung (2.7) vernachl�assigt

werden. Damit erh�alt man r � ~J = 0 aus dieser Gleichung.

�
��
2 Die Atome3 im ICM sind zwar ionisiert, aber da das Plasma neutral ist, gibt es makrosko-

pisch keine Ladungsdichte. Somit erhalten wir �e = 0.

�
��
3 Dadurch, dass das ICM ionisiert und sehr d�unn4 ist, hat dieses Plasma eine sehr gro�e -

praktisch unendliche - Leitf�ahigkeit �.

2.2.2 Wie das Magnetfeld sich �andert

In diesem Abschnitt m�ochte ich kurz beschreiben, wie man mit diesen Annahmen aus den Max-

wellgleichungen eine Beschreibung f�ur die �Anderung des Magnetfeldes in einem mitbewegten

Volumenelement erh�alt. Da wir den Verschiebungsstrom in Gleichung (2.7) vernachl�assigen

k�onnen (Annahme 1), vereinfacht sich diese Gleichung durch den Wegfall des rechten Terms

zum Amp�ereschen Gesetz

r� ~B =
4�

c
~J: (2.11)

Im weiteren kann angenommen werden, dass die relative Driftgeschwindigkeit der Ionen und

der Elektronen vernachl�assigbar klein ist. Daher k�onnen wir die Gleichungen der idealen MHD

3haupts�achlich Wassersto� und Helium

4Selbst im Zentrum von Galaxienhaufen ist die Dichte nur 10�3Teilchen=cm3.
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f�ur ein einziges Medium, welches aus positiv geladenen Ionen, Elektronen und gegebenenfalls

neutralem Gas besteht, verwenden, um diese astrophysikalische Problemstellung zu behandeln.

Dieses Plasma ist also durch die mittlere Geschwindigkeit ~v seiner Komponenten de�niert. Da

wir eine Lagrangesche Beschreibung des Systems suchen, m�ussen wir von dem Ohmschen Gesetz

im Ruhesystem des Plasmas - gekennzeichnet durch gestrichene (0) Gr�o�en -

~J 0 = � ~E0; (2.12)

ausgehen. Die Transformation in das Ruhesystem des Plasmas ergibt ~J 0 = ~J f�ur die Stromdichte,

da hier nur Geschwindigkeisdi�erenzen eingehen. Die Lorentztransformation, spezialisiert auf

den Fall v=c� 1 ergibt
~B0 = ~B (2.13)

f�ur das Magnetfeld und

~E0 = ~E +
~v

c
� ~B (2.14)

f�ur das elektrische Feld. Damit ergibt sich

~J 0 = �

�
~E +

~v

c
� ~B

�
: (2.15)

f�ur das Ohmsche Gesetz im Ruhesystem des Plasmas. Bildet man nun die Rotation entsprechend

dem Amp�ereschen Gesetz (2.11), so erh�alt man den Ausdruck

r� (r� ~B) =
4��

c

�
r� ~E +r�

�
~v

c
� ~B

��
; (2.16)

den man unter Zuhilfenahme der Maxwellgleichungen (2.9) zu

r� (r� ~B) =
4��

c2

�
�@t ~B +r� (~v � ~B)

�
(2.17)

umformen kann. Nun kann man die Umformulierung r � (r � ~B) = r(r � ~B) � r2 ~B des

doppelten Kreuzproduktes f�ur Di�erentialoperatoren benutzen, und erh�alt den Ausdruck

@t ~B = r� (~v � ~B) +
c2

4��

�
r2 ~B �r(r � ~B)

�
(2.18)

f�ur die partielle Zeitableitung des Magnetfeldes. Da wir uns f�ur die �Anderung des Magnetfeldes

endlang der Flusslinien des Plasmas - Lagrangesche Beschreibung - interessieren, m�ussen wir die

totale Ableitung
d

dt
~B =

�
@

@t
+ ~v � r

�
~B (2.19)

des Magnetfeldes berechnen. Erinnern wir uns daran, dass die Leitf�ahigkeit praktisch unendlich

(Annahme 3) ist, so k�onnen wir den zweiten Term in Gleichung (2.18) streichen. Benutzt man

nun auch noch den Entwicklungssatz r � (~v � ~B) = ~v � (r � ~B) � ~B � (r � ~v) f�ur das doppelte
Vektorprodukt, so erh�alt man die gesuchte Gleichung

d ~B

dt
= ( ~B � r)~v � ~B(r � ~v) + ~v(r � ~B); (2.20)
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welche die �Anderung des magnetischen Feldes in einem mitbewegten Fl�ussigkeitselement - sp�ater

wird dieses durch ein SPH-Teilchen repr�asentiert - beschreibt [Shu 1992]. Ich habe hier den

Term mit der Divergenz des Magnetfeldes noch nicht aus Gleichung (2.20) gestrichen, da ich

auf diesen in der Beschreibung der numerischen Methode noch kurz eingehen will. W�ahrend der

Simulationen wurde dieser Term jedoch nicht numerisch ausgewertet.

2.2.3 Zur�uck aufs Gas

In diesen Abschnitt m�ochte ich kurz zeigen, wie die Gleichungen f�ur die R�uckwirkung des Ma-

gnetfeldes auf das Plasma aussehen. Die Basis hierf�ur ist die Lorentzkraft,

~F =
~J � ~B

c
; (2.21)

mit der das Magnetfeld auf das Plasma wirkt. Nun k�onnen wir ~J mit Hilfe des Amp�ereschen

Gesetzes (2.11) ersetzen und erhalten

~F =
1

4�
(r� ~B)� ~B: (2.22)

Benutzt man nun wiederum den Entwicklungssatz f�ur das doppelte Kreuzprodukt, so erh�alt man

~F =
1

4�
( ~B � r) ~B �r

 
~B2

8�

!
: (2.23)

als Ausdruck f�ur die auf des Plasma wirkende, magnetische Kraft. Der erste Term auf der rechten

Seite steht f�ur die Spannung, die in den Feldlinien aufgrund ihrer Kr�ummung steckt, der zweite

Term in dieser Gleichung repr�asentiert den Beitrag des negativen Gradienten des magnetischen

Drucks ~B2=8� zur Lorentzkraft.

Eine sehr elegante und symmetrischere Schreibweise erhalten wir, wenn wir einen geeigneten

Term proportional zu r � ~B auf der rechten Seite hinzuf�ugen. Damit l�asst sich die Lorentzkraft

als

~Fj =
@Mij

@xi
(2.24)

schreiben, wobei der Tensor Mij als

Mij =
1

4�

�
~Bi
~Bj � 1

2
~B2�ij

�
(2.25)

de�niert ist. Diese symmetrische Schreibweise der Lorentzkraft wird sich sp�ater bei der Einf�uhrung

der numerischen Methode noch als n�utzlich erweisen.

2.2.4 Erstarrter Fluss

Die im vorigen Abschnitt gewonnenen Gleichungen der idealen Magnetohydrodynamik haben

auch noch eine interessante und sehr anschauliche Eigenschaft, auf die ich kurz eingehen will.
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De�niert man den magnetischen Fluss 	 durch eine geschlossene Fl�ache A,

	 �
Z
A

~B � ~̂ndA; (2.26)

so l�asst sich zeigen, dass diese Gr�o�e konstant mit der Zeit ist d	=dt = 0. Dabei ist ~̂n der

Einheitsvektor senkrecht zum Fl�achenelement dA. Anders ausgedr�uckt, sorgt die praktisch un-

endliche Leitf�ahigkeit daf�ur, dass bei jeder Verbiegung der Feldlinien ein Strom induziert wird,

der dieser Ver�anderung instantan entgegenwirkt. Dieses Ergebnis der Bindung des magnetischen

Flusses ans Plasma bezeichnet man als eingefrorenes Magnetfeld [Shu 1992].
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Kapitel 3

Die numerische Methode

Dieses Kapitel beschreibt die Techniken, mit denen die Simulationen durchgef�uhrt wurden. Da-

bei werden die Methoden der numerischen Behandlung der Gravitation, der Hydrodynamik und

der Magnetfelder beschrieben. Wichtig in diesem Zusammenhang ist auch, in welcher Weise

die Kosmologie in den Simulationen ber�ucksichtigt werden kann. Auch wodurch die numerische

Au�osung in derartigen Simulationen gegeben ist, m�ochte ich kurz beschreiben, da dies zur Inter-

pretation der Ergebnisse notwendig ist. Das Gas in derartigen Simulationen wird normalerweise

adiabatisch behandelt. Am Ende dieses Kapitels m�ochte ich kurz die M�oglichkeiten zeigen, wie

diese N�aherung in meinen Simulationen fallengelassen werden kann.

3.1 Die Gravitationswechselwirkung

Gravitation ist eine Wechselwirkung mit unendlicher Reichweite. In einer Menge von N Teilchen

m�ussten die Kr�afte zwischen allen N(N � 1)=2 Teilchenpaaren aufsummiert werden. Deswegen

ist es numerisch sehr aufwendig, sie f�ur hohe Teilchenzahlen zu berechnen. Auch mit heutigen

High-End-Workstations w�aren Simulationen mit mehr als 10000 Teilchen unm�oglich. Um dieses

Problem zu l�osen, gibt es mehrere M�oglichkeiten. Tree-artige Algorithmen fassen weiter entfernt

stehende Teilchengruppen zu einem entsprechend massereicheren virtuellen Teilchen zusammen.

Damit steigt die Anzahl an n�otigen Rechenoperationen nur noch proportional zu N � log(N).

FFT-artige Algorithmen - dazu geh�oren auch die Particle-Mesh-Methoden - sortieren die Teilchen

in ein Gitter und l�osen dann die Poissongleichung mit Hilfe der Fast-Fourier-Transformation. Der

numerische Aufwand ist dabei �ahnlich dem der Tree-Algorithmen N � log(N). Trotzdem sind

Hochleistungscomputer notwendig, um derartige Simulationen mit zufriedenstellender Au�osung

rechnen zu k�onnen. Die dritte M�oglichkeit, die auch ich verwendet habe, ist eine spezielle Hard-

ware zur Beschleunigung der direkten Berechnung der Gravitationskr�afte.
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3.1.1 Die GRAPE-Hardware

Das GRAPE-Board ( = GRAvity PipE) ist eine speziell entwickelte Hochgeschwindigkeitshard-

ware, um das Vielteilchenproblem f�ur Gravitation zu l�osen [Sugimoto et al. 1990]. Sie kann pro-

blemlos an normale SUN-Workstations angeschlossen werden. Zuerst werden die Teilchen auf

diese Hardware �ubertragen. Anschlie�end berechnet die Hardware selbst�andig die Gravitations-

kraft und das Potential an einem beliebigen Ort. Nebenbei liefert die Hardware auch noch die

Liste aller Nachbarn innerhalb einer vorgegebenen Sph�are um den gew�ahlten Ort. Die Berech-

nung folgt dem auf der Hardware fest verdrahteten Plummer Gesetz,

d~va
dt

= �
X
i

mi

(j~ra � ~rij2 + �2a)
1:5

(~ra � ~ri): (3.1)

Dabei sind mi und ~ri die Masse und die Position der Teilchen und ~ra die Position, an der

die Beschleunigung d~va=dt berechnet werden soll. Das Softening �a mindert Zweik�orper-St�o�e,

wenn sich zwei Teilchen zu nahe kommen. Dies ist wichtig, da in kosmologischen Simulationen

die Masse der verwendeten Teilchen sehr viele Gr�o�enordnungen gr�o�er ist als die der Objekte,

die sie repr�asentieren.

Das GRAPE rechnet intern mit Festkommazahlen, d.h. es hat einen eingeschr�ankten dyna-

mischen Bereich. Dies kann jedoch von der Software durch schrittweise Berechnung von Subsy-

stemen in der Simulation gut ausgeglichen werden. Auch hier verhindert das Softening �a, dass

aufgrund der dynamisch begrenzten Darstellung von kleinen Abst�anden die Kraftberechnung

unsinnig wird.

Jedes GRAPE-Board besitzt 8 parallel arbeitende Prozessoren. Bis zu 5 GRAPE-Boards

k�onnen parallel geschaltet werden. Somit kann bei maximalem Ausbau die Gravitation f�ur 40

Positionen parallel berechnet werden. Am MPA bestehen zwei GRAPE-Systeme:

Ein System mit nur einem GRAPE-Board:

� 8 Prozessoren

� 131072 Teilchen

� Festkommazahlen: 20bit f�ur Positionen, 56bit f�ur die berechnete Kraft

� Rechenleistung: 4.8 Gop/s

� L�ange der Liste der n�achsten Nachbarn (1024=8)

� Workstation: SUN SPARC 10

Ein System mit f�unf GRAPE-Boards:

� 40 Prozessoren

� 131072 Teilchen
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� Festkommazahlen: 20bit f�ur Positionen, 56bit f�ur die berechnete Kraft

� Rechenleistung: 24 Gop/s

� L�ange der Liste der n�achsten Nachbarn (4096=40)

� Workstation: SUN ULTRA-SPARC 300

Dabei ist das System mit den f�unf GRAPE-Boards bei einer Simulation mit 200000 Teilchen

immer noch so schnell wie ein Tree-Algorithmus auf den derzeit modernsten Workstations. Die

Liste der n�achsten Nachbarn, die das GRAPE automatisch mitberechnet, wird sich, wie im

n�achsten Abschnitt gezeigt wird, noch als sehr hilfreich erweisen.

3.1.2 Die Kosmologie

Um diese Art der Kraftberechnung in einer kosmologischen Simulation verwenden zu k�onnen,

m�ussen die kosmologischen Gleichungen ad�aquat einbezogen werden.

Die Hubble-Expansion, also die Ausdehnung des Raumes, wird, dem Hubble Gesetz

H(z) = H0

q

0
m(1 + z)3 + (1� 
0

m � 
0
�)(1 + z)2 +
0

� (3.2)

entsprechend, als Geschwindigkeitsfeld in den Anfangsdaten ber�ucksichtigt. Dies bedeutet, dass

man ein radiales Geschwindigkeitsfeld ~vrad = ~rH(z) auf das Anfangsfeld addiert.

Um am Ende der Simulation die richtige mittlere Dichte zu bekommen, werden die Massen der

Teilchen anf�anglich entsprechend der zu dem Anfangszeitpunkt herrschenden Dichte


m(z) =

0
m

1
1+z +
0

m(1� 1
1+z ) + 
0

�(
1

(1+z)3 � 1
1+z )

(3.3)

skaliert.

Die kosmologische Konstante 
0
� kann, entsprechend den Friedmann Gleichungen, durch Hin-

zuf�ugen der zus�atzlichen Kraft

~F� = H2
0


0
�~x (3.4)

in die Bewegungsgleichung eingef�uhrt werden.

Weiter gehen H0, 

0
m und 
0

� nat�urlich �uber das Leistungsspektrum der Dichteuktuationen

bei der Berechnung der Anfangsdaten und bei der Umrechnung der Rotverschiebung z in eine

physikalische Zeit t ein.

3.2 Der SPH-Formalismus

Smooth-Particle-Hydrodynamics (SPH) ist eine Methode zur Behandlung von Gasen und Fl�ussig-

keiten, bei der Testteilchen durch Sph�aren mit einem variablen Radius h ersetzt werden. Erstmals
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wurde diese Idee von [Lucy 1977] und [Gingold & Monaghan 1977] beschrieben. Mit dieser Me-

thode lassen sich leicht so genannte Vielteilchensimulationen, bei der f�ur eine gro�e Anzahl von

Teilchen die Bewegungsgleichung unter ausschlie�licher Ber�ucksichtigung ihrer Eigengravitation

numerisch integriert werden, mit hydrodynamischen Simulationen, bei der die Eulergleichungen

f�ur ein Medium gel�ost werden, verbinden.

3.2.1 Warum SPH ?

In der Kosmologie werden haupts�achlich Vielteilchensimulationen der Dunklen Materie sehr

erfolgreich verwendet, um globale Eigenschaften der gro�r�aumigen Strukturen im Universum zu

beschreiben. Um detailliertere Modelle, insbesondere f�ur die leuchtende Materie, zu bekommen,

ist es notwendig, diese Art von Simulationen durch die Hydrodynamik zu erweitern, in meinem

Fall sogar durch Hinzunahme der Magnetohydrodynamik. F�ur diese Art von Simulationen bietet

der SPH-Formalismus einige Vorteile:

� SPH bietet einen sehr einfachen Formalismus, die hydrodynamischen Gleichungen in eine

Vielteilchensimulation einzubauen. Dabei wird das urspr�unglich punktf�ormige Testteilchen

mittels eines Kerns (im einfachsten Fall einer Gau�verteilung) zu einer Wolke aufgebla-

sen. Damit wird aus den diskreten Werten an den Teilchenpositionen ein kontinuierliches,

gemitteltes Feld.

) Im Gegensatz zu Particle-Mesh-Methoden wird zur Berechnung von Ableitungen kein Git-

ter ben�otigt. Ableitungen k�onnen in SPH aus den analytischen Ableitungen des Kerns

gewonnen werden.

� Die Breite des Kerns, die im Zusammenhang mit der lokalen Au�osung der Rechnung

steht, kann mit der Zeit und dem Ort variiert werden.

) Variiert man nun diese Breite geeignet, kann man auf nat�urliche Weise ein adaptives

Verfahren erhalten.

F�ur die detaillierte Simulation der Galaxienhaufen ist es wichtig, insgesamt ein gro�es Gebiet zu

betrachten, da die gro�r�aumigen Strukturen (wie beispielsweise Filamente) einen gro�en Einuss

auf die Entwicklung der Galaxienhaufen haben. Derartige gro�e dynamische Bereiche kann man

nur mit adaptiven Verfahren simulieren.

3.2.2 Die Interpolation

Starten wir hierzu von einer gegl�atteten physikalischen Gr�o�e A, die durch

hA(~r)i =
Z
d3r0A(~r0)W (~r � ~r0; h) (3.5)

berechnet werden kann, wobeiW eine Gl�attungsfunktion (Kern) und h eine typische L�angenskala

von W ist. Hierbei muss W zwei fundamentale Eigenschaften besitzen. Erstens muss der Kern
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W - er hat die Einheit 1/Volumen - richtig normiert sein,Z
d3r0W (~r � ~r0; h) = 1; (3.6)

und zweitens muss f�ur den �Ubergang zu unendlich kleiner Gl�attungsl�ange in Gleichung (3.5) die

urspr�ungliche physikalische Gr�o�e reproduziert werden,

lim
h!0

�
W (~r � ~r0; h)

�
= �(~r � ~r0): (3.7)

Ist A nur an beliebigen, diskreten Stellen (z.B. Teilchenpositionen ~ri) bekannt, so kann Gleichung

(3.5) durch

hA(~r)i =
Z
d3r0A(~r)W (~r � ~r0; h) �

X
i

mi
Ai

�(~ri)
W (~r � ~ri; h) (3.8)

approximiert werden. Dabei hat das Teilchen i die Masse mi und tr�agt den Wert Ai. Die Gr�o�e

mi=�(~ri) entspricht dem Volumen, dass von dem Teilchen i ausgef�ullt wird. Anders als bei

anderen hydrodynamischen Verfahren ist die Dichte �(~ri) an der Position ~ri des Teilchens keine

hydrodynamische Variable, sondern kann, nach Einsetzen in Gleichung (3.8), als

h�(~rj)i =
X
i

miW (~rj � ~ri; h) (3.9)

aufgrund der Positionen und Massen der Teilchen berechnet werden.

Somit liefert (3.8) einen Formalismus zur Interpolation einer beliebigen gegl�atteten physika-

lischen Gr�o�e hA(r)i aus einer beliebigen r�aumlichen Verteilung ~ri von N Teilchen, von denen

jedes den Wert f�ur A(~ri) an seinem Ort tr�agt.

3.2.3 Der Kern

Jeder Kern, der die beiden genannten Bedingungen (3.6) und (3.7) erf�ullt, ist zul�assig. Um

sp�ater die physikalischen Gleichungen besser verstehen zu k�onnen, ist es oft sinnvoll, sich eine

Gau�funktion (hier eindimensional)

W (x; h) =
1

h
p
�
e�(x

2=h2) (3.10)

f�ur den Kern W vorzustellen. F�ur die Berechnungen am Computer ist es jedoch vorteilhaft,

einen so genannten kompakten Kern zu benutzen. Kompakte Kerne sind Funktionen, die bei

endlichem Radius den Wert Null annehmen. Oft wird hierf�ur der so genannte B2-Spline-Kern

([Monaghan 1985]) verwendet. Dieser Kern ist f�ur r > 2h exakt Null, und die zweite Ableitung

ist stetig. Er besteht aus aneinander gef�ugten, kubischen Funktionen

W (~r; h) =
�

h�

8>><>>:
1� 3

2q
2 + 3

4q
3 0 � r

h � 1
1
4(2� q)3 1 � r

h � 2

0 2 � r
h

; (3.11)
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wobei � die Anzahl der Dimensionen ist. q ist die Entfernung in Einheiten der Gl�attungsl�ange,

q = r=h, und die Normierung kann abh�angig von der Dimension � als

� =

8>><>>:
2
3 � = 1
10
7� � = 2
1
� � = 3

(3.12)

berechnet werden. Da dieser Kern f�ur q > 2 verschwindet, ist es nicht l�anger notwendig, �uber alle

Teilchen i der Simulation zu summieren. Es reicht, �uber alle Teilchen b innerhalb einer Sph�are

von 2h (alle n�achsten Nachbarn) zu summieren. Damit reduziert sich Gleichung (3.8) zu

hA(~r)i =
X
b

mb
Ab

�(~rb)
W (~r � ~rb; h): (3.13)

3.2.4 Ableitungen

Interessant ist nun, auf welche Art sich Di�erentialoperatoren in diesem Formalismus darstellen

lassen. Hierzu betrachten wir als Beispiel rhA(~r)i. Eingesetzt in (3.13) und unter Ber�ucksich-

tigung, dass r in dieser Gleichung bez�uglich r gemeint ist, erhalten wir

rhA(~r)i =
X
b

mb
Ab

�(~rb)
rW (~r � ~rb; h): (3.14)

Dies bedeutet, dass jede Ableitung analog zu (3.13) als Summe �uber alle Nachbarn geschrieben

werden kann, wobei nur der Kern durch die Ableitung des Kerns ersetzt wird. Da der Kern eine

wohlbekannte analytische Funktion ist, kann diese Ableitung des Kerns leicht bestimmt und in

das Programm implementiert werden.

Wie sich zeigt, ist es h�au�g sinnvoll, die Produktregel r(�A) = �rA + Ar� f�ur Di�eren-

tialoperatoren in der eher ungewohnten Form

�rA = r(�A)�Ar� (3.15)

zu verwenden. Auch sind wir in der Regel an Ableitungen von physikalischen Gr�o�en am Ort

~ra eines Teilchens interessiert. Deswegen ersetzen wir ~r durch ~ra. Dabei operieren nun alle

Ableitungen bez�uglich ~ra, was ich durch die Schreibweise ra hervorheben will. Somit l�asst sich

Gleichung (3.15) als �a(rA)a = (r(�A))a �Aa(r�)a schreiben. Nun k�onnen wir auf der linken

Seite die Ableitungen entsprechend Gleichung (3.14) ersetzen und erhalten

(r ~A)a =
1

�a

"X
b

~AbmbraW (~rb � ~ra; h)� ~Aa

X
b

mbraW (~rb � ~ra; h)

#

=
1

�a

X
b

( ~Ab � ~Aa)mbraW (~rb � ~ra; h): (3.16)

Wie aus der letzten Gleichung gut zu erkennen ist, stehen nun in der Summation immer die

Di�erenzen von Gr�o�en zwischen Teilchenpaaren. Dies hat insbesondere die Eigenschaft, dass

ein Teilchen i immer dieselbe Wirkung auf das Teilchen j hat wie das Teilchen j auf das Teilchen

i. Damit werden alle Erhaltungss�atze immer automatisch bis auf Maschinengenauigkeit erf�ullt.
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3.2.5 Au�osung

Ein weiterer Vorteil von SPH ist, dass die Gl�attungsl�ange h sowohl mit dem Ort als auch mit der

Zeit variiert werden kann. h bestimmt die Anzahl der Nachbarn und damit die Au�osung, mit

der eine bestimmte Gr�o�e berechnet wird. Es gibt einige M�oglichkeiten, h sinnvoll zu w�ahlen.

Beispielsweise kann h f�ur jedes Teilchen so gew�ahlt werden, dass dieses jederzeit die gleiche,

festgelegte Anzahl von n�achsten Nachbarn besitzt. Dadurch kann es passieren, dass ein entfernt

vorbei iegendes Teilchen eine Gruppe von Teilchen beeinusst, nur weil diese aus weniger

Teilchen als die festgelegte Anzahl von Nachbarn besteht. Deswegen hat in meinen Simulationen

jedes Teilchen eine eigene Gl�attungsl�ange ha, welche entsprechend

ha / 1= h�(~ra)i1=� (3.17)

gew�ahlt wurde. Somit nimmt jedes Teilchen sein durch die Dichte charakterisiertes Volumen ein.

Die Entwicklung von ha w�ahrend einer Simulation ist durch

dha
dt

= �
�

ha
��(~ra)

�
d�(~ra)

dt
(3.18)

an die Dichte �(~ra) gekoppelt. In der Regel bewegt sich die Anzahl der Nachbarn um 80. Ein-

gegri�en wird, wenn die Anzahl 30 unter- oder 150 �uberschreitet. Beide Verfahren, sowohl das,

das ich verwende, als auch das mit fester Anzahl an Nachbarn, werden h�au�g benutzt. Welches

der beiden bessere numerische Eigenschaften hat, ist nicht gekl�art und h�angt ein wenig vom

betrachteten Problem ab. Allerdings sind die Unterschiede, die sich hieraus ergeben, meist sehr

klein. Die Variation der Gl�attungsl�ange �uber den Ort und die Zeit verleiht SPH ein nat�urliches,

adaptives Verhalten. Dies bedeutet, dass die Ortsau�osung an den Stellen h�oher ist, an denen

eine h�ohere Dichte herrscht.

Da nun jedes Teilchen seine eigene Gl�attungsl�ange ha besitzt, und somit W (~rb� ~ra; ha) und

W (~rb� ~ra; hb) nicht mehr identisch sind, entf�allt der oben genannte Vorteil, dass ein Teilchen a

immer dieselbe Wirkung auf ein Teilchen b hat wie das Teilchen b auf das Teilchen a. Um dies

wieder zu gew�ahrleisten, f�uhrt man die so genannte Symmetrisierung des Kerns ein. Prinzipiell

gibt es zwei M�oglichkeiten, den Kern zu symmetrisieren. Die erste ist, hab als Mittel von ha und

hb zu verwenden, wobei mit Mittel nicht notwendigerweise das arithmetische Mittel gemeint ist.

In der Literatur werden auch das geometrische Mittel oder sogar max(ha; hb) und vieles mehr

diskutiert. Somit wird der in (3.16) verwendete Kern zu W (~rb � ~ra; hab) = W (~rb � ~ra; hba),

und die Einhaltung der Erhaltungss�atze ist wieder gew�ahrleistet. Die zweite M�oglichkeit, den

Kern zu symmetrisieren, besteht darin das Mittel der zwei Kerne selbst zu bilden. Auch hier

gibt es wieder viele Methoden, das Mittel zu bilden. Ich verwende die zweite M�oglichkeit und

symmetrisiere den Kern

W (~rb � ~ra; ha; hb) =
1

2
(W (~rb � ~ra; ha) +W (~rb � ~ra; hb)) (3.19)

durch arithmetisches Mitteln beider Kerne.
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3.2.6 K�unstliche Viskosit�at

Ein Nachteil an SPH ist, dass diese Methode eine sehr gro�e numerische Viskosit�at besitzt. Diese

�au�ert sich unter anderem darin, dass Sto�wellen nicht besonders gut aufgel�ost werden. Um dies

zu kompensieren, f�uhrt man eine k�unstliche Viskosit�at (Arti�cial Viscosity) � ein, die ich sp�ater

noch etwas detaillierter beschreiben werde.

Die hydrodynamischenGleichungen (2.3) und (2.4) k�onnen nun mittels dieses SPH-Formalismus

vereinfacht werden. Die Impulsgleichung bekommt dann die Form

d~va
dt

= �
X
b

mb

 
Pb
�2b

+
Pa
�2a

+�ab

!
raW (~rb � ~ra; ha; hb); (3.20)

w�ahrend sich die Gleichung f�ur die innere Energie u als

dua
dt

=
1

2

X
b

mb

 
Pb
�2b

+
Pa
�2a

+�ab

!
(~va � ~vb)raW (~rb � ~ra; ha; hb) (3.21)

schreiben l�asst. Der Druck P kann aus der idealen Gasgleichung als Pi = ( � 1)ui�i berechnet

werden, wobei ich einen Adiabaten-Index von  = 5=3 verwende. Der Tensor �ab f�ur die k�unst-

liche Viskosit�at wurde in SPH erstmals von [Monaghan & Gingold 1983] eingef�uhrt. Er enth�alt

eine Bulk-Viskosit�at und einen von-Neumann-Richtmeyer-Term, um St�o�e richtig zu beschreiben

und Oszillationen hinter dem Sto� zu unterdr�ucken. Er kann als

�ab =

8<:
��cab�ab+��2ab

�ab
(~ra � ~rb) � (~va � ~vb) � 0;

0 anderenfalls
(3.22)

�ab =
hab~vab � ~rab
~r2ab + �2

(3.23)

geschrieben werden, wobei cab, hab und �ab die arithmetischen Mittel der Schallgeschwindigkeit

c =

s

P

�
; (3.24)

der Kernbreite h und der Dichte � der Teilchen a und b sind. Der Parameter � � 0:1h verhindert,

dass der Viskosit�atstensor �ab singul�ar wird, wenn sich zwei Teilchen sehr nahe kommen. Die

Viskosit�at ist exakt Null, wenn (~ra � ~rb) � (~va � ~vb) > 0 - das SPH-�Aquivalent zu ~r � ~v > 0 -

ist, d.h. wenn es sich um eine reine Scherstr�omung handelt. Die Parameter � und � sind frei.

Sinnvolle Werte sind � = 0:75 und � = 1:5 [Monaghan 1992].

Um das Problem des Drehmomenttransportes in Akkretionsscheiben bei kleinen Teilchen-

zahlen zu beheben, kann dieser Viskosit�atstensor, wie von [Balsara 1995] und [Steinmetz 1996]

beschrieben, durch
��ab = 0:5�ab(fa + fb) (3.25)

fi =
jh~r � ~viij

jh~r � ~viij+ jh~r� ~viij+ 0:0001ci=hi
(3.26)

ersetzt werden. Der Term 0:0001ci=hi verhindert, dass die Viskosit�at eine Singularit�at bekommt.
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3.3 Magneto-Hydro-Dynamik (MHD)

�Ahnlich einfach lassen sich auch die Gleichungen der Magnetohydrodynamik im SPH-Formalismus

ausdr�ucken. So kann die Induktionsgleichung (2.20) als

d ~Ba;j

dt
=

1

�a

X
b

mb

�
~Ba;j(~va � ~vb)� ~Ba(~va � ~vb); j

�
� raW (~rb � ~ra; ha; hb) (3.27)

geschrieben werden. Dabei ist der ~r � ~B-Term aus Gleichung (2.20) schon weggelassen worden.

Alle Tests, die ich durchgef�uhrt habe, zeigten immer ein schlechteres Ergebnis, wenn in dieser

Gleichung dieser Term nicht auf Null gesetzt wurde.

Das SPH-�Aquivalent der Lorentzkraft (2.23) kann als

d~va
dt

=
X
b

mb

4�

0BB@
~Ba;2( ~Bb;2ra;1 � ~Bb;1ra;2) + ~Ba;3( ~Bb;3ra;1 � ~Bb;1ra;3)
~Ba;3( ~Bb;3ra;2 � ~Bb;2ra;3) + ~Ba;1( ~Bb;1ra;2 � ~Bb;2ra;1)
~Ba;1( ~Bb;1ra;3 � ~Bb;3ra;1) + ~Ba;2( ~Bb;2ra;3 � ~Bb;3ra;2)

1CCA
� W (~rb � ~ra; ha; hb) (3.28)

geschrieben werden. Alternativ ist Gleichung (2.24) in SPH-Notation

d~va
dt

=
X
b

mb

��M
�2

�
a

+

�M
�2

�
b

�
� raW (~rb � ~ra; ha; hb) : (3.29)

In diesen Gleichungen bedeuten durch Komma getrennte Indizes j die j-te Komponente eines

Vektors. Zu beachten ist auch, dass raW (~rb � ~ra; h) ein Vektor ist, was zu einem Skalarpro-

dukt in den Gleichungen (3.27) und (3.28) f�uhrt. In Gleichung (3.29) bedeutet dies sogar eine

Matrixmultiplikation mit M. Die beiden Gleichungen (3.28) und (3.29) sind physikalisch �aqui-

valent, jedoch enth�alt Gleichung (3.29) einen ~r � ~B-Term und verh�alt sich deswegen numerisch

unterschiedlich.

3.4 K�uhlung

K�uhlung ist eines der gr�o�ten Probleme in den kosmologischen Simulationen. Normalerweise

betrachtet man das Gas als adiabatisch. In Wirklichkeit m�usste man aber das K�uhlen des Gases

miteinbeziehen. Das Problem dabei ist, dass unter den gegebenen Bedingungen das Gas viel zu

schnell k�uhlen und dabei in sehr dichten Gebieten kondensieren w�urde. Diese so genannte K�uhl-

katastrophe wird jedoch nicht beobachtet. Dies bedeutet, dass das Gas durch bis jetzt unbekannte

physikalische Abl�aufe geheizt wird. Eine oft diskutierte M�oglichkeit, den Kollaps des kalten Ga-

ses zu verhindern, ist eine nichtthermische Druckkomponente, beispielsweise hervorgerufen durch

Magnetfelder. Im Programm ist es m�oglich, f�ur das aus 6 Teilchenarten (H, H+, He, He+, He++,
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Abbildung 3.1: K�uhlraten aus [Weinberg et al. 1997] als Funktion der Temperatur f�ur ein Gas mit primor-

dialer Zusammensetzung. Die dicke Linie stellt die Summe aller K�uhlraten dar. Die K�uhlung

wird f�ur hohe Temperaturen durch Bremsstrahlung (d�unne, durchgezogene Linie) dominiert,

w�ahrend f�ur tiefere Temperaturen ein Prozess von Ionisation durch Kollision der Gasteilchen

und anschlie�ender Rekombination (Strichpunkt-Linie) den entscheidenden Beitrag liefert.

Rekombination (lange gestrichelte Linie) und Reionisation durch St�o�e (gestrichelte Linie)

liefern keine nennenswerten Beitr�age.

e�) bestehende Gas die K�uhlraten und Ionisationen �uber einen Nicht-Gleichgewichtssolver, be-

schrieben in [Cen & Ostriker 1992] und [Weinberg et al. 1997], zu berechnen. Abbildung 3.1

stellt die entsprechende K�uhlfunktion dar. Zus�atzlich l�asst das Programm auch die Verwendung

einer Heizung durch den UV-Hintergrund entsprechend [Haardt & Madau 1996] zu. Dieser ent-

steht bei Rotverschiebungen von z � 2�4 durch Quasare und Sternentstehung in Galaxien. Dies
kann jedoch nur das weitere K�uhlen unterhalb von � 5� 105K verhindern und hat damit kaum

einen Einuss auf Objekte wie Galaxienhaufen. F�ur die meisten Rechnungen ist das K�uhlen

ausgeschaltet.
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3.5 Zusammenfassung

Zusammenfassend sind noch einmal alle Gleichungen aufgef�uhrt, die w�ahrend einer Simulation

ber�ucksichtigt werden:

� Bewegungsgleichung:

d~va
dt

= �
X
b

mb

 
Pb
�2b

+
Pa
�2a

+�ab

!
raW (~rb � ~ra; h)

+
X
b

mb

��Mij

�2

�
a

+

�Mij

�2

�
b

�
ra;jW (~rb � ~ra; h)

�
X
i

mi

(j~ra � ~rij2 + �2a)
1:5

(~ra � ~ri)

+ 
0
�H

2
0~ra (3.30)

� Energieerhaltung:

dua
dt

=
1

2

X
b

mb

�
Pa
�2a

+
1

2
�ab

�
(~va � ~vb)raW (~rb � ~ra; h) (3.31)

� Zustandsgleichung f�ur ein ideales Gas:

Pi = ( � 1)ui�i: (3.32)

� Induktionsgleichung f�ur das Magnetfeld:

d ~Ba;j

dt
=

1

�a

X
b

mb( ~Ba;j~vab � ~vab;j ~Ba)raW (~rb � ~ra; h) (3.33)

� K�uhlung:

K�uhlraten und Ionisationen �uber einen Nicht-Gleichgewichtssolver f�ur die 6 Spezies

H, H+, He, He+, He++, e�.

� Heizung:

UV-Hintergrund

� Integration der Teilchenpositionen, der inneren Energie und der Magnetfelder mittels eines

Predictor-Corrector-Verfahrens. Dieses Verfahren verwendet zus�atzlich individuelle Zeit-

schritte f�ur jedes Teilchen in der Simulation. Damit kann in Gebieten von hoher Dichte

mit einem kleinerem Zeitschritt gearbeitet werden, ohne damit zwangsweise die ganze Si-

mulation mit diesem kleinen Zeitschritt berechnen zu m�ussen.

Abbildung 3.2 verdeutlicht, in welcher Reihenfolge das Simulationsprogramm GrapeMSPH

die einzelnen Schritte abarbeitet.
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Abbildung 3.2: Schematischer Ablaufplan des Simulationsprogramms GrapeMSPH
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Kapitel 4

Das Programm unter der Lupe

Den Hauptteil des verwendeten Programms konnte ich aus dem Simulationsprogramm Gra-

peSPH von M. Steinmetz �ubernehmen. Dies hatte den Vorteil, dass dieses Programm bereits

ausf�uhrlich getestet wurde, und schon einige Problemstellungen zufriedenstellend damit gel�ost

wurden. Die �Uberpr�ufung, dass die hinzugef�ugten Teile zur Behandlung des Magnetfeldes ord-

nungsgem�a� funktionieren und auch nicht andere Teile des Programms beeinussen, ist auf

mehrere Weisen geschehen. Daf�ur wurden sowohl Probleme, die den urspr�unglichen Teil des Pro-

gramms, wie auch Probleme, die den neu hinzugekommenen Teil des Programms �uberpr�ufen,

gerechnet. Weiter werden w�ahrend einer Simulation selbst noch einige Werte, wie beispielsweise

die Divergenz des Magnetfeldes, verfolgt und auf ihre Plausibilit�at gepr�uft.

4.1 Rechnen, was andere schon l�angst gerechnet haben

F�ur die Pr�ufung von numerischen Verfahren der Hydrodynamik gibt es einige, oft benutzte Bei-

spiele. Die meisten sind jedoch auf Methoden f�ur sehr spezialisierte Problemstellungen hin ausge-

richtet. Auf zwei etwas allgemeinere Testprobleme will ich auch n�aher eingehen. F�ur dreidimen-

sionale Magnetohydrodynamik gibt es leider keine allgemein verwendeten Problemstellungen.

Deswegen kann ich nur einen Vergleich mit einem eindimensionalen magnetohydrodynamischen

Testproblem zeigen. Dar�uberhinaus wurden von mir nat�urlich einige weitere, kleinere Tests mit

dem Simulationsprogramm durchlaufen, und die Ergebnisse auf ihre Plausibilit�at gepr�uft.

F�ur die Testrechnungen ist es notwendig, Gebiete mit verschiedenen Dichten in den An-

fangsbedingungen zu repr�asentieren. Hierf�ur gibt es in SPH meist zwei M�oglichkeiten. Die erste

ist, den SPH-Teilchen in den unterschiedlichen Gebieten verschiedene Massen zu geben. Damit

ist die Au�osung in beiden Gebieten gleich, doch das Ergebnis ist meist etwas schlechter, da

sich Gebiete mit Gasteilchen unterschiedlicher Massen w�ahrend der Simulation vermischen. Die

zweite M�oglichkeit ist, den Teilchen gleiche Massen zu geben und die unterschiedliche Dichte

durch die Anzahl der Teilchen pro Volumeneinheit zu repr�asentieren. Dies hat den Nachteil,

dass die r�aumliche Au�osung in dem Gebiet mit niedriger Dichte geringer ist. Deswegen ist
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Abbildung 4.1: Dargestellt ist - von oben nach unten - die zeitliche Entwicklung der thermischen, kineti-

schen, totalen und Gravitationsenergie w�ahrend eines adiabatischen Kollaps einer anf�anglich

isothermen Gaskugel.

h�au�g ein Eins-zu-Eins-Vergleich mit anderen Methoden nicht ohne weiteres m�oglich. Bei den

eindimensionalen Rechnungen ist ferner zu bedenken, dass auch f�ur diese Tests das Original-

programm verwendet wurde. Es wurde lediglich ein Schalter eingebaut, der die Normierung des

Kerns entsprechend der verwendeten Dimensionalit�at richtig berechnet. F�ur derartige Tests ist

also zu erwarten, dass ein auf das entsprechende Problem spezialisiertes SPH-Programm noch

bessere Ergebnisse liefern w�urde.

4.1.1 Isoliert kollabiert

Ein Test f�ur ein SPH-Programm ist beispielsweise der adiabatische Kollaps einer isothermen

Gaskugel unter ihrer Eigengravitation. F�ur eine Gaskugel mit dem Radius R und der Masse M

k�onnen die Zeit und die Energie in der nat�urlichen Weise in Einheiten von t� = (R3=GM)1=2

und �� = GM=R angegeben werden. Die anf�angliche Dichteverteilung folgt

�(r) =
M

2�R2

1

r
(4.1)

und die innere Energie des Gases kann beispielsweise auf u = 0:05GM=R festgelegt werden. Diese

anf�angliche Dichteverteilung kann man erhalten, indem man Teilchen mit identischen Massen
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Abbildung 4.2: Die Abbildung zeigt das eindimensionale Testproblem eines propagierenden Schocks. Dar-

gestellt sind als Funktion des Ortes am Ende der Simulation die Dichte (links oben), die

Geschwindigkeit (rechts oben), der Druck (links unten) und die innere Energie � (rechts

unten). Die durchgezogenen Linien stellen jeweils die analytischen L�osungen dar.

auf ein �aquidistantes Gitter ~x setzt und anschlie�end das Gitter entsprechend

~x�i = ~xi �
�
~r

R

�0:5
(4.2)

verzerrt. Dieser Test wird ausf�uhrlich in [Steinmetz & M�uller 1993] diskutiert. Abbildung 4.1

zeigt die Ergebnisse zu den Energiebeitr�agen in meiner Testrechnung. Diese sind in guter �Uber-

einstimmungen mit den in der Literatur ver�o�entlichen Ergebnissen f�ur SPH-Methoden und

liegen nahe an den Ergebnissen anderer hydrodynamischen Methoden.

4.1.2 Ein Rohr, ein Schock, ein Test

Ein weiterer, oft benutzter Test f�ur hydrodynamische Verfahren ist die Betrachtung eines eindi-

mensionalen Schocks. In [Sod 1978] werden die L�osungen von mehreren numerischen Algorith-
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men zur Behandlung dieser Problemstellung verglichen. Dazu wird das Rechengebiet in zwei

H�alften aufgeteilt, wobei die eine Seite eine hohe Dichte �1 und einen hohen Druck P1 hat,

w�ahrend die andere Seite eine niedrigere Dichte �2 = 0:125�1 und einen niedrigeren Druck

P2 = 0:1P1 hat. Beide Seiten ruhen anfangs, v1 = v2 = 0, und als Adiabatenindex  wird 1:4

verwendet. Abbildung 4.2 zeigt die Ergebnisse des von mir verwendeten Simulationsprogramms

f�ur eine derartige Anfangskon�guration. Gut zu sehen ist, dass die Ergebnisse hervorragend mit

den theoretischen Erwartungen �ubereinstimmen. Lediglich an dem Ber�uhrungspunkt der beiden

Gebiete ist ein leichter �Uberschwinger in der Dichte und im Druck zu beobachten. Der leichte

Unterschied im Druck links und rechts von diesem Punkt hat seinen Ursprung in der Verwen-

dung von unterschiedlichen Teilchenmassen in diesem Test. Werden stattdessen gleichschwere

Teilchen verwendet, verschwindet diese numerische Ungenauigkeit. Dann jedoch ist die r�aum-

liche Au�osung in dem Gebiet mit der niedrigen Dichte nur noch 1=8-tel derer in dichterem

Gebiet. Damit wird dann die zweite Dichtestufe im weniger dichten Gebiet nicht mehr so gut

aufgel�ost.

4.1.3 Ein Rohr, ein Schock, ein Magnetfeld, ein weiterer Test

Ein interessantes Problem f�ur MHD-Programme ist der eindimensionale, magnetische Schock.

Analog zum vorigen Testproblem wird das Rechengebiet in zwei H�alften unterteilt. Links herr-

schen eine Dichte von �l = 1 und ein Druck von Pl = 1, w�ahrend auf der rechten Seite die Dichte

�r = 0:125 und der Druck Pr = 0:1 betr�agt. Zus�atzlich ist die X-Komponente des Magnetfeldes

Bx = 1 im gesamten Testgebiet, und die Y-Komponente des Magnetfeldes ist (By)l = 1 auf

der linken und (By)r = �1 auf der rechten Seite. Um die Ergebnisse mit den Rechnungen aus

[Brio & Wu 1988] vergleichen zu k�onnen, wird als Adiabatenindex  = 2 verwendet. Zu beachten

ist auch, dass die Magnetfeldkon�guration eine nicht verschwindende Divergenz an der Stelle

hat, an der die zwei Bereiche sich ber�uhren. Zus�atzlich tritt auch hier das Problem der Wahl der

Teilchenmassen bzw. der Teilchenpositionen auf. Analog zum vorigen Abschnitt habe ich auch

hier wieder gleichen Teilchenabstand und daf�ur eine acht mal kleinere Teilchenmasse im rechten

Rechengebiet gew�ahlt.

Abbildung 4.3 zeigt das Ergebnis f�ur eine derartige Testrechnung. Die Rauten entsprechen

dabei den SPH-Teilchen, die durchgezogene Linie habe ich aus [Brio & Wu 1988] entnommen.

Deutlich zu erkennen sind alle dabei entstandenen, verschiedenen Zust�ande im Rechengebiet.

Auch die Ausbreitung der Wellen geschieht mit der richtigen Geschwindigkeit. Die Kon�guration

des Magnetfeldes im Bereich des anf�anglichen Schocks f�uhrt zu einer Beschleunigung der Teilchen

immer in Richtung zu dem Schock, unabh�angig auf welcher Seite des Schocks sie sich be�nden.

Dies f�uhrt dazu, dass die Teilchen damit beginnen, um den Schock zu oszillieren. Deswegen ist

den Zust�anden in den einzelnen Gebieten jeweils eine nicht unwesentliche Oszillation �uberlagert.

Der Mittelwert der Teilchen entspricht jedoch den Erwartungen recht gut. Dies ist auch ein Test

f�ur den Fall, dass die Magnetfelder das Geschehen dominieren. Er enth�alt einen starken Schock,
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Abbildung 4.3: Dargestellt ist das Ergebnis einer Testrechnung f�ur einen eindimensionalen, magnetischen

Schock. Die grauen Rauten sind die SPH-Teilchen, die durchgezogenen Linien sind aus

[Brio & Wu 1988] �ubernommen.

in dem die magnetisch ausge�ubte Kraft dominiert. Solche Situationen treten in den sp�ateren

Simulationen jedoch nie auf, da dort haupts�achlich das Magnetfeld von den Gasstr�omungen

mittransportiert wird. Daher sollten diese Oszillationen, die das Ergebnis beeintr�achtigen, in

den eigentlichen Simulationen erst gar nicht auftreten. Unter Ber�ucksichtigung aller Umst�ande

ist das Ergebnis dieses Tests durchaus zufriedenstellend.

4.1.4 Keine �Uberraschungen

Zus�atzlich zu diesen Testproblemen wurden auch einige qualitative Pr�ufungen durchgef�uhrt. Al-

le Ergebnisse dieser Tests sahen plausibel aus; auf ein paar davon m�ochte ich hier kurz eingehen.

Einer davon war, wie dissipativ das Magnetfeld in den Simulationen ist. Hierzu habe ich auf

ein sich im Gleichgewicht be�ndendes Objekt ein homogenes Magnetfeld gelegt und gepr�uft,
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wie lange es stabil bleibt. Hierzu ist der Endzustand aus der Simulation f�ur den adiabatischen

Kollaps sehr gut geeignet. Das homogene Magnetfeld in der zentralen Region (unbeeinusst von

den Randbedingungen) blieb auch �uber 10 Kollapszeitskalen stabil. Zu Testzwecken habe ich

auch einen Kollaps mit einem radialem (unphysikalischen, da r � ~B > 0) Feld gerechnet. Die

radiale Ausrichtung des Feldes blieb dabei stabil. F�ur eine weitere Pr�ufung wurde eine Sph�are

mit homogener Dichte und homogenem Magnetfeld erzeugt. Weiter wurden sowohl die Gravi-

tation als auch die hydrodynamischen Kraftberechnungen deaktiviert, d.h. die Teilchen wurden

nur aufgrund ihrer urspr�unglichen Geschwindigkeit propagiert. Diese Geschwindigkeit wurde in

Richtung der X-Achse so erzeugt, dass die Sph�are zu einer Ebene kollabiert und anschlie�end

in der entgegengesetzten Richtung wieder zu einer Sph�are expandiert. Die Teilchen hatten al-

so nach der zweifachen Kollapszeit ihre Positionen mit den gegen�uberliegenden getauscht. Das

Magnetfeld wurde senkrecht zu diesem Kollaps ausgerichtet. W�ahrend des Tests wird das Ma-

gnetfeld erst durch die Kontraktion verst�arkt und bei der anschlie�enden Expansion wieder

abgeschw�acht. Am Ende dieser Simulation stimmte der Wert des Magnetfeldes ziemlich genau -

bis auf wenige Prozent - mit dem Wert von vorher �uberein.

4.2 Klein ist, was nicht sein darf

Wie in der Beschreibung des numerischen Verfahrens bereits erw�ahnt, fand ich bis jetzt kei-

ne Probleme mit r � ~B, solange ich den numerisch nicht verschwindenden Term r � ~B in der

Induktionsgleichung (2.20) vernachl�assige. Die endliche Divergenz des Magnetfeldes in den An-

fangsbedingungen hat zwei Quellen. Zum einen muss ein anf�angliches Magnetfeld konstruiert

werden, zum anderen liefern die numerischen Ableitungen des Feldes, d.h. die Interpretation

des Feldes durch den SPH-Formalismus aus den diskreten Teilchenpositionen, einen Beitrag zu

dem Wert von r� ~B. Ersteres kann durch geschickte Bestimmung des anf�anglichen Magnetfeldes

minimiert werden, zweiteres dr�uckt die Qualit�at der numerischen Methode aus. Hierbei ist anzu-

merken, dass SPH in dieser Hinsicht nicht die bestm�ogliche Methode ist, aber viele wesentliche

Vorteile f�ur diese Art von Simulationen besitzt. Dennoch ist die Behandlung von Magnetfeldern

durch SPH durchaus brauchbar. Diese anf�angliche Divergenz des Magnetfeldes w�achst im Mittel

w�ahrend einer Simulation proportional zum Wachstum des Magnetfeldes. Tabelle 4.1 zeigt einige

typische Werte hierf�ur.

Um die magnetische Feldst�arke mit der Divergenz vergleichen zu k�onnen, m�ussen wir die

magnetische Feldst�arke durch eine typische L�angenskala teilen. Beispielsweise kann hierf�ur die

Korrelationsl�ange des Feldes in einem Galaxienhaufen verwendet werden. Wie sp�ater in den

Ergebnissen noch detailliert gezeigt werden wird, hat diese einen Wert von l � 50 � 70 kpc in

meinen Simulationen. Damit ist B=l � 5�10�30 Gcm�1 ungef�ahr drei Gr�o�enordnungen gr�o�er
als der Median von jr � ~Bj. Auch kann man untersuchen, wieviele der Teilchen innerhalb eines

Galaxienhaufens (de�niert durch seinen Virialradius) zu den Teilchen mit den gr�o�ten 10% von

r � ~B geh�oren. Dies sind jedoch nur � 3%. Die SPH-Methode scheint also f�ur die Behandlung
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z jr � ~Bj25% jr � ~Bj50% jr � ~Bj75%
in G cm�1

1.7 1:6 10�36 2:1 10�35 2:9 10�34

0.9 1:1 10�35 1:4 10�34 2:1 10�33

0.0 1:2 10�34 1:7 10�33 2:3 10�32

Tabelle 4.1: Das Wachstum der Divergenz im Magnetfeld ist hier f�ur eine repr�asentative Simulation eine

Galaxienhaufens dargestellt. Die Tabelle enth�alt die Perzentile f�ur 25%, 50% und 75% der

kumulativen Verteilung von jr � ~Bj f�ur drei verschiedene Zeiten in der Simulation. W�ahrend

der Simulation w�achst das Magnetfeld von � 10�9G auf � 10�6 G, w�ahrend der Median

(50%-Perzentil) von � 2:1� 10�35 Gcm�1 auf � 1:7 � 10�33 Gcm�1 anw�achst.

von Magnetfeldern in dieser Art von Problemen durchaus geeignet. Dies deckt sich gut mit den

Aussagen Anderer in der Literatur [Monaghan 1992],[Sellingwerf & Peterkin 1990].

4.3 Limitierte Sicht der Dinge

Die Au�osung in den Simulationsrechnungen ist durch 2 Faktoren limitiert. Erstens kann das vor-

liegende Programm nur 131072 Gasteilchen gleichzeitig verwenden. Diese Einschr�ankung kommt

von den Beschr�ankungen der GRAPE-Boards. Diese k�onnen nur eine feste Anzahl von Teilchen

gleichzeitig behandeln. Dies ist keine prinzipielle Einschr�ankung aus der Sicht eines Program-

mierers, doch w�urde es einen sehr gro�en Aufwand darstellen, das vorhandene Programm um-

zuschreiben, um diese Begrenzung aufzuheben. Der zweite Faktor sind die Anfangsbedingungen

f�ur die Masse- und der Geschwindigkeitsverteilung entsprechen verschiedener Kosmologien. Auch

hier ist der Aufwand ziemlich gro�, neue Anfangsbedingungen zu erstellen. Deswegen habe ich

auch hier auf vorhandene Anfangsbedingungen zur�uckgegri�en und diese gegebenenfalls leicht

angepasst.

4.3.1 In der Regel gen�ugsam

Die Anfangsbedingungen f�ur die Simulation von Galaxienhaufen, die mir zur Verf�ugung stehen,

enthalten insgesamt je ca. 50000 Teilchen. Dies ist f�ur heutige Verh�altnisse eine eher kleine

Anzahl an Teilchen. Auf dem langsameren GRAPE-System ben�otigt eine derartige Simulation

ungef�ahr eine Woche Rechenzeit, auf dem neueren System dagegen nur etwa ein Viertel dieser

Zeit. Somit w�aren nat�urlich Simulationen mit h�oherer Au�osung auf dem neuen System m�oglich.

Allerdings kann man die gewonnene Rechenzeit auch daf�ur benutzen, um Parameterstudien f�ur

das Magnetfeld zu betreiben. F�ur diese Studien habe ich ca. 100 Rechnungen durchgef�uhrt.

Dies w�are mit mehr Teilchen auf den derzeit zur Verf�ugung stehenden Computern nicht m�oglich

gewesen.

Mir stehen je zehn Realisationen von Anfangsbedingungen f�ur zwei verschiedene Kosmo-

logien zur Verf�ugung. Eine der Kosmologien ist ein Einstein-de Sitter-Universum (
0
m = 1,
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model H0 
0
m 
0

� �8 fbary Quelle

EdS 0.5 1.0 0.0 1.2 5% [Bartelmann & Steinmetz 1996]

FlatLow 0.7 0.3 0.7 1.05 10% [Eke et al. 1998]

Tabelle 4.2: Diese Tabelle zeigt die verschiedenen verwendeten Kosmologien. Simulationen wurden f�ur

ein Einstein-de Sitter-Universum EdS und ein Universum mit niedriger Dichte aber acher

Geometrie FlatLow mit den oben genannten Parametern gerechnet.


0
� = 0) mit einer Hubble-Konstanten von H0 = 50 km s�1Mpc�1. Die anf�anglichen Dichteuk-

tuationen wurden entsprechend einem COBE-normierten CDM-Leistungsspektrum normiert.

Jede Realisierungen besteht aus drei Klassen von Teilchen. In einem zentralen Gebiet be�nden

sich � 50; 000 Teilchen Dunkler Materie, die nur gravitativ wechselwirken und deren Massen ca.

3:2 � 1011M� sind. Diese sind vermischt mit der gleichen Anzahl an Gasteilchen, deren Masse

allerdings nur ein Zwanzigstel davon betr�agt. In dieser Region formiert sich sp�ater der Gala-

xienhaufen. Sie muss gro� genug sein, damit keine St�orungen aus den o�enen Randbedingungen

den sich formenden Galaxienhaufen beeinussen. Das bedeutet, dass diese Sph�are bei einer Rot-

verschiebung von z = 15, bei der diese Anfangsdaten erzeugt wurden, einen Durchmesser von

� 4:5Mpc hat. Diese Region ist umgeben von ca. � 20; 000 nur gravitativ wechselwirkenden

Teilchen der Dunklen Materie, welche mit zunehmenden Abstand vom Zentrum stark an Mas-

se zunehmen. So ist es m�oglich, die Gezeitenkr�afte einer hinreichend gro�en, kosmologischen

Umgebung1 zu simulieren. Das hierf�ur n�otige Volumen ist so gro�, dass diese Sph�are einen

Durchmesser von � 20Mpc bei z = 15 hat. Der zweite Satz von Anfangsbedingungen sind die-

sen sehr �ahnlich aufgebaut. Sie entsprechen einer Kosmologie mit einer Hubble-Konstanten von

H0 = 70 km s�1Mpc�1, einer mittleren Dichte von 
0
m = 0:3 und einer kosmologischen Konstan-

te von 
0
� = 0:7. Die Dichteuktuationen sind entsprechend den Z�ahlungen von Galaxienhaufen

auf ein CDM-Spektrum normiert. Hierbei be�nden sich bis zu � 64000 Dunkle-Materie-Teilchen

mit einer Masse von 8:1 � 1010M� in dem hochaufgel�osten Gebiet. Die Gasteilchen in diesem

Gebiet haben dieser Kosmologie entsprechend nur ein Zehntel dieser Masse. Die kosmologischen

Parameter sind in Tabelle (4.2) noch einmal zusammengefasst.

4.3.2 Aufgebohrt und lang gerechnet

F�ur die Berechnung simulierter Radiohalos sind die kleinsten Strukturen im Magnetfeld wichtig.

Die Au�osung, die das Magnetfeld in den Standardsimulationen hat, ist daher noch zu gering.

Die Anzahl der Gasteilchen in meinen Simulationen bewegt sich zwischen 50000 und 60000.

Somit ist die Verdoppelung der Teilchenzahlen in meinen Simulationen noch ohne �Anderung des

Simulationsprogramms m�oglich. Die Berechnung der Gravitation mittels der GRAPE-Hardware

ben�otigt bei der Verdoppelung der Teilchenanzahl die vierfache Zeit, die restlichen Teile des

1Aus aufwendigen Simulation der Entstehung von Strukturen im Universum l�asst sich ablesen, ab welcher

L�angenskala das Universum als homogen angesehen werden kann.
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Simulationsprogramms etwas mehr als die doppelte Zeit. Insgesamt ben�otigt eine Simulation

somit ungef�ahr dreimal mehr Zeit.

Da mit den vorher beschriebenen Anfangsbedingungen die Struktur eines Galaxienhaufens

schon recht gut aufgel�ost wird, kann mit einem kleinen Trick die Au�osung der Gasteilchen

verdoppelt werden. Dies macht es m�oglich, noch kleinere Strukturen im Magnetfeld zu verfol-

gen. Hierzu nimmt man das gegebene Geschwindigkeitsfeld und interpoliert die Teilchenposi-

tionen linear r�uckw�arts. Danach kommen die Teilchen auf einem kubischen Gitter zu liegen.

Dies entspricht der umgekehrten Prozedur, wie aus dem urspr�unglich kubischen Gitter, mit aus-

gew�urfelten Geschwindigkeiten und unter Zuhilfenahme der linearen N�aherung, die oben genann-

ten Anfangsbedingungen gewonnen wurden. Auf diesem ausgerichteten Gitter k�onnen nun die

Teilchen durch Besetzung der Gitterzentren verdoppelt werden. Die Geschwindigkeiten k�onnen

einfach aus dem urspr�unglichen Gitter linear interpoliert werden. Somit haben alle Teilchen nur

noch die H�alfte ihrer Masse, und die Simulation die doppelte Au�osung. Da jedoch keine neuen

Dichte-Moden hinzugef�ugt wurden, k�onnen keine neuen, feineren Strukturen im Galaxienhau-

fen auftreten. Dennoch ist dies sinnvoll, da das Magnetfeld nun mit besserer Au�osung verfolgt

werden kann.

4.3.3 Ein tiefer Blick ins Innere

Im Fall von Simulationen mit Ber�ucksichtigung von K�uhlprozessen ist es erforderlich, das Zen-

trum des Galaxienhaufens mit noch h�oherer Au�osung zu betrachten. Derartige Simulationen

sind jedoch durch ihren enormen Bedarf an Rechenzeit zur Zeit nicht m�oglich. Die Ausbildung

von ausgedehnten, k�uhlen Gebieten in Galaxienhaufen erfolgt jedoch erst sp�at in der Entwicklung

dieser Objekte. Dies l�asst sich dahingehend ausnutzen, dass man die Simulation zu einem sp�aten

Zeitpunkt, aber noch vor Einsetzen der K�uhlprozesse anh�alt und das Rechengebiet neu aufteilt.

Da nun schon ein gro�er Teil der Rechnung vor�uber ist, ist es nicht mehr n�otig, Bereiche, die weit

vom Zentrum des Galaxienhaufens weg sind, in der hohen Au�osung zu berechnen. Deswegen

k�onnen diese Gebiete einfach in die schon vorhandenen die Gezeitenkr�afte simulierenden Dunkle-

Materie-Teilchen integriert werden. Damit ist es m�oglich, den inneren Teil der Simulation mit viel

mehr Teilchen neu zu besetzen. Dadurch werden die Teilchen leichter, und die Au�osung kann

nochmals stark gesteigert werden. Das Ergebnis einer derartigen Simulation ist eine sehr hoch

aufgel�oste, zentrale Region des Galaxienhaufens. Zusammen mit der urspr�unglichen Situation

l�asst sich nun ein Bild des gesamten Galaxienhaufens zusammensetzen. Abbildung 4.4 verdeut-

licht noch einmal die Neuaufteilung des Rechengebietes. In einer inneren Region der Simulation

mit Radius R werden zehnmal mehr Teilchen als urspr�unglich verteilt. Hierzu werden f�ur jedes

Teilchen zehn neue Teilchen zuf�allig in seiner durch die Gl�attungsl�ange h gegebenen Umgebung

erzeugt. Alle Gr�o�en, die die Teilchen tragen, werden entsprechend dem SPH-Formalismus f�ur

die neuen Teilchenpositionen berechnet. In der Schale von R bis 1:25 �R werden je zwei Dunkle-

Materie-Teilchen f�ur jedes urspr�ungliche Dunkle-Materie-Teilchen erzeugt, wobei bei den Massen
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Abbildung 4.4: Dargestellt ist die schematische Aufteilung des Rechengebietes f�ur das Resampling. Darge-

stellt ist in den einzelnen Bereichen, wie die neuen Teilchen berechnet werden. In den inne-

ren Gebieten werden alle urspr�unglichen Teilchen durch mehrere neue, entsprechend leichtere

Teilchen ersetzt. In den �au�eren Gebieten werden mehrere der urspr�unglichen Teilchen durch

ein neues, entsprechend schwereres Teilchen ersetzt.

der Anteil der Gasteilchen ber�ucksichtigt wird. Zwischen 1:25 �R und 1:5 �R bleibt die Au�osung

einfach erhalten, wobei auch hier der Massenanteil der Gasteilchen auf die Dunkle Materie ad-

diert wird. Danach werden alle Teilchen in drei Ringen mit jeweils 502 Zonen zu immer gr�o�er

werdenden Dunklen-Materie-Teilchen zusammengefasst. Dabei k�onnen einfach die Schwerpunkte

gebildet und die Schwerpunktsgeschwindigkeiten berechnet werden. Bei einer Rotverschiebung

von z = 1 sind R � 5::7 Mpc sinnvolle Werte2 f�ur diesen Radius. Damit kann am Ende der

Simulation das Zentrum des Galaxienhaufens mit einer Ausdehnung von bis zu einem Mpc und

zehnfacher Au�osung studiert werden. Dies ist ausreichend, um die gefrorenen Zentren von Ga-

laxienhaufen zu untersuchen, weiter au�en k�onnen die Daten aus der urspr�unglichen Simulation

verwendet werden.

2Der Radius muss so gro� gew�ahlt werden, dass in der verbleibenden Zeit in der Simulation keine Information

von diesem neuen Rand bis in das zu untersuchende zentrale Gebiet gelangen kann.
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Kapitel 5

Magnetokosmologie

In diesem und den folgenden Kapiteln werde ich die Ergebnisse meiner Simulationsrechnungen

vorstellen. Hierzu m�ochte ich zuerst im Detail das allgemeine Aussehen derartiger Simulationen

von Galaxienhaufen zeigen. Wichtig ist dabei unser heutiges Verst�andnis von der Art und Weise

der Bildung von gro�r�aumigen Strukturen. Ein wichtiges Ergebnis meiner Simulationen war

zu zeigen, welchen Einuss diese ablaufenden Prozesse auf die Entwicklung des eingebetteten

Magnetfeldes haben. Das heutige Magnetfeld, so wie es sich in meinen Simulationen aus einem

kleinen, anf�anglichen Magnetfeld entwickelt hat, l�asst sich anschlie�end im n�achsten Kapitel auf

unterschiedlichste Weise mit den Beobachtungen vergleichen.

5.1 Strukturbildung, Magnetfelder inklusive

Im Allgemeinen geht man davon aus, dass sich alle heute im Universum sichtbaren Strukturen

aus winzigen Dichteuktuationen im fr�uhen Universum entwickelt haben. Treibende Kraft ist

dabei die Gravitation. Unter ihrer Eigengravitation kollabieren diese Dichteschwankungen nach

der Fr�uhphase des Universums zu den ersten gebundenen Objekten. Mit der Zeit verschmelzen

diese Objekte zu immer m�achtigeren Gebilden und formen gro�r�aumige Strukturen. Die gr�o�ten,

gerade noch gebundenen Objekte sind heute die Galaxienhaufen. Sie sind eingebettet in spin-

nennetzartige Strukturen, die sie verbinden. Die Herkunft der anf�anglichen Dichteschwankungen

ist noch unklar, jedoch geht man in den meisten Modellen davon aus, dass diesen eine Gau�ver-

teilung zugrunde liegt. Auch die Prozesse, welche derartige Fluktuationen in der Fr�uhphase des

Universums �uberproportional bis zu diesen beobachteten Dichteuktuationen 1 verst�arken, sind

nicht hinreichend bekannt. In diesem Abschnitt beschreibe ich die f�ur meine Arbeit wesentlichen

Eigenschaften des zugrundeliegenden Modells f�ur die Strukturbildung im Universum und den

prinzipiellen Aufbau meiner Simulationen.

1Der Fingerabdruck dieser anf�anglichen Dichteuktuationen ist noch heute im Mikrowellenhintergrund zu be-

obachten.



54 Strukturbildung, Magnetfelder inklusive, 17. M�arz 2000

5.1.1 Teilchenspezies, Magnetfeld und das Universum

Wie bereits erw�ahnt, ist auf den L�angenskalen der betrachteten Objekte die dominierende Kraft

die Gravitation. Abgeleitet aus den Beobachtungen besteht der schwerste Teil eines Modelluni-

versums aus Teilchen der Dunklen Materie. Sie tragen den gr�o�ten Teil der Gesamtmasse der

Simulation. Ort und Geschwindigkeit sind zu jeder Zeit aus den Anfangsbedingungen und der

Bewegung im Gravitationspotential gegeben, sie wechselwirken nur gravitativ. Zus�atzlich wird

im Modelluniversum der leuchtende, baryonische Anteil des Universums durch Gasteilchen re-

pr�asentiert. Ihre Dynamik ist durch die Gravitation und die Eulergleichungen bestimmt. Zus�atz-

lich tragen diese in den meisten meiner Simulationen noch ein Magnetfeld. In den Simulationen

mit Magnetfeld wird deswegen ihre Bewegung noch zus�atzlich vom Magnetfeld beeinusst. Das

Magnetfeld selbst ist zu jedem Zeitpunkt durch die Anfangsbedingungen und die Integration

der Induktionsgleichung gegeben. Als baryonisch wird in diesen Simulationen nur der gasf�ormi-

ge Anteil der Intergalaktischen Materie gez�ahlt. Sterne z�ahlen in diesem Fall zu der Dunklen

Materie. Aus diesem Grund ist das Verh�altnis von Gas- zu Gesamtmasse in mancher Kosmologie

nur f�unf Prozent.

Die Gravitation hat, im Gegensatz zur Hydrodynamik, eine unendliche Reichweite. Da der

simulierte Ausschnitt des Universums nur eine endliche Gr�o�e haben soll, gibt es zwei M�oglich-

keiten f�ur geeignete Randbedingungen.

Die eine M�oglichkeit ist, durch periodische Randbedingungen die Materie au�erhalb des

Simulationsvolumens darzustellen. Dies hat jedoch den Nachteil, dass man (a) ein kubisches Si-

mulationsvolumen ben�otigt; (b) durch periodische Randbedingungen k�unstliche, in Wirklichkeit

nicht vorhandene periodische gro�r�aumige Strukturen entstehen.

Eine zweite M�oglichkeit ist, das Volumen der Simulation gr�o�er als die m�achtigsten vorhan-

denen Strukturen zu machen. Damit kann das Universum au�erhalb des simulierten Volumens

als homogen betrachtet werden. Unter diesen Bedingungen heben sich die gravitativen Kr�afte

der als homogen betrachteten Materie au�erhalb des Simulationsvolumens auf das Innere der

Simulation gegenseitig auf. Dieses Volumen mit einer gleichbleibenden Au�osung zu simulieren

ist numerisch zu aufwendig. Deswegen approximiert man die Materie abseits des Zentrums der

Simulation durch immer massereichere Teilchen. Das brauchbare Volumen der Simulation ist

dann zwar kleiner als die komplette Simulation, aber man bekommt daf�ur auch eine angemes-

sene Ber�ucksichtigung der Gezeitenkr�afte durch Strukturen, die wesentlich gr�o�er sind als der

Galaxienhaufen, den wir betrachten wollen.

Meine Simulationen bestehen aus drei Klassen von Teilchen. In der zentralen Region be�nden

sich kollisionsfreie, Dunkle-Materie-Teilchen vermischt mit derselben Anzahl an Gas-Teilchen.

Diese zentrale Region ist umgeben von kollisionsfreien Dunklen-Materie-Teilchen, deren Masse

mit dem Abstand zum Zentrum zunimmt. Diese erzeugen die oben beschriebenen Gezeiten-

kr�afte auf den zentralen Bereich. Abbildung (5.1) zeigt eine der Simulationen nach dem letzten

Zeitschritt im Detail. Die Dunkle-Materie-Teilchen sind als schwarze Punkte, die Gas-Teilchen
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Abbildung 5.1: Diese Abbildung zeigt Aufbau und die Dimensionen der Simulation nach dem letzten Zeit-

schritt. Gezeigt sind die Teilchen in der Simulation und eine Darstellung des gebildeten Ga-

laxienhaufens. Der W�urfel zeigt die projizierten Faraday-Rotationsma�e (blau-rote Fl�achen),

die projizierte Dichte (graue Konturen) und die Fl�ache, aus der 90% der R�ontgenemission

(gr�une Kontur) stammen. Weiter sind die dreidimensionale Struktur (graue Kugel) und die

Magnetfeldkon�guration (lila Schnitt) dargestellt.
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entsprechend ihrer Dichte von blau (niedrige Dichte) �uber gelb zu rot (hohe Dichte) dargestellt.

Die Abbildung zeigt die Dimensionen dieser Bereiche und stellt eine schrittweise Vergr�o�erung

bis auf das zentrale Objekt dar. Dieses ist durch einen aus dem zentralen Bereich geschnittenen

W�urfel, der den Galaxienhaufen enth�alt, dargestellt. Auf die W�ande des W�urfels sind in den

drei unabh�angigen Richtungen einige Gr�o�en projiziert. Die Faraday-Rotationsma�e, so wie sie

ein Betrachter aus der entsprechenden Richtung sehen w�urde, sind durch die bunten Fl�achen

entsprechend den Angaben in der Legende repr�asentiert. Die grauen Konturen stellen die pro-

jizierten Dichtekonturen dar. Eine Gr�o�e, die leicht mit den Beobachtungen verglichen werden

kann, ist die Gr�o�e des Galaxienhaufens im R�ontgenlicht. Hierzu dient die gr�une gestrichelte

Kontur. Sie umgibt die Fl�ache, aus der 90% der R�ontgenemission stammen. Einen Eindruck

von der Form des Galaxienhaufens gibt die graue Struktur im Zentrum. Diese ist eine Fl�ache

konstanter Dichte, welche die Region mit mindestens hundertfachen �Uberdichte (bez�uglich der

mittleren Dichte des Universums) umgibt. Der hier dargestellte Galaxienhaufen ist ziemlich rela-

xiert, was zu einer glatten und runden Form f�uhrt. Beispiele f�ur nichtrelaxierte Galaxienhaufen

werden sp�ater noch deutlich gezeigt. Zus�atzlich sind die Magnetfeldvektoren in einem Schnitt

durch diesen W�urfel, repr�asentiert durch die lila Ebene, dargestellt. Diese Magnetfeldvektoren

sind der �Ubersicht halber in logarithmischen Einheiten gezeichnet, damit die Feldstruktur im

Au�enbereich auch noch gut zu erkennen ist. Die Gr�o�e des dargestellten Ausschnittes ist jeweils

durch die Pfeile gekennzeichnet, die Achsenbeschriftungen sind in allen Darstellungen in Mpc.

In der oberen Darstellung sind die so genannten Filamente gut zu erkennen. Sch�on zu sehen

ist, dass sich der Galaxienhaufen bildet, wo sich mehrere Filamente kreuzen. In der mittleren

Darstellung sieht man noch ein paar kleinere Objekte nahe dem Galaxienhaufen im Zentrum.

W�urde man die Zeit noch weiter laufen lassen, so w�urden auch diese in den Galaxienhaufen

st�urzen.

5.1.2 Anfangsbedingungen, Start in eine ungewisse Zukunft

F�ur meine Simulationen gibt es zwei prinzipiell verschiedene Klassen von Anfangsbedingungen.

F�ur die Strukturbildung ben�otigt man die einem kosmologischen Modell entsprechenden anf�ang-

lichen Dichteschwankungen. Diese h�angen von den kosmologischen Parametern (H0,

0
m,


0
�), der

Art der Dunklen Materie (kalt oder warm) und der Normierung der entsprechenden anf�anglichen

Dichteschwankungen ab. Diese Normierung kann durch den Parameter �8 beschrieben werden.

Obwohl diese Art der Beschreibung der Dunklen Materie als eine Art Standardbeschreibung in

der Kosmologie benutzt wird, ergibt sie noch kein vollkommen konsistentes Bild der sichtbaren

Strukturen im Universum. Deswegen variiert dieser Wert f�ur die Normierung der Dichteuktua-

tionen, je nach dem, ob man die Fluktuationen der Mikrowellen- Hintergrundstrahlung (gemes-

sen durch den COBE-Satelliten) oder die heutige Anzahldichte von Galaxienhaufen oder gar die

Anzahl der Galaxien in einem gegebenen Volumen zu Grunde legt. Mir stehen Anfangsdaten f�ur

die zwei in Tabelle (4.2) aufgef�uhrten Kosmologien zur Verf�ugung. F�ur jede dieser Kosmologi-
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Modell anf�angliches Magnetfeld Kosmologie

no kein Magnetfeld EdS & FlatLow

low 0:2� 10�9G EdS & FlatLow

medium 1:0� 10�9G EdS & FlatLow

high 5:0� 10�9G EdS & FlatLow

chaotic 0:2� 10�9G EdS

doubleres 0:2� 10�9G EdS

Tabelle 5.1: Diese Tabelle zeigt die anf�anglichen Magnetfeldst�arken f�ur die verschiedenen Modelle. F�ur die

Modelle low, medium, high und dblres wurde ein homogenes Magnetfeld auf die Anfangsdaten

gelegt. F�ur das EdS-Universum starten die Simulationen bei einer Rotverschiebung von z =

15, w�ahrend die Anfangsdaten f�ur das FlatLow-Universum - in einem Universummit niedriger

Dichte bilden sich die Strukturen fr�uher - eine Rotverschiebung von z = 20 haben.

en existieren jeweils zehn Realisationen, d.h. zehn unabh�angige zuf�allige Anfangsbedingungen,

die in ihren statistischen Eigenschaften dem entsprechenden, zugrundeliegenden kosmologischen

Modell Rechnung tragen.

Zus�atzlich zu diesen kosmologischen Anfangsbedingungen kann man noch die Eigenschaften

des anf�anglichen Magnetfeldes frei w�ahlen. Hierbei kann die Struktur und die St�arke des Magnet-

feldes festgelegt werden. Jede der zehn Realisationen in den zwei unterschiedlichen Kosmologien

wurde mit den vier in Tabelle (5.1) aufgef�uhrten Magnetfeldst�arken f�ur ein homogenes Magnet-

feld gerechnet. Damit l�asst sich untersuchen, welche anf�angliche Magnetfeldst�arke n�otig ist, um

die heute beobachteten Felder zu erkl�aren. Zus�atzlich wurden zahlreiche Rechnungen auch mit

anderen Magnetfeldkon�gurationen durchgef�uhrt. Diese geben Aufschluss dar�uber, wie sich die

urspr�ungliche Magnetfeldkon�guration auf die heutigen Magnetfelder auswirkt.

5.1.3 Galaxienhaufen, nur die Vergangenheit z�ahlt

In unserem Verst�andnis der Entstehung von Galaxienhaufen bilden sich diese durch fortw�ahrende

Verschmelzung kleinerer Objekte. Dies wird im Allgemeinen als hierarchische Strukturbildung

bezeichnet. Die Entwicklung des Magnetfeldes wird durch diese Art der Strukturbildung gepr�agt.

Eine �uberdurchschnittliche Verst�arkung erf�ahrt das Magnetfeld w�ahrend eines Verschelzugnser-

eignis (Merger). Hierbei f�allt ein vergleichsweise ann�ahernd gleichgro�es Objekt in den sich

bildenden Galaxienhaufen. Dies ist nicht ungew�ohnlich, sondern tritt relativ h�au�g auf. Aus den

anf�anglichen Dichteuktuationen bilden sich rasch Filamente2. Entlang dieser spinnennetzarti-

gen Strukturen entstehen bevorzugt die ersten Objekte. Diese verschmelzen dann meist entlang

2Durch Gravitation kollabieren die Dichteuktuationen bevorzugt erst in Schichten, dann kollabieren die-

se Schichten zu Str�angen. Dies liegt an den statistischen Eigenschaften des Gau�schen Zufallsfeldes

[Doroshkevich 1970]. Dadurch entsteht das Bild von gro�r�aumigen, spinnennetzartigen Strukturen, die man

Filamente nennt. Galaxienhaufen entstehen bevorzugt an den Stellen, an denen sich zwei oder mehr derartige

Strukturen kreuzen.
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Abbildung 5.2: Diese Abbildung zeigt die Vergangenheit einiger Objekte in den Simulationen. Linien, die

zu einer verschmelzen, deuten an, dass aus zwei Objekten eine Objekt geworden ist. Die

X-Achse zeigt dabei den Zeitpunkt an, an dem die Objekte verschmelzen. Die Y-Achse zeigt

den Abstand zum Zentrum der Simulation an. Die Zahlen deuten die interne Nummerierung

(�uber der Linie) und die Masse des Objektes (unter der Linie) in 1014M� an. Tabelle (A.3)

listet den Index des jeweils gr�o�ten Objekts in den einzelnen Simulationen auf, welches ich

f�ur die weitere Analysen verwendet habe.
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dieser Filamente. Wie Galaxienhaufen aufgrund der Verschmelzung kleinerer Objekte zu immer

gr�o�eren Gebilden heranwachsen, verdeutlicht Abbildung (5.2). Sie zeigt die Historie der simu-

lierten Galaxienhaufen. Die Zeit l�auft von rechts nach links, und kleinere Objekte verschmelzen

zu immer gr�o�eren. Die Zahlen unterhalb der Linien zeigen die Masse des Galaxienhaufens an,

die Zahlen oberhalb der Linien sind die interne Nummerierung des Objektes. Auf die Entwick-

lung des gr�o�ten Objektes (Nummer 2) in der Simulation BigA wird sp�ater noch im Detail

eingegangen. Aber schon hier sieht man deutlich, dass bei z � 0:6 ein kleineres Objekt (Num-

mer 17) mit dem Galaxienhaufen verschmilzt und bei z � 0:2 sogar 2 kleinere Objekte (Nummer

14 und 15) mit dem Galaxienhaufen verschmelzen. In dieser Darstellung sind zwei Objekte ver-

schmolzen, sobald sich das einfallende Objekt innerhalb des Virialradius des Galaxienhaufens

be�ndet. Sp�ater wird wichtig sein, wann das Zentrum des einfallenden Objektes beim Zentrum

des Galaxienhaufens angekommen ist. Daher sind in Abbildung (5.9) im n�achsten Abschnitt

die Verschmelzungsereignisse etwas sp�ater datiert3. Interessant f�ur sp�atere Untersuchungen sind

nur Objekte, die auch nahe am Zentrum der Simulation liegen. Weiter abseits liegende Objekte

k�onnen von unphysikalischen Rande�ekten betro�en sein. Die Y-Achse in Abbildung (5.2) gibt

den Abstand der einzelnen Objekte zum Zentrum am Ende der Simulation in Mpc an.

5.2 Charakteristiken des Magnetfeldes

Wie im vorigen Abschnitt gezeigt, wird die gro�skalige Struktur in unserem Universum von der

Gravitation dominiert. Sie pr�agt entscheidend die Eigenschaften der gr�o�ten gebundenen Objek-

te, der Galaxienhaufen. Nun stellt sich die Frage, ob das heutige Magnetfeld auch derart intensiv

von der Strukturbildung der Materie gepr�agt ist. Bevor ich n�aher auf die zeitliche Entwicklung

des Magnetfeldes und die Interpretation k�unstlich erzeugter Beobachtungen eingehe, m�ochte ich

erst auf die Eigenschaften, die das Magnetfeld in meinen Simulationen annimmt, n�aher eingehen.

5.2.1 Wie lang ist ein Magnetfeld ?

In SPH ist die r�aumliche Au�osung an den Stellen am gr�o�ten, an denen die h�ochste Dichte

herrscht, da an diesen Stellen relativ viele Teilchen pro Volumen anzutre�en sind. Daher sind

die Zentren der Galaxienhaufen die am besten aufgel�osten Gebiete in der Simulation. F�ur die

Beantwortung der Fragen, wie verwirbelt das Magnetfeld ist und auf welcher L�angenskala es seine

Richtung �andert, betrachtet man somit am besten die Zentren der entwickelten Galaxienhaufen.

Ein Ma� f�ur den Winkel zwischen zwei Vektoren ist das Skalarprodukt. Man kann nun alle

Teilchen aus dem Zentrum eines Galaxienhaufens benutzen, und die Skalarprodukte alle damit

m�oglichen Teilchenpaare bilden. Abbildung 5.3 zeigt die Gr�o�e

�skalar(j~dj) = h ~B(~x) � ~B(~x+ ~d)i (5.1)

3Verschoben um die Zeit, die das Objekt braucht, um vom Virialradius bis zum Zentrum des Galaxienhaufens

zu fallen.
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kleinskalige Dichteuktuationen in derartigen Simulationen auftreten.

5.2.2 Wie steil ist das Spektrum ?

Treten in einer Fl�ussigkeit Scherstr�omungen auf, so k�onnen diese di�erentiellen Fl�usse Ener-

gie in Fluktuationen (Eddies) transferieren. Die Skala der gr�o�ten auftretenden Turbulenzen

ist gew�ohnlicherweise von der Gr�o�e L der - sich aus einer Instabilit�atsanalyse der laminaren

Str�omung ergebenden - instabilen Region. Handelt es sich um eine homogene, isotrope Turbulenz,

so ist die einzige weitere charakteristische Gr�o�e die Amplitude U der Geschwindigkeitsuktua-

tionen in der Str�omung. Die Zeitskala, auf der den Fluktuationen Energie durch die Instabilit�aten

zugef�uhrt wird, ist L=U . Die Rate, mit der Energie in die Fluktuationen ie�t, ist somit pro-

portional zu U2=(L=U) = U3=L. Die einzige M�oglichkeit f�ur die Fluktuationen, diese Energie

wieder anzugeben, ist eine Kaskade zu immer kleineren Fluktuationen. Die Energie � / v3�=�,

die in die kleineren Fluktuationen abgegeben wird, kann jedoch wieder nur von der Skala � und

der zugeh�origen Geschwindigkeiten v� abh�angen. Somit ergibt sich Kolmogorovs Gesetz

v� / U

�
�

L

�1=3
: (5.2)

Damit ergibt eine Fluktuationskaskade - der Hauptprozess in einer inkompressiblen, homogenen

und isotropen Turbulenz - ein Potenzgesetz mit einem Index von 1=3 f�ur das Geschwindigkeits-

spektrum [Shu 1992].

Somit stellt sich die interessante Frage, ob das Leistungsspektrum des Magnetfeldes aufgrund

von Turbulenzen einem Potenzgesetz folgt, und welchen spektralen Index in diesem Fall dieses

Leistungsspektrum hat. Hierzu k�onnen wir verwenden, dass das Leistungsspektrum P (~k) die

Fouriertransformierte

P (~k) =

Z
�autocorr(~x)e

i~k�~xd~x (5.3)

der Autokorrelationsfunktion

�autocorr(~d) =
hj ~B(~x)j � j ~B(~x+ ~d)ji

hj ~Bji2 (5.4)

ist. Da die Autokorrelationsfunktion nur vom absoluten Wert des Abstandes abh�angt, kann die

Integration �uber die Raumwinkel ausgef�uhrt werden. Somit erh�alt man f�ur das Leistungsspek-

trum den Ausdruck

P (k) = 4�

1Z
0

x2�autocorr(x)
sin(kx)

kx
dx: (5.5)

Die Integration ist wegen des Ausdrucks sin(kx) numerisch nicht trivial. Da die Autokorrelati-

onsfunktion glatt genug ist, kann diese zwischen den St�utzstellen linear als y = mx+t interpoliert

werden. Damit l�asst sich die Integration st�uckweise aus dem IntegralZ xi+1

xi
x2(mix+ ti)

sin(kx)

kx
dx (5.6)
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Abbildung 5.4: Diese Abbildung zeigt die Autokorrelationsfunktion �autocorr(x) als Funktion des Abstandes

x f�ur alle simulierten Galaxienhaufen. Weiter ist das Leistungsspektrum und das entspre-

chende Potenzgesetz f�ur jede Simulation dargestellt.

zwischen zwei St�utzstellen analytisch ausrechnen und wir erhalten den Ausdruck

P (k) =
N�1P
i=0

m

k

 
2
xi+1
k2

sin(kxi+1)� (
x2i+1
k

� 2

k3
) cos(kxi+1)

�2xi
k2

sin(kxi) + (
x2i
k
� 2

k3
) cos(kxi)

!

+
t

k

�
sin(kxi+1)

k2
� xi+1 cos(kxi+1)

k
� sin(kxi)

k2
+
xi cos(kxi)

k

�
(5.7)

f�ur das Leistungsspektrum. Abbildung 5.4 zeigt die Autokorrelation und das Leistungsspektrum

f�ur zehn simulierte Galaxienhaufen. F�ur die Autokorrelationsfunktion wurde das Magnetfeld auf

einem W�urfel von 10Mpc Kantenl�ange mit 803 Gitterpunkten, zentriert auf den Galaxienhau-

fen, berechnet. Daraus wurde anschlie�end das Leistungsspektrum berechnet. Die Nase, die zu

kleinen k hin erscheint, l�asst sich ph�anomenologisch gut verstehen. Das Leistungsspektrum wird

zu gro�en Skalen erst etwas steiler, wenn die typische Skala entsprechend dem Abstand zum

n�achstliegenden kompakten Objekt erreicht wird. Ein weiterer systematischer E�ekt ist, dass
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Abbildung 5.5: Diese Abbildung zeigt die Autokorrelationsfunktion �autocorr(x) als Funktion des Abstandes

x und das Leistungsspektrum f�ur einen simulierten Galaxienhaufen. Die Werte, die sich

aus den verschiedenen Modellen f�ur das Anfangsmagneteld ergeben sind entsprechend der

Legende dargestellt. Zus�atzlich ist das Ergebnis f�ur eine Simulation mit doppelter Au�osung

dargestellt.

bei der Berechnung der Autokorrelationsfunktion f�ur eine Skala nahe der halben W�urfell�ange

(Nyquist-Frequenz!) bevorzugt ein Punkt der betrachteten Positionspaare innerhalb des zentra-

len Objektes liegt. Damit �ubersch�atzt die Autokorrelationsfunktion das Leistungsspektrum auf

dieser Skala. Berechnet man die Autokorrelationsfunktion f�ur noch gr�o�ere Skalen (nahe den

W�urfelabmessungen), so untersch�atzt diese das Leistungsspektrum, da nur noch Positionspaare

benutzt werden k�onnen, bei denen keine der Positionen innerhalb des zentralen Objektes liegen.

Bei kleinen L�angenskalen (gro�en k) limitiert die Anzahl der Gitterpunkte und die Au�osung

der Simulation die Berechnung der Autokorrelationsfunktion und damit des Leistungsspektrum.

Dennoch ist der nutzbare Bereich ausreichend, um Informationen �uber den spektralen Index

zu erhalten. Dieser ist im Mittel �2:7, wobei er sich f�ur die verschiedenen Simulationen zwischen
�2:3 und�3:1 bewegt. Dieser Wert ist ein wenig �uberraschend. Erwarten w�urde man einen etwas

gr�o�eren Wert, n�amlich �5=3 f�ur eine Kolmogorov-Turbulenz4, �3=2 f�ur eine voll ausgebilde-

te MHD-Turbulenz und mindestens �2 als Extremfall f�ur eine junge, nicht voll ausgebildete

4Die spektrale Energie, die in einer Kolmogorov-Turbulenz steckt, skaliert entsprechend Gleichung (5.2) /

v2=k = k�5=3. Setzt man die Energie, die in dem Geschwindigkeitsfeld sitzt gleich der Energie im Magnetfeld,

so erh�alt man auch f�ur das Magnetfeld einen Index von �5=3.
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MHD-Turbulenz. Zwei Gr�unde f�ur derart steile Spektren sind mir aus der Literatur bekannt.

Das Leistungspektrum f�ur eine 2D-Navier-Stokes-Turbulenz ([Biskamp 1993]) hat einen Spek-

tralindex von �3. Da Scherstr�omungen in meinen Simulationen einen entscheidenden Beitrag zur
Verst�arkung des Magnetfeldes liefern, kann davon ausgegangen werden, dass in diesen Schichten

ein derartiges Spektrum erzeugt wird, welches sich im weiteren Verlauf durch Vermischungs-

prozesse bei der Formation des Galaxienhaufens in Richtung zu einem Kolmogorov-Spektrum

entwickelt. In einem turbulenten Medium mit extrem hoher Viskosit�at hat das Leistungsspek-

trum einen noch kleineren Index von �4 ([Eilek & Henriksen 1984]). SPH ist daf�ur bekannt,

dass es eine gewisse numerische Viskosit�at besitzt. Daher kann nicht g�anzlich ausgeschlossen

werden, dass das steile Spektrum aufgrund der erh�ohten Viskosit�at durch die numerische Me-

thode verursacht wird. Die Viskosit�at wird in SPH jedoch so gesteuert, dass sie im Falle von

Scherstr�omungen exakt Null wird. Da diese Scherstr�omungen jedoch einen sehr gro�en Beitrag

zur Verst�arkung des Magnetfeldes liefern, ist diese M�oglichkeit eher unwahrscheinlich.

Abbildung 5.5 zeigt die Korrelationsfunktion und das Leistungsspektrum f�ur einen Gala-

xienhaufen, jedoch mit verschiedenen Magnetfeldkon�gurationen. Dargestellt sind Modelle mit

homogenen Anfangsmagnetfeldern verschiedener St�arken, ein Modell mit einer anf�anglich chaoti-

schen Anfangsstruktur im Magnetfeld und eine Simulation mit doppelter Au�osung. F�ur letztere

ist gut zu sehen, dass sich durch die Erh�ohung der Au�osung die interne Zeitskala des Gala-

xienhaufens leicht ge�andert hat. In der Korrelationsfunktion ist deutlich zu erkennen, dass in

dieser Simulation das n�achstgelegene Objekt schon etwas n�aher an dem Galaxienhaufen liegt.

Trotzdem ist das magnetische Leistungsspektrum des entwickelten Galaxienhaufens noch na-

hezu das gleiche. Auch f�ur die verschiedenen Magnetfeldst�arken und Kon�gurationen l�asst sich

kein Unterschied feststellen. Der Leistungsindex, den das heutige Magnetfeld hat, ist folglich un-

abh�angig von der anf�anglichen Magnetfeldkon�guration und wird auch von der Au�osung nicht

nennenswert beeinusst. Ist der Leistungsindex unabh�angig von der Au�osung, so ist dies ein

weiteres Indiz, dass das steile Spektrum nicht von der numerischen Viskosit�at der SPH-Methode

stammt, da diese von der verwendeten Au�osung abh�angt.

Dieses Ergebnis kann unter der Annahme, dass der Index des Leistungsspektrums auch f�ur

kleinere Skalen derselbe ist, dazu verwendet werden, Anfangsdaten f�ur detaillierte, nichtideale

MHD-Simulationen zu erzeugen. Ziel solcher Simulationen sollte es sein, die Verst�arkung von

Magnetfeldern in den Zentren von Galaxienhaufen detaillierter zu untersuchen. Weiter sollten

nichtideale MHD-Simulationen auch einen Anhaltspunkt daf�ur liefern, welche Rolle die Wieder-

verbindung (Rekonnektion) von Magnetfeldern in den Zentren von Galaxienhaufen spielt, und

welche Energiemengen dadurch vom Magnetfeld an das Plasma zur�uckgegeben werden k�onnen.

Dies ist insbesonders in Cooling Flows im Zentrum von Galaxienhaufen von sehr gro�em Inter-

esse, da es bisher ungekl�art ist, woher das beobachtete Gas in diesen Gebieten seine Energie

bezieht, da es o�ensichtlich nicht, wie theoretisch vorhergesagt, extrem abk�uhlt.
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5.3 Wenn die Zeit mit dem Magnetfeld vergeht

In diesem Abschnitt m�ochte ich die Entwicklung des Magnetfeldes in den Simulationen zeigen.

Mit der fortschreitenden Bildung von immer gr�o�eren Strukturen erwartet man auch ein An-

wachsen des in das Gas eingebetteten Magnetfeldes. Dabei m�ochte ich auf die drei wichtigsten

Mechanismen, die zu einer Verst�arkung des Magnetfeldes f�uhren, im Detail eingehen. Bei der

Entstehung von Galaxienhaufen wird das Gas aufgrund des Gravitationskollaps komprimiert.

Unter der Annahme von idealer MHD wird somit das in dem Gas transportierte Magnetfeld

aufgrund der Flusserhaltung verst�arkt. Einfache analytische Modelle ergeben jedoch, dass die

heute beobachtbaren Feldst�arken, diesen Mechanismus zugrundegelegt, nicht aus motivierbaren

Anfangsbedingungen entstanden sein k�onnen, da die Anfangsfelder nicht ausreichend verst�arkt

w�urden. Eine grundlegende Frage, die sich meine Arbeit daher stellte war, ob weitere w�ahrend der

Strukturbildung auftretende Prozesse genug Beitr�age zur Verst�arkung des Magnetfeldes liefern

k�onnen, um diese anf�anglichen Magnetfelder zu den heute beobachtbaren Feldern zu verst�arken.

Dabei m�ochte ich besonders auf Verschmelzungsprozesse und Scherstr�omungen eingehen.

5.3.1 Je dichter, desto magnetischer

Die Gleichungen der idealen MHD implizieren, dass das Magnetfeld im Gas eingefroren ist.

Anders ausgedr�uckt bedeutet dies, dass der magnetische Fluss durch eine beliebig gew�ahlte

geschlossene Ober�ache konstant bleibt. Das Gas im Galaxienhaufen ist nahezu vollst�andig io-

nisiert, sehr hei� und sehr d�unn. Daher kann von einem idealen Plasma ausgegangen werden.

Wird nun das Plasma bei der Entstehung des Galaxienhaufens durch die wirkende Gravitati-

on komprimiert, so schrumpft die Ober�ache eines beliebigen Gebietes st�andig. Aufgrund der

Flusserhaltung f�uhrt dies zu einem Anwachsen des magnetischen Feldes. Betrachtet man ei-

ne homogene Kugel, die mit einem zuf�alligen magnetischen Feld durchsetzt ist, so sollte das

Magnetfeld entsprechend

j ~Bj / �2=3 (5.8)

anwachsen. Abbildung (5.6) zeigt, wie das Magnetfeld f�ur jedes Teilchen am Ende der Simulation

angewachsen ist. Die Linie stellt den Erwartungswert f�ur reine Kompression dar. Deutlich zu se-

hen ist, dass zus�atzlich zur reinen Kompression andere Mechanismen das Magnetfeld anwachsen

lassen.

5.3.2 Je schwerer, desto dichter, desto magnetischer

Da mit zunehmender Komprimierung auch das Magnetfeld in einem Objekt st�arker wird, soll-

te ein massereicherer Galaxienhaufen auch ein st�arkeres Magnetfeld besitzen als ein weniger

massereicheres Objekt. Abbildung (5.7) zeigt einen Schnitt durch zwei verschiedene, simulierte

Galaxienhaufen. Dargestellt ist der Absolutwert des Magnetfeldes (graue Fl�achen), die Magnet-

felder in diesen Ebenen (Vektoren) und die R�ontgenstruktur in diesem Schnitt (gestrichelte und
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Abbildung 5.6: Dargestellt ist das Wachstum des Magnetfeldes in dem simulierten Volumen. F�ur jedes SPH-

Teilchen ist das Wachstum des Magnetfeldes als Funktion des Wachstums der Dichte darge-

stellt. Die Linie repr�asentiert die Erwartung aus einem einfachen, sph�arischen Modell.

gepunktete Linien). Der Galaxienhaufen in der linken Darstellung (Big4) ist massereicher als

derjenige in der rechten Darstellung (Big6). Er besitzt dabei ungef�ahr die doppelte Masse. Beide

erscheinen auch sehr kompakt und rund im R�ontgenlicht, was darauf hindeutet, dass sie genug

Zeit hatten, um sich einem Gleichgewichtszustand anzun�ahern. Durch seine gr�o�ere Masse hat

Big4 auch eine h�ohere Dichte bei gleicher Entfernung zum Zentrum erlangt, was zu einer deutlich

h�oheren Verst�arkung des Magnetfeldes f�uhrte. Auch ist deutlich zu sehen, dass das Magnetfeld

stark �lamentiert ist. In beiden F�allen enthalten die Filamente nahe dem Haufenzentrum deut-

lich st�arkere Magnetfelder als au�erhalb. Au�erhalb des Zentrums haben die Magnetfelder auch

noch eine deutliche, gro�skalige Ausrichtung. Dies wird dort durch gro�skalige Gasstr�omungen

bewirkt. Erreichen diese einie�enden Str�omungen dann das Zentrum des Galaxienhaufens, so

werden sie von dem dort gebundenen, sich weniger geordnet bewegenden Gas verwirbelt, wo-

durch auch das Magnetfeld seine gro�skaligen Eigenschaften verliert.

Verschmelzen zwei Galaxienhaufen, so ist dies ein dramatisches Ereignis f�ur die interne Struk-

tur des Galaxienhaufens. Abbildung (5.8) zeigt den Vergleich zweier Galaxienhaufen mit etwa
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Abbildung 5.7: Diese Abbildung zeigt Schnitte durch zwei simulierte Galaxienhaufen, wobei derjenige in der

linken Abbildung dabei fast zwei mal massereicher als derjenige auf der rechten Seite ist.

Beide sind jedoch dynamisch in einem vergleichbaren Zustand. Die graue Fl�ache repr�asen-

tiert die absolute Magnetfeldst�arke j ~Bj entsprechend der Legende unterhalb der Abbildung.

Die Pfeile zeigen das Magnetfeld in diesen Ebenen. Die L�ange der Pfeile wurde der �Uber-

sicht halber logarithmisch skaliert. Die gestrichelte Linie umfasst die Region, aus der 90%

der R�ontgenemission stammen, die gepunktete Linie zeigt zum Vergleich jeweils die R�ont-

genkontur bei dem Wert aus der jeweils nebenstehenden Abbildung. Das Magnetfeld wurde

in beiden Darstellungen gleich skaliert, die Einheit der Achsenbeschriftung ist in Mpc.

gleicher Masse. Die Darstellung entspricht der in Abbildung (5.7). Der Unterschied in den darge-

stellten Galaxienhaufen besteht darin, dass sich der Galaxienhaufen in der rechten Darstellung,

erkennbar an der ausgedehnten Struktur in der R�ontgenemission, kurz nach einem Verschmel-

zungsereignis be�ndet. Dabei hat sich der �Uberrest des mit dem Galaxienhaufen kollidierten

Objektes, aufgrund seiner beim Einfall gewonnenen Geschwindigkeit, gerade wieder vom Zen-

trum des Galaxienhaufens entfernt, bevor es erneut in den Galaxienhaufen st�urzen wird. Durch

dieses extreme Ereignis wird das Gas im Galaxienhaufen durch Schocks stark erhitzt, weswegen

die R�ontgenemission deutlich ausgedehnter ist. Das Magnetfeld folgt in seiner St�arke deutlich

dieser ausgedehnten Struktur. Das einfallende Objekt scheint auch schon wieder in der Bewe-

gung in den Galaxienhaufen hinein zu sein, da die Region mit dem st�arksten Magnetfeld sich im

Zentrum be�ndet und sogar leicht orthogonal zu der im R�ontgenlicht zu sehenden Struktur aus-

gepr�agt ist. Dies ist die Stelle, an der das Gas bei dem Wiedereinfall am st�arksten komprimiert

wird. Trotz der gleichen Gesamtmasse hat dieser Galaxienhaufen insgesamt ein etwas geringeres

Magnetfeld als derjenige in der linken Darstellung. Dies liegt daran, dass das Magnetfeld in der

Phase des Verschmelzens, in der der einfallende Teil sich kurzzeitig vom Haufenzentrum wieder

entfernt, durch die dadurch entstehende Expansionsbewegung des Gases schw�acher wird. Dies
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Abbildung 5.8: Diese Abbildung zeigt Schnitte durch zwei simulierte Galaxienhaufen. Beide haben ungef�ahr

dieselbe Masse, derjenige in der rechten Darstellung ist jedoch kurz nach einem Verschmel-

zungsereignis, w�ahrend der in der linken Abbildung dargestellte Galaxienhaufen relativ re-

laxiert ist. Die graue Fl�ache repr�asentiert die absolute Magnetfeldst�arke j ~Bj entsprechend

der Legende unterhalb der Abbildung. Die Pfeile zeigen das Magnetfeld in diesen Ebenen.

Die L�ange der Pfeile wurden der �Ubersicht halber logarithmisch skaliert. Die gestrichelte

Linie umfasst die Region, aus der 90% der R�ontgenemission stammen, die gepunktete Linie

zeigt zum Vergleich jeweils die R�ontgenkontur bei dem Wert aus der jeweils nebenstehenden

Abbildung. Das Magnetfeld wurde in beiden Darstellungen gleich skaliert, die Einheit der

Achsenbeschriftung ist in Mpc.

zeigt, dass im Allgemeinen ein derartiges Verschmelzungsereignis einen gro�en Einuss auf die

Entwicklung des Magnetfeldes hat.

5.3.3 Merger, zusammen wird's st�arker

Verschmelzungsereignisse kommen nicht selten w�ahrend der Entstehung von Galaxienhaufen vor.

Als die gr�o�ten gebundenen Objekte im Universum entstehen Galaxienhaufen in der Regel an

Stellen, an denen mehrere Filamente zusammenlaufen. Die Konzentration der Materie auf die Fi-

lamente und die anschlie�ende Verschmelzung der Objekte, bevorzugt entlang dieser Strukturen,

f�uhrt zu einem sehr komplexen Vorgang von Ausrichtung und anschlie�ender Kompression der

Magnetfelder. Dieser f�uhrt o�enbar zu einer e�ektiveren Verst�arkung der Magnetfelder. Deutlich

wird dies in Abbildung (5.9). In dieser Abbildung ist die Fl�ache F5 dargestellt, die ein Rotati-

5Projizierte Fl�achen sind zwangsweise abh�angig von der Gr�o�e des Galaxienhaufens. Um diesen E�ekt wenig-

stens teilweise zu kompensieren, habe ich diese Fl�ache anhand der Fl�ache, in welcher der Galaxienhaufen im

R�ontgenlicht erscheint, normiert.
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Abbildung 5.9: Die Abbildung zeigt, wie die Fl�ache F , auf der das Rotationsma� einen vorgegebenen Grenz-

wert �ubersteigt, mit der Zeit entwickelt. Die drei verschiedenen Linientypen entsprechen

jeweils den drei Projektionsrichtungen entlang der X-,Y- und Z-Achse, die verschieden Li-

nienfarben repr�asentieren die drei verschiedenen Grenzwerte 5 (schwarz), 20 (blau) und

50 rad=m2 (rot). Die Fl�achenangaben sind in Einheiten der Fl�ache, aus der 90% der R�ontge-

nemission stammen. Die Bezeichnungen M und R stehen dabei f�ur Verschmelzungsereignis

(Merger) und Rebounce.

onsma� gr�o�er als 5 (schwarze Linie), 20 (blaue Linie) oder 50 rad=m2 (rote Linie) aufweist. Als

Funktion der Rotverschiebung dargestellt, ergibt sich so die zeitliche Entwicklung dieser Gr�o�e.

Dies soll zeigen, wie sich das Magnetfeld im Galaxienhaufen mit der Zeit entwickelt. Im Mittel

steigt dieser Wert w�ahrend der Bildung des Galaxienhaufens stetig an. Im Detail treten jedoch

in unregelm�a�igen Abst�anden klar sichtbare, lokale Maxima auf. Die verschiedenen Linientypen

unterscheiden die drei unabh�angigen Projektionen in X-,Y- und Z-Richtung. Klar zu sehen ist,

dass dieser E�ekt unabh�angig von der Projektionsrichtung auftritt. Schaut man sich die Ent-

wicklung des Galaxienhaufens im Detail an, so ist deutlich zu erkennen, dass diese Maxima mit

Verschmelzungsereignissen im Galaxienhaufen einhergehen. Die grauen Fl�achen in Abbildung

(5.9) deuten die Bereiche an, f�ur die in Abbildung (5.10) eine detailliertere Studie zu sehen ist.

Die Zahl gibt dabei die Referenz zu der entsprechenden Zeile in Abbildung (5.10) an. Das ein-

fallende Objekt wird bei einem Verschmelzungsereignis nicht sofort komplett zerst�ort, sondern

l�auft vielmehr durch den Galaxienhaufen hindurch und tritt gr�o�tenteils an der gegen�uberlie-
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Abbildung 5.10: Diese Darstellung zeigt die Entwicklung des Galaxienhaufens BigA f�ur die Zeitr�aume, die

in Abbildung (5.9) grau hinterlegt sind. Die Pfeile markieren die ungef�ahren Zeitpunkte der

Maxima aus Abbildung (5.9).
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genden Seite wieder aus, bevor es wieder in den Galaxienhaufen zur�uckst�urzt. Nicht nur ein

Verschmelzungsereignis, sondern auch dieses Wiedereinfallen (Rebounce) erzeugt ein Maximum

im Rotationsma�, zu sehen in Abbildung (5.9). Abbildung (5.10) zeigt nun das Aussehen des

Galaxienhaufens in seiner zeitlichen Abfolge von links nach rechts. Jede Zeile entspricht dabei

zeitlich einem der grauen Bereiche, mit denen die Maxima in Abbildung (5.9) gekennzeichnet

sind. Die ungef�ahre zeitliche Position dieser Maxima ist durch den jeweiligen Pfeil in Abbildung

(5.10) markiert. Deutlich zu erkennen ist, dass die Maxima jeweils zu dem Zeitpunkt auftreten,

an dem das einfallende Objekt dem Zentrum des Galaxienhaufens am n�achsten ist. In dieser

Kon�guration wirkt der Galaxienhaufen am kompaktesten und ist ziemlich rund. W�ahrend ei-

ner derartigen Verschmelzung tritt das eingefallene Objekt zwischenzeitlich wieder aus dem

Kernbereich des Galaxienhaufens aus. Dieser wird somit zu einem l�anglichen, zigarrenf�ormigen

Objekt. Das Signal in Abbildung (5.9) nimmt nun wieder ab, solange bis das Objekt wieder ins

Zentrum zur�uckf�allt, oder ein neues Objekt mit dem Galaxienhaufen verschmilzt. Das Abneh-

men der Fl�ache F ist dadurch zu erkl�aren, dass, w�ahrend sich das einfallende Objekt wieder

vom Zentrum entfernt, das Gas im Galaxienhaufen somit verd�unnt wird, und das Magnetfeld

wieder an St�arke abnimmt.

5.3.4 Scherstr�omungen, der Weg zu Kelvin-Helmholtz

Die dynamische Entwicklung des Galaxienhaufens hat, wie in den vorangegangenen Abschnitten

veranschaulicht, einen gro�en Einfu� auf die Entwicklung des Magnetfeldes. Der Ursprung dieser

Verst�arkungen des Magnetfeldes, zus�atzlich zu der Komprimierung, liegt in dem Auftreten von

Scherstr�omen. In diesen werden Magnetfelder durch die Bildung lokaler Strukturen gestreckt

und ausgericht. Anschlie�end k�onnen sie dann zu erh�ohten Feldst�arken verst�arkt werden. Dies

steht oft im Zusammenhang mit Kelvin-Helmholtz-Instabilit�aten. Durch diese Instabilit�aten

entstehen magnetische Filamente, deren Feldst�arke deutlich gr�o�er ist als die der Umgebung.

Eine notwendige Voraussetzung f�ur derartige Instabilit�aten ist ein relativer Geschwindigkeits-

unterschied zwischen zwei Grenzschichten, der gr�o�er als die lokale Alfv�engeschwindigkeit ist.

Derartige Grenzschichten k�onnen durch das entlang der Filamente str�omende Gas gebildet wer-

den. Auch bei Verschmelzungsprozessen entstehen zwischen dem einfallenden Objekt und dem

bereits im Galaxienhaufen vorhandenem Gas derartige Grenzschichten. Daher treten bei einem

Verschmelzungsereignis sehr viele Gebiete mit derartigen Scherstr�omungen auf. Dort wird das

Magnetfeld �uberproportional verst�arkt, was erkl�art, warum das Magnetfeld bei den Verschmel-

zungsereignissen derart anw�achst [Dolag et al. 1999].

Die Alfv�engeschwindigkeit

vA =

s
~B2

4��
/ 100

km

sec
� j ~Bj
�G

�
�

�

10�27gr=cm3

��1
(5.9)

ist proportional zur St�arke des magnetischen Feldes. F�ur die schwachen Magnetfelder in den Ga-
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Abbildung 5.11: Dargestellt ist ein Schnitt durch einen Galaxienhaufen. Die graue Fl�ache repr�asentiert den

Absolutwert des Magnetfeldes. Die Pfeile repr�asentieren entsprechend der Legende das Ge-

schwindigkeitsfeld des Gases und das Magnetfeld in dieser Ebene. Die Konturlinien folgen

den Dichtekonturen und zeigen damit die Struktur des Galaxienhaufens. Deutlich ist der

Verlauf einer Scherstr�omung von rechts oben bis ins Zentrum des Galaxienhaufens zu sehen.

Unterhalb dieser Linie str�omt das Gas in den Galaxienhaufen, oberhalb aus ihm heraus.

laxienhaufen und den typischen Geschwindigkeiten von 1000 km/sec6 �nden sich h�au�g Gebiete,

in denen die Bedingungen zur Entstehung von Kelvin-Helmholtz-Instabilit�aten auftreten. Dies

wurde erstmals in einer Arbeit von [Livio et al. 1980] vorhergesagt. Detaillierte Simulationen

�uber die Verst�arkung von Magnetfeldern in Kelvin-Helmholtz-Instabilit�aten in Scherstr�omungen,

wie sie typischerweise in der Umgebung von Galaxien auftreten, wurden von [Birk et al. 1998]

durchgef�uhrt. Auch sie fanden dabei lokale Verst�arkungen des Magnetfeldes um einen Faktor

zehn bis zu einigen Hundert. Dies ist kompatibel mit den Verst�arkungen, die in meinen Simu-

lationen von Galaxienhaufen auftreten. Der genaue Wert dieser Verst�arkung h�angt jedoch von

der Au�osung ab. Je h�oher die Au�osung gew�ahlt wird, desto mehr Stellen �nden sich in ei-

nem Galaxienhaufen, an denen derartige Instabilit�aten das Magnetfeld verst�arken. Allerdings

sind diese Schichten, betrachtet bei einer h�oheren Au�osung, d�unner. Dies f�uhrt wiederum zu

einer Verringerung der Netto-Verst�arkung des Magnetfeldes. W�urde man die Au�osung extrem

erh�ohen, w�urde noch hinzukommen, dass dissipative Prozesse, wie beispielsweise Rekonnektion

von Magnetfeldlinien, in diesen Schichten wichtig werden. Daher m�ussten dann die Annahmen

der idealen MHD fallen gelassen werden. Insgesamt ist der Einuss der verwendeten Au�osung

auf die erhaltene Verst�arkung so, dass wir das erhaltene Magnetfeld als untere Schranke f�ur das

wahre, aus unseren Anfangsbedingungen hervorgehende Magnetfeld betrachten k�onnen. Da die

6Das ist typischerweise die Geschwindigkeitsdispersion von Galaxien, die sich im Potential des Galaxienhaufens

bewegen.
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Verst�arkung bei der verwendeten Au�osung bereits so gro� ist, dass die n�otigen Anfangsfelder

im Bereich dessen liegen, was Modelle f�ur diese Art von Anfangsmagnetfeldern vorhersagen, ist

dies dennoch eine wichtige Erkenntnis.

5.3.5 Verschiedene Kosmologien, verschiedene Felder

Da die St�arke und Struktur des heutigen Magnetfeldes durch die Entwicklung der Galaxienhau-

fen dominiert ist, stellt sich die Frage, welchen Einuss die unterschiedliche Entwicklung der

Galaxienhaufen f�ur verschiedene Kosmologien hat. Eine h�au�g gestellte Frage ist: Haben Gala-

xienhaufen in einem Universum mit niedriger Dichte (FlatLow) mehr Substruktur als in einem

Universum mit hoher Dichte (EdS) ? Die Antwort auf diese Frage ist nicht trivial. Dies liegt dar-

an, dass es zwei unterschiedliche, gegenl�au�ge Prozesse bei der Entstehung der Galaxienhaufen

in verschiedenen Kosmologien gibt. Im allgemeinen entstehen die gro�skaligen Strukturen, und

damit die Galaxienhaufen, in einem Universum mit niedriger Dichte fr�uher. Dies hat den E�ekt,

dass die Strukturen, da fr�uher gebildet, mehr Zeit haben, wieder in einen Gleichgewichtszu-

stand zu gelangen. Dieser h�atte dann eine h�ohere Symmetrie. Weiter w�urde man erwarten, dass

die Galaxienhaufen somit relaxierter sind. Damit h�atten diese Objekte weniger Substruktur.

Relaxierter w�urde jedoch auch bedeuten, dass sich die Temperatur des Gases dem Potenti-

al des Galaxienhaufens entsprechend eingestellt hat und keine Geschwindigkeitskomponenten

mehr aus den Verschmelzungsereignissen �ubrig geblieben sind. Damit sitzt das Gas etwas tiefer

im Potentialtopf der Dunklen Materie. Der Galaxienhaufen ist somit auch kompakter. Dies gilt

f�ur alle Objekte, die in einem Universum mit niedriger Dichte entstehen. Somit sind auch die

Vorl�aufer-Objekte bei einem Verschmelzungsereignis kompakter. Damit bleibt das einfallende

Objekt l�anger erhalten, bevor es durch dynamische Reibung und Gezeitenkr�afte im Galaxien-

haufen zerrissen und aufgel�ost wird. Damit w�urden diese Komponenten l�anger sichtbar sein.

Somit w�are zu erwarten, dass Galaxienhaufen in einem Universum mit niedriger Dichte mehr

Substruktur zeigen. Welcher dieser beiden E�ekte �uberwiegt nun? Auf diese Frage gibt es keine

allgemein anerkannte Antwort, da diese auch davon abh�angt, was man als Substruktur de�niert.

Die Entwicklung des Magnetfeldes jedenfalls scheint relativ unbeeinusst von der Kosmologie

zu sein.

Abbildung (5.12) zeigt die mittlere Entwicklung des Magnetfeldes in Galaxienhaufen f�ur

zwei verschiedene Kosmologien. Hierbei ist wieder analog zur Abbildung (5.9) die Fl�ache F dar-

gestellt. Die Abbildungen zeigen die �uber die drei Projektionsrichtungen gemittelte Gr�o�e zu

jeweils zehn Zeitpunkten zwischen z = 0:7 und z = 0. Die Kurven f�ur die drei Grenzwerte 20

(schwarz), 50 (dunkelgrau), und 100 rad=m2 (hellgrau) sind zus�atzlich durch verschiedene Li-

niendicken gekennzeichnet, w�ahrend die verschiedenen magnetischen Anfangsbedingungen aus

Tabelle (5.1) durch verschiedene Linienarten repr�asentiert werden. Zus�atzlich zu den jeweils zehn

verschiedenen Realisationen in den verschiedenen Kosmologien ist jeweils rechts unten noch der

Mittelwert durch Datenpunkte dargestellt. Die Linien sind dabei die beste N�aherung durch eine
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EdS FlatLow

Abbildung 5.12: Die Abbildung zeigt, wie sich die Fl�ache F aus Abbildung (5.9) mit der Zeit entwickelt.

Die kleinen Abbildungen zeigen dies jeweils f�ur die zehn verschiedenen Realisationen der

EdS-Kosmologie (links) und der FlatLow-Kosmologie (rechts), die gro�e Abbildung zeigt

den Mittelwert �uber jeweils alle zehn Modelle. Die verschiedenen Linientypen unterscheiden

jeweils die drei verschiedenen Anfangsbedingungen f�ur das Magnetfeld aus Tabelle (5.1).

Die verschiedenen Graut�one der Linien unterscheiden die drei verschiedenen Grenzwerte 20

(schwarz), 50 (dunkelgrau), und 100 rad=m2 (hellgrau). In der gro�en Abbildung sind die

Mittelwerte entsprechen der Legende als Symbole abgebildet. Zus�atzlich ist jeweils die beste

lineare N�aherung als Linie dargestellt. Die aus den Beobachtungen gewonnenen Vergleichs-

werte sind f�ur die Sammlung von Rotationsma�en (Kreuze) und den Galaxienhaufen A119

(Rauten) dargestellt.

lineare Funktion. Obwohl die Entwicklung der einzelnen Objekte sehr unterschiedlich verl�auft,

zeigt der Mittelwert �uber die jeweils zehn Realisationen den allgemeinen Trend sehr deutlich und

mit nur geringen Schwankungen um das dargestellte lineare Wachstum. Der Unterschied, der

sich f�ur dieses mittlere Wachstum in den zwei verschiedenen Kosmologien ergibt, f�allt auch nur

sehr gering aus. Zum Vergleich sind zus�atzlich noch Datenpunkte aus den Beobachtungen ein-

gezeichnet. Diese sind aus den gesammelten Rotationsma�daten aus Abbildung (1.7) berechnet

und durch die Kreuze dargestellt. Hierf�ur wurde die Gr�o�e eines beobachteten Galaxienhaufens

im R�ontgenlicht durch den halben Abellradius abgesch�atzt. Aus allen Messungen innerhalb diese

Radius wurde anschlie�end das Verh�altnis von Messungen mit einem Wert �uber dem Grenzwert

20, 50, oder 100 rad=m2 zur Gesamtzahl der verbliebenen Messungen gebildet. Die Rauten zeigen

dasselbe Verh�altnis f�ur die Messungen der zwei ausgedehnten Quellen innerhalb der R�ontgen-

konturen im Galaxienhaufen A119 aus Abbildung (1.6).
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Kapitel 6

Simulationen unter der Lupe

In diesem Kapitel m�ochte ich im Detail darauf eingehen, wie man aus den Simulationen k�unst-

liche Messungen erh�alt. Durch den Vergleich von Beobachtungen mit k�unstlich generierten Da-

ten lassen sich Aussagen �uber die Eigenschaften des urspr�unglichen Magnetfeldes, das sich zu

der heutigen Magnetfeldkon�guration entwickelt hat, ableiten. Auch erh�alt man durch einen

derartigen Vergleich die M�oglichkeit, die Interpretation derartiger Messungen zu bewerten. An-

schlie�end diskutiere ich, welche Auswirkungen das Magnetfeld in meinen Simulationen auf die

Dynamik in den Galaxienhaufen hat. Viele Messungen und Interpretationen dieser Messungen

beruhen auf vereinfachenden Annahmen. Eine davon ist meistens die Vernachl�assigung des Ma-

gnetfeldes. H�au�g wird die Frage gestellt, was ein vorhandenes Magnetfeld an diesen Messungen

�andert. Diese m�ochte ich im zweiten Abschnitt dieses Kapitels ausf�uhrlich beantworten.

6.1 Simulierte Drehung, frei nach Faraday

Das im Intergalaktischen Gas eingebettete Magnetfeld gibt dem Gas an jedem Ort eine Vorzugs-

richtung. Daher wirkt ein magnetisiertes Plasma doppelbrechend. Dies bedeutet, dass zirkular

polarisiertes Licht abh�angig von der Richtung der Polarisation einen unterschiedlichen Bre-

chungsindex sieht. Dies f�uhrt dazu, dass die Richtung der Polarisation von linear polarisiertem

Licht, abh�angig von seiner Wellenl�ange, der Richtung und der St�arke des Magnetfeldes, gedreht

wird. Dies wird Faraday-Rotation genannt. Die Polarisation des Lichts wird auf seinem Weg

durch den Galaxienhaufen st�andig entsprechend den lokal herrschenden Bedingungen gedreht;

beobachtbar ist daher nur der integrale E�ekt entlang einer Sichtlinie durch den Galaxienhaufen.

Beobachtet man nun dieselbe, linear polarisierte Quelle bei mehreren Frequenzen, so l�asst sich

das so genannte Rotationsma�

Rm =
��

�21 � �22
=

e3

2�m2
ec
4

Z
neBjjdl: (6.1)

berechnen. Um diese Gr�o�e aus den Simulationen berechnen zu k�onnen, wird ein W�urfel, zen-

triert auf die Position des Galaxienhaufens, aus den Simulationen ausgeschnitten. Hierzu werden
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alle physikalischen Gr�o�en entsprechend dem SPH-Formalismus auf ein regelm�a�iges Gitter ex-

trapoliert. F�ur die Kantenl�ange dieses W�urfels wurde von mir in der Regel 5Mpc gew�ahlt. Um

den Rechenaufwand in Grenzen zu halten, besteht das verwendete Gitter aus 603 Gitterpunkten.

Sind alle ben�otigten physikalischen Gr�o�en auf dem Datenw�urfel einmal berechnet, so lassen sich

Projektionen entlang der 3 Koordinatenachsen auf sehr einfache Weise berechnen.

Abbildung (6.1) zeigt eine Visualisierung der zehn Realisationen f�ur das EdS-Universum mit

dem mittleren anf�anglichen Magnetfeld. Die W�ande des W�urfels zeigen projizierte Werte, wie sie

ein Beobachter aus der entsprechenden Richtung messen w�urde. Dargestellt sind die Rotations-

ma�e durch die blau-roten Fl�achen. Die Farbcodierung entspricht dabei der Skalierung unterhalb

der Abbildungen. Diese k�onnen beispielsweise mit den Messungen f�ur den Coma-Galaxienhaufen

aus Abbildung (1.5) verglichen werden. Zus�atzlich zeigen die grauen Konturlinien die projizierten

Dichtekonturen. Dabei markiert die gestrichelte Kontur die halbe zentrale Dichte1. Die gr�une ge-

strichelte Kontur umgibt die Fl�ache, aus der jeweils 90% der R�ontgenleuchtkraft stammen2. Der

graue Klumpen in der Mitte beschreibt eine Fl�ache konstanter Dichte und gibt einen Eindruck

�uber die dreidimensionale Struktur des Galaxienhaufens. Damit kann die Form dieser Fl�ache

einen Hinweis auf den dynamischen Zustand des Galaxienhaufens geben. Beispielsweise deutet

die runde und kompakte Form in Modell Big6 auf ein relaxiertes System hin. Die ausgedehn-

te, asymmetrische Struktur in Modell Big5 und Big9 deuten auf eine Sp�atphase eines heftigen

Verschmelzungsereignisses hin. Dagegen steht Modell BigE kurz vor einem solchen Ereignis, was

daran zu erkennen ist, dass die einzelnen Komponenten noch kompakt und gut zu unterscheiden

sind. Zus�atzlich sind noch die Magnetfeldvektoren in einem Schnitt dargestellt, gekennzeichnet

durch die lila Ebene. Damit die Felder auch im Au�enbereich noch gut zu erkennen sind, ist die

L�ange der gezeichneten Magnetfeldvektoren logarithmisch skaliert.

Diese so gewonnenen k�unstlichen Messungen des Rotationsma�es k�onnen nun verwendet

werden, um Beobachtungen mit den Modellen zu vergleichen oder auch um festzustellen, wie

sich die beobachteten Gr�o�en f�ur verschiedenen Modelle �andern. Schon in dieser Darstellung

ist gut zu erkennen, dass diese k�unstlichen Rotationsma�karten einige der Eigenschaften der

beobachteten Rotationsma�e im Coma-Galaxienhaufen aus Abbildung (1.5) gut reproduzieren.

Ausgedehnte Gebiete in derselben Farbe zeigen, �ahnlich wie in den Beobachtungen, gro�e Gebiete

mit demselben Vorzeichen des Rotationsma�es. Gleichzeitig zeigen die auftretenden scharfen

�Uberg�ange von rot nach blau, dass sich das Rotationsma�, wie auch im Coma-Galaxienhaufen

beobachtet, auf kleinen Skalen dramatisch �andern kann. Statistische Methoden werden sp�ater

helfen, quantitative Aussagen dar�uber zu machen, ob die Modelle mit den Messungen kompatibel

sind.

1Dies kann als Anhaltspunkt f�ur den Kern-Radius des Galaxienhaufens genommen werden.

2Dies kann in etwa als Absch�atzung f�ur die Gr�o�e des Galaxienhaufens im R�ontgenlicht verwendet werden.



Simulationen unter der Lupe, 17. M�arz 2000 77

EdS
Big3 Big5

Big6 Big8Big7

Big9 BigA BigB

BigE

Big4

Abbildung 6.1: Dargestellt ist eine dreidimensionale Visualisierung aller zehn Realisationen f�ur das EdS-

Universum mit dem mittleren anf�anglichen Magnetfeld. Gezeigt ist das projizierte Rotati-

onsma� (rot/blaue Fl�achen), die Form des Galaxienhaufens (graue, dreidimensionale Fl�ache

konstanter Dichte) und ein Schnitt durch das Magnetfeld (lila Ebene).
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6.1.1 Magnetfeld heute, Magnetfeld gestern

Durch die freie Wahl der Anfangsbedingungen f�ur das Magnetfeld ergibt sich die M�oglichkeit,

zwei prinzipiell unterschiedliche Eigenschaften in der Entwicklung des Magnetfeldes zu unter-

suchen. Die erste ist die Entwicklung der Magnetfeldst�arke. Zweitens ist von Interesse, wie sich

die Struktur des Magnetfeldes, vorgegeben durch die Struktur des anf�anglichen Magnetfeldes,

mit der Zeit entwickelt. Die Untersuchungen, welche Auswirkungen die Wahl des anf�anglichen

Magnetfeldes auf dessen Entwicklung und somit auf das heute beobachtbare Magnetfeld hat,

k�onnen sehr interessante Ergebnisse liefern. Hat man gen�ugend viele Simulationen mit verschie-

denen Anfangskon�gurationen f�ur das Magnetfeld zu Verf�ugung, so l�asst sich diese Fragestellung

umkehren und die viel interessantere Frage beantworten, wieviel Energie in ein derartiges An-

fangsmagnetfeld gesteckt werden und welche Geometrie es haben muss, damit es sich schlie�lich

zu dem heute beobachteten Magnetfeld entwickeln kann.

Bei den Magnetfeldern in Galaxienhaufen handelt es sich um Felder, deren Energieinhalt,

verglichen mit den anderen dynamischen Gr�o�en im Galaxienhaufen, relativ klein ist. Somit wird

die Entwicklung des Magnetfeldes von dem Gravitationskollaps dominiert. Dadurch beeinusst

die Wahl der St�arke des anf�anglichen Magnetfeldes in etwa linear die St�arke des Magnetfeldes

im Endstadium des Galaxienhaufens. Die Verst�arkung durch den Entstehungsprozess des Gala-

xienhaufens ist in dem Bereich, den wir hier betrachten wollen, unabh�angig von der St�arke des

anf�anglichen Magnetfeldes. Wie stark das anf�angliche Magnetfeld in meinen Modellen sein muss,

um die im Moment zug�anglichen Messungen zu reproduzieren, zeigt sich erst bei Vergleichen von

synthetisch aus meinen Simulationen erzeugten Messungen mit realen Messungen. Darauf werde

ich jedoch erst sp�ater detailliert eingehen. Abbildung (6.2) zeigt eine Realisation eines Gala-

xienhaufens f�ur vier verschiedene Anfangsmagnetfelder, wobei das Anfangsmagnetfeld sowohl in

seiner St�arke, als auch in seiner Struktur variiert wird. Deutlich zu sehen ist, wie das Rotations-

ma�muster mit zunehmendem Magnetfeld intensiver wird. Dies bedeutet, dass das Magnetfeld

im Galaxienhaufen zunimmt. Gleichzeitig nimmt auch die Fl�ache zu, auf der ein Rotationsma�

bestimmt werden kann. Dies liegt daran, dass bei h�oheren Anfangsfeldern das Magnetfeld auch

in Bereichen, die weiter weg vom Zentrum liegen, zu messbaren Werten verst�arkt wird. Das

leicht unterschiedliche Aussehen der Fl�ache konstanter Dichte ist auf die R�uckwirkung des Ma-

gnetfeldes auf das Gas im Galaxienhaufen zur�uckzuf�uhren. Diese Unterschiede sind in diesem

Fall sehr gering, k�onnen jedoch bei Verschmelzungsereignissen im Zentrum von Galaxienhaufen

deutlich gr�o�er ausfallen.

Eine weitere interessante Frage, die sich stellt, ist, welchen Einuss die Strukturen des anf�ang-

lichen Magnetfeldes auf die Entwicklung des Magnetfeldes haben. Insbesonderes ist von Interesse,

ob sich durch die Struktur des anf�anglichen Feldes die Verst�arkung des Magnetfeldes w�ahrend

der Bildung des Galaxienhaufens �andert. Dies beinhaltet nat�urlich auch die Frage, ob die Struk-

tur dieses anf�anglichen Feldes Einuss auf die Struktur des heutigen Magnetfeldes hat. Hierf�ur

wurden die Realisationen der EdS-Kosmologie mit zwei extremen Anfangsstrukturen simuliert.
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Abbildung 6.2: Gezeigt ist das Aussehen eines Galaxienhaufens f�ur die drei verschiedenen Anfangsmagnet-

felder low (links oben), medium (rechts oben), high (rechts unten) und chaotic (links unten)

aus Tabelle (5.1). Dargestellt sind jeweils die projizierten Faraday-Rotationsma�e (blau-rote

Fl�achen), die projizierte Dichte (graue Konturen) und die Fl�ache, aus der 90% der R�ontge-

nemission (gr�une Kontur) stammen. Die dreidimensionale Struktur (graue Kugel) ist eine

Fl�ache konstanter Dichte und zeigt die Form des Galaxienhaufens im Dreidimensionalen, die

lila Ebene stellt einen Schnitt durch das Magnetfeld dar.

Die normalen Simulationen starten mit einem homogenen Anfangsfeld3, da somit das Anfangs-

3Der Einfachheit halber wird allen Teilchen das gleiche Magnetfeld entlang einer der Koordinatenachsen zuge-

wiesen.
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magnetfeld einfacher zugewiesen und seine St�arke besser kontrolliert werden kann. Zus�atzlich

wurden f�ur das mittlere Magnetfeld diese Realisationen mit einem chaotischen Anfangsmagnet-

feld simuliert. Dabei wurde das chaotische Anfangsfeld so erzeugt, dass die mittlere EnergiedichteD
j ~Bj2

E
=4� gleich derjenigen mit dem homogenen Anfangsfeld ist.

Um ein chaotisches Anfangsfeld mit der Eigenschaft ~r � ~B = 0 zu erzeugen, wird zuerst ein

Zufallsfeld im Fourierraum ausgew�urfelt. Die Amplitude dieses Feldes wird so erzeugt, dass sie

einem Spektrum PB(k) = A0k
� mit dem Exponenten � = 5=3 f�ur ein Kolmogorov-Leistungs-

Spektrum folgt. Hierzu wird das Gitter, auf dem die Teilchen im Realraum liegen, in den Fourier-

raum transformiert. Dann wird f�ur jeden Gitterpunkt ein zuf�alliges Bk aus einer Gaussverteilung

mit der Breite P
1=2
B (k) bestimmt. Anschlie�end kann ein zuf�alliger Winkel aus einer Gleichver-

teilung von 0 bis 2� bestimmt werden. Der zweite Winkel, der ben�otigt wird, um ~Bk eindeutig

zu charakterisieren, ergibt sich als L�osung der Gleichung ~k � ~Bk = 0, dem �Aquivalent zu ~r� ~B = 0

im Fourierraum. Anschlie�end erh�alt man das Magnetfeld ~B im Normalraum durch eine Fou-

rierr�ucktransformation von ~Bk. Den Extremfall f�ur ein chaotisches Feld erh�alt man, wenn man

f�ur die Gr�o�e das Gitters im Fourierraum den inversen, minimalen Gitterabstand �x0 der Teil-

chen im Normalraum benutzt. A0 kann dann so gew�ahlt werden, dass die mittlere Energiedichte

des so erzeugten Feldes gleich der mittleren Energiedichte des vergleichbaren homogenen Feldes

ist.

Abbildung (6.3) zeigt, �ahnlich wie in den vorangegangenen Abbildungen, die Fl�ache, auf

der das Rotationsma� die Grenzwerte 10 (durchgezogene Linien), 50 (gepunktete Linien) und

200 Rad=m2 (gestrichelte Linien) �uberschreitet, in Einheiten der Fl�ache, aus der 90% der R�ont-

genemission stammt. Wie zuvor, ist deutlich der allgemein steigende Trend dieses Wertes mit

fortschreitender Zeit zu sehen. Die Schwankungen stammen, wie schon gezeigt, von Verschmel-

zungsereignissen und deren Nachwirkungen. Die dick hervorgehobenen Linien stehen f�ur ein

anf�anglich homogenes Magnetfeld, die d�unnen Linien f�ur ein anf�anglich chaotisches Magnetfeld

mit derselben anf�anglichen mittleren Energiedichte. Gut zu erkennen ist, dass in dieser Darstel-

lung kein wesentlicher Unterschied zwischen diesen zwei extremen Anfangsbedingungen f�ur das

Magnetfeld zu sehen ist. Sp�ater, beim Vergleich mit Beobachtungen, werde ich zeigen k�onnen,

dass auch dort kein signi�kanter Unterschied zu sehen ist. Dies bedeutet, dass die Struktur des

heutigen Magnetfeldes durch die Bildung des Galaxienhaufens dominiert ist und die Information

�uber die anf�angliche Kon�guration des Magnetfeldes w�ahrend der Bildung der Strukturen im

Universum komplett verloren geht. Dies ist auch der Grund, warum alle restlichen Rechnungen

mit einem homogenen und damit leichter zu kontrollierenden Anfangsmagnetfeld durchgef�uhrt

wurden. Dass die Struktur des Anfangsfeldes, zumindest auf Skalen, die die Simulation noch

au�osen kann, keinen Einuss auf die Struktur und St�arke des heutigen Magnetfeldes hat, hat

auch Konsequenzen f�ur die Modelle zur Entstehung dieser anf�anglichen Magnetfelder. Ein Me-

chanismus, der ein homogenes Anfangsmagnetfeld auf gro�en Skalen erzeugt, ist viel schwieriger

zu �nden als Mechanismen, die ein anf�anglich chaotisches Feld erzeugen. Mit diesem Ergebnis

meiner Simulationen kann eine weit gr�o�ere Palette von Modellen in Betracht gezogen werden,
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Abbildung 6.3: Die Abbildung zeigt, wie die Fl�ache F , auf der das Rotationsma� einen vorgegebenen Grenz-

wert �ubersteigt, sich mit der Zeit entwickelt. Dabei wurde f�ur jedes Modell �uber die drei

Projektionsrichtungen gemittelt. Die dick hervorgehobenen Linien repr�asentieren eine Rea-

lisation mit homogenem Anfangsfeld, die d�unnen Linien zeigen denselben Galaxienhaufen

f�ur ein chaotisch organisiertes Anfangsfeld mit derselben Energiedichte. Die drei verschiede-

nen Linientypen sind die drei in der Legende aufgef�uhrten Grenzwerte. Die Fl�achenangaben

sind, analog zu den bisherigen Darstellungen, in Einheiten der Fl�ache, aus der 90% der

R�ontgenemission stammt.

die anf�angliche Magnetfelder liefern, welche dann durch die Formation der Strukturen in unserem

Universum verst�arkt werden k�onnen.
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6.1.2 Spezielle Objekte, wo ist das passende Modell?

Wie gut die simulierten Magnetfelder mit den beobachteten Magnetfeldern �ubereinstimmen,

kann durch einen Vergleich mit den vorhandenen Messungen gezeigt werden. Hierzu werden

aus den synthetisch gewonnenen Rotationsma�karten der einzelnen Simulationen die Daten

m�oglichst auf dieselbe Weise wie bei den Messungen gewonnen. Leider gibt es nur wenige de-

taillierte Messungen des Rotationsma�es f�ur einzelne Galaxienhaufen. Das Objekt, f�ur das die

meisten Daten einzelner Quellen vorliegen, ist der Coma-Galaxienhaufen. Eine Zusammenstel-

lung all dieser Messungen ist in [Kim et al. 1990] zu �nden. Sie umfassen 18 Rotationsma�e mit

einem Abstand von bis zu 100 Bogenminuten vom Haufenzentrum. In Abbildung (1.5) aus dem

ersten Kapitel ist die Lage dieser Messungen in einer Karte des Coma-Galaxienhaufens abgebil-

det. In der rechten unteren Ecke von Abbildung (6.4) sind diese Werte (Rauten) als Funktion

des Abstandes eingetragen. Deutlich ist das Signal, welches durch das magnetisierte Gas im

Coma-Galaxienhaufen verursacht wird, zu erkennen. Das daraus gewonnene mittlere Rotations-

ma� (Strich-Punkt-Linie) kann nun mit Modellen verglichen werden. Zus�atzlich zeigt Abbildung

(6.4) in der linken unteren Ecke ein Histogramm dieser Messungen.

Um diese Messungen nun mit den Simulationen vergleichen zu k�onnen, wurde das Rotati-

onsma� f�ur 104 Sichtlinien durch jeden der simulierten Galaxienhaufen berechnet. Dabei wurden

der Einfachheit halber nur die drei Projektionen entlang der Koordinatenachsen verwendet. Aus

diesen Sichtlinien wurde dann ebenfalls der Mittelwert als Funktion des Abstandes zum Hau-

fenzentrum berechnet und in Abbildung (6.4) dargestellt. Alle Modelle wurden f�ur das mittlere

anf�angliche Magnetfeld gerechnet. Die durchgezogene Linie repr�asentiert einen Galaxienhaufen,

der in etwa die beobachtete Masse des Coma-Galaxienhaufens besitzt und mit einem homoge-

nen Anfangsmagnetfeld gerechnet wurde. Die gestrichelte Linie ist derselbe Galaxienhaufen, nur

mit einem vergleichbaren anf�anglich chaotischen Magnetfeld. Die gepunktete Linie dagegen ist

ein Galaxienhaufen mit etwa der doppelten Masse. Da die Quellen wahrscheinlich ein intrinsi-

sches, von Null verschiedenes, Rotationsma� haben und auch der Einuss unseres galaktischen

Magnetfeldes auf die Messungen nicht ganz bekannt ist, ergibt sich im Mittel ein Wert von 8.5

rad=m2 f�ur die Werte, die weit vom Galaxienhaufen weg liegen. Da dies in den Simulationen nicht

ber�ucksichtigt werden kann, wurde dieser Wert nachtr�aglich zu den simulierten Rotationsma-

�en addiert. Auch hier ist deutlich zu erkennen, dass die verschiedenen Anfangskon�gurationen

des Magnetfeldes f�ur den gleichen simulierten Galaxienhaufen (durchgezogene und gestrichelte

Linie) nicht zu unterscheiden sind, w�ahrend der Galaxienhaufen mit der doppelten Masse ein

deutlich zu unterscheidendes Signal liefert.

Ein besseres, quantitatives Ergebnis erh�alt man, wenn man die kumulative Rotationsma�-

verteilung betrachtet. Diese ist im oberen Bereich von Abbildung (6.4) dargestellt. Die Mes-

sungen f�ur den Coma-Galaxienhaufen sind wieder als Strichpunkt-Linie dargestellt. Wieder ist

gut zu erkennen, dass f�ur den kleineren der simulierten Galaxienhaufen die verschiedenen An-

fangsbedingungen, n�amlich die chaotische Feldstruktur (gestrichelte Linie) und die homogene
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Abbildung 6.4: Diese Abbildung zeigt einen Vergleich der Messungen f�ur den Coma-Galaxienhaufen

(Strichpunkt-Linie) mit zwei simulierten Galaxienhaufen. Der eine hat ungef�ahr dieselbe

Masse wie Coma, simuliert mit einem homogenen Anfangsfeld (durchgezogene Linie) und

einem chaotischen Anfangsfeld (gestrichelte Linie). Der andere hat in etwa die doppelte

Masse (gepunktete Linie). Dargestellt ist die kumulative Rotationsma�verteilung (obere Ab-

bildung), die Rotationsma�verteilung (links unten) und die radiale Rotationsma�verteilung

(rechts unten). Hierzu wurden jeweils die berechneten Rotationsma�e entlang von 104 zuf�alli-

gen Sichtlinien durch die simulierten Galaxienhaufen innerhalb der 90%-R�ontgenkontur be-

nutzt. Die zus�atzliche Darstellung corrected erh�alt man f�ur die Simulationen, wenn man

die zuf�alligen Sichtlinien entsprechend der radialen Verteilung der Messungen am Coma-

Galaxienhaufen w�ahlt und die intrinsischen Rotationsma�e der Quellen mit ber�ucksichtigt.

anf�angliche Struktur (durchgezogene Linie) nicht unterschieden werden k�onnen. Der doppelt so

schwere Galaxienhaufen (gepunktete Linie) hebt sich dagegen durch sein deutlich anderes Si-

gnal ab. Die Verteilung ist deutlich breiter, da er ein st�arkeres Magnetfeld besitzt und damit
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auch h�ohere Rotationsma�e liefert. Um einen qualitativen Vergleich zwischen Messungen und

Simulationen zu ziehen, ist es n�otig, die synthetischen Messungen entsprechend den wirklichen

Messungen zu gewinnen. Da in diesem Vergleich nur die zehn Messungen, die innerhalb des

Coma-Galaxienhaufens liegen, verwendet werden k�onnen, muss besonders darauf geachtet wer-

den, in welchem Abstand diese Messungen vom Zentrum des Galaxienhaufens liegen. Hierzu

werden aus allen vorhandenen Sichtlinien zuf�allig 30 ausgew�ahlt. Diese werden so gew�ahlt, dass

die radiale Verteilung der synthetischen Daten denen der echten Messungen entspricht. Damit

erh�alt man die Kurven in der Darstellung mit dem Titel
"
corrected\.

Verwendet man einen Kolmogorov-Smirnov-Test f�ur die kumulativen Rotationsma�vertei-

lungen, so ergibt dieser eine Wahrscheinlichkeit von 30% bis 50%, dass die echten Daten aus

einer Verteilung gleich der f�ur den kleineren Galaxienhaufen stammen. F�ur den massereicheren

Galaxienhaufen ergibt sich diese Wahrscheinlichkeit nur zu einigen wenigen Prozent. Deutlich

ist dies zu sehen, wenn man die Daten des Coma-Galaxienhaufens zur korrigierten Darstellung

hinzuf�ugt. Die gemessenen Daten f�ur Coma haben einen systematischen Trend zu positiven Ro-

tationsma�en. Dieser E�ekt kann von der kleinen Anzahl an Daten, die zur Verf�ugung stehen,

kommen, aber auch ein �Uberbleibsel des systematischen E�ekts unserer eigenen Milchstra�e

sein. Dies ist auch der Grund, dass die kumulative Verteilung der Messungen f�ur Coma nicht

symmetrisch ist, wie wir es eigentlich erwarten w�urden. Durch das Hinzuf�ugen einer additiven

Konstante von� 14rad=m2 kann die Bedingung hRMi = 0 f�ur die Messungen erzwungen werden.

Somit ergibt sich die kumulative Verteilung f�ur den Coma-Galaxienhaufen (Strichpunkt-Linie),

wie sie in der Darstellung mit dem Titel
"
corrected\ gezeigt wird. Die Kurven f�ur den kleineren

Galaxienhaufen und die Messungen f�ur Coma sind in dieser Darstellung kaum noch zu unter-

scheiden, die Wahrscheinlichkeiten, die ein erneuter Kolmogorov-Smirnov-Test liefert, sind etwa

um einen Faktor 2 gr�o�er.

Somit haben wir einen Galaxienhaufen in den Simulationen gefunden, der eine �ahnliche Masse

wie der Coma-Galaxienhaufen besitzt und dessen Magnetfeld statistisch vergleichbare Rotations-

ma�e liefert. Andere Realisationen, die dieselbe Masse haben, sind dem Coma-Galaxienhaufen

nicht zwangsweise genauso �ahnlich. Interessanter Weise hatte der Galaxienhaufen in der verwen-

deten Simulation gerade ein Verschmelzungsereignis. Die beobachteten Strukturen in R�ontgen-

und Temperaturkarten des Coma-Galaxienhaufens deuten darauf hin, dass Coma vor kurzem

auch ein Verschmelzungsereignis hatte.

Nat�urlich beeinusst auch die Wahl der anf�anglichen Magnetfeldst�arke, welcher der simulier-

ten Galaxienhaufen den Rotationsmessungen f�ur Coma am �ahnlichsten ist. Die Vergleiche mit

Messungen aus vielen Galaxienhaufen am Ende dieses Kapitels favorisieren jedoch Modelle mit

diesem mittleren Magnetfeld, auch wenn die anderen Modelle aufgrund der wenigen vorliegenden

Daten nicht auszuschlie�en sind.

Ein weiterer Galaxienhaufen, f�ur den eine brauchbare Anzahl von Messungen vorliegt, ist

A119. Wie Abbildung (1.6) aus dem ersten Kapitel zeigt, wurden detaillierte Karten f�ur drei

ausgedehnte Radiogalaxien gemessen. Die Rotationsma�verteilung innerhalb dieser ausgedehn-
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Abbildung 6.5: Dargestellt ist die Rotationsma�verteilung f�ur zwei verschiedene Simulationen. Die Vertei-

lung wurde jeweils auf einen Ring im Abstand 0.170, 0.453 und 1.515 Mpc der drei Radio-

quellen, die f�ur Messungen zur Verf�ugung stehen, berechnet. Deutlich ist zu sehen, dass im

Zentrum die Verteilung breiter (gr�une Linie) als bei den weiter entfernt stehenden Quellen

(lila und schwarze Linie) ist. Bei der am weitesten entfernten Quelle (schwarze Linie) ist die

Verteilung nur noch sehr schmal. Die dicken Linien repr�asentieren die aus den Simulationen

gewonnenen Verteilungen, die d�unnen Linien sind die gemessenen Verteilungen aus Abbil-

dung (1.6), wobei - um hRMi = 0 zu erreichen - ein konstanter Wert zu den Messungen

addiert wurde.
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ten Gebiete zeigen die Histogramme dieser Abbildung. Zum Vergleich zeigt Abbildung (6.5)

die Rotationsma�karten f�ur zwei simulierte Galaxienhaufen. Dargestellt sind dabei jeweils die

drei Projektionsrichtungen entlang der Koordinatenachsen. Der Abstand der drei vermessenen

Radioquellen ist durch die drei Ringe markiert, wobei die Darstellung von gr�un f�ur die innerste

Radioquelle �uber lila bis zu schwarz f�ur die am weitesten entfernte Radioquelle gew�ahlt wurde.

Die Verteilung (dicke Linien) zeigt die Rotationsma�werte in diesen Ringen, wobei jeweils alle

drei Projektionen verwendet wurden.

Die Breite dieser Verteilungen nimmt, wie auch bei den Beobachtungen gut zu sehen ist,

mit zunehmenden Abstand vom Zentrum ab. Die zwei gew�ahlten Galaxienhaufen zeigen jedoch

unterschiedliche Charakteristiken. Der auf der linken Seite dargestellte Galaxienhaufen zeigt ein

sehr kompaktes Aussehen (Big4 in Abbildung (6.1)), w�ahrend der auf der rechten Seite darge-

stellte Galaxienhaufen ein sehr ausgedehntes Erscheinungsbild (Big5 in Abbildung (6.1)) hat.

Dies liegt daran, dass dieser sich gerade in einem Verschmelzungsprozess be�ndet. Der Unter-

schied zwischen den aus diesen beiden Galaxienhaufen gewonnenen Rotationsma�verteilungen

liegt nun darin, dass der kompaktere eine deutlich breitere Verteilung nahe dem Zentrum hat.

Dies liegt daran, dass das Magnetfeld im Zentrum dieses Haufens einen gr�o�eren Wert annimmt.

Der ausgedehntere Galaxienhaufen hat, obwohl das Magnetfeld im Zentrum niedriger ist, eine

breitere Verteilung der Rotationsma�e an der Position der am weitesten entfernten Radioquelle.

Durch das Verschmelzungsereignis wird das verst�arkte Magnetfeld auch wieder in die Au�en-

bereiche des Galaxienhaufens transportiert, bevor dieses magnetisierte Gas bei der Relaxation

wieder in die N�ahe des Zentrums gelangt. Deutlich ist dies auch in zwei der Rotationsma�karten

in der linken Darstellung zu sehen. Das ovale Muster der Rotationsma�e ist deutlich �uber die

Position der dritten Quelle hinaus sichtbar, w�ahrend das Muster auf der linken Seite kaum �uber

diese Position hin sichtbar ist.

Ein genauerer Vergleich mit den Beobachtungen (d�unne Linien) zeigt, dass die Breite der

Verteilungen an den drei Positionen f�ur das linke Modell wesentlich besser als f�ur das rechte

Modell mit den Messungen �ubereinstimmt. Da diese Messungen nur einzelne, begrenzte Bereiche

des Galaxienhaufens testen, kann die Verteilung der Rotationsma�e aufgrund von gro�skaligen

Magnetfeldern Mittelwerte besitzen, die sich Stark von Null unterscheiden. Deswegen wurde f�ur

diesen Vergleich - um < RM >= 0 zu erzwingen - ein konstanter Wert zu den Messungen addiert.

Auch hier wurden wieder die simulierte Modelle mit dem mittleren Magnetfeld benutzt. Die

elliptischen Strukturen der gemessenen R�ontgenemission in Abell 119 sind ein Indiz daf�ur, dass

auch dieser Galaxienhaufen in Wirklichkeit vor nicht allzulanger Zeit ein Verschmelzungsereignis

hatte.

6.1.3 Mein Universum, dein Universum

Vergleiche mit einzelnen Galaxienhaufen haben den Nachteil, dass dabei die St�arke des anf�angli-

chen Magnetfelds ein freier Parameter ist. Vergleicht man nun einen ganzen Satz von simulierten
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Abbildung 6.6: Dargestellt ist der Absolutwert der gemessenen Rotationsma�e (Kreuze) aus

[Kim et al. 1990] als Funktion des Abstandes vom n�achstgelegenen Galaxienhaufen.

Die Rauten heben dabei die Werte f�ur Coma hervor. Pfeile oberhalb der Abbildung

markieren die Werte, die au�erhalb des dargestellten Bereiches liegen. Die durchgezogenen

Linien markieren das Rotationsma�, welches mindestens 25%, 50% und 75% der Messungen

haben, wobei die dicke Linie den Median (50%-Perzentil) markiert. Die analoge Messung

f�ur die simulierten Galaxienhaufen sind f�ur das schwache (gepunktete Linie), mittlere

(gestrichelte Linie) und das starke (Strichpunkt-Linie) Anfangsmagnetfeld dargestellt. Alle

Realisationen der linken Seite stammen aus der EdS-Kosmologie, alle auf der rechten Seite

aus der FlatLow-Kosmologie.

Galaxienhaufen mit einem Satz von Beobachtungen, so kann dieser Parameter eingeschr�ankt wer-

den. Notwendig daf�ur ist, dass die Auswahl der zu vergleichenden Objekte, in diesem Fall die

Galaxienhaufen, denselben Kriterien unterliegt. Der gr�o�ten Satz an momentan verf�ugbaren Ro-

tationsma�messungen in Galaxienhaufen ist in ([Kim et al. 1991]) ver�o�entlicht. Dabei handelt

es sich ausschlie�lich um von Abell katalogisierte Galaxienhaufen [Abell 1957]. Dies deutet dar-

auf hin, dass die Galaxienhaufen eher zu den gr�o�eren ihrer Gattung geh�oren. Auf der anderen

Seite sind die Fluktuationen in den Anfangsbedingungen f�ur die EdS-Kosmologie entsprechend

den COBE-Daten normiert, was ebenfalls dazu f�uhrt, dass die simulierten Galaxienhaufen eher

etwas zu gro� geraten. Da die Massebestimmungen der beobachteten Galaxienhaufen meist nur

auf einen Faktor 2 genau sind, gibt es im Moment keine befriedigende M�oglichkeit, einen wirk-

lich analog zu den Beobachtungen erstellten Satz von simulierten Galaxienhaufen zu erstellen.

Deswegen habe ich f�ur den anschlie�enden Vergleich f�ur jeden Messwert aus einem beobachteten

Galaxienhaufen die entsprechende Messung in allen zehn Realisationen der jeweiligen Kosmolo-

gie berechnet und daraus den Mittelwert gebildet.

Abbildung (1.7) im ersten Kapitel zeigt die von [Kim et al. 1990] gesammelten Messungen
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von Rotationsma�en. Dies ist die zur Zeit gr�o�te verf�ugbare Zusammenstellung von Rotati-

onsma�en. Dargestellt ist das Rotationsma� als Funktion des Abstandes zum n�achsten Abell-

Galaxienhaufen in Einheiten des Abell-Radius. Deutlich zu sehen ist das Ansteigen der Werte

zum Zentrum hin. Diese Daten wurden in Abbildung (6.6) �ubernommen. Hier ist der Abso-

lutwert (Kreuze und Rauten) des gemessenen Rotationsma�es dargestellt. Die x-Achse wurde

logarithmisch skaliert, damit der Bereich nahe den Zentren der Galaxienhaufen besser zu sehen

ist. Die Pfeile an der Oberseite der Darstellung markieren Werte, die au�erhalb des dargestell-

ten Bereiches liegen. W�urde man versuchen, beispielsweise den Mittelwert zu bilden, so w�urden

diese Werte das Ergebnis dominieren. Andererseits gibt es, obwohl die Messungen teilweise un-

zureichende Genauigkeit haben, keinen o�ensichtlichen Grund, diese Messwerte zu ignorieren4.

Deswegen habe ich mich entschlossen, f�ur den Vergleich der Beobachtungen mit den Simula-

tionen den Median anstelle des Mittelwertes zu benutzen. Dieser ber�ucksichtigt dabei, dass es

sich bei den Ausrei�ern um gro�e Werte handelt, bleibt aber unber�uhrt vom absoluten Wert

dieser Messungen. Die dicke, durchgezogene Linie markiert den Median, d.h. sie entspricht dem

Rotationsma�, f�ur das, innerhalb des entsprechenden radialen Intervalls gez�ahlt, genau so viele

Messungen unter bzw. �uber diesem Wert liegen. Die d�unnen, durchgezogenen Linien markieren

die Werte, unter denen jeweils 25% bzw. 75% der Messwerte liegen. Zur Erstellung der radialen

Intervalle habe ich immer 15 Messwerte zusammengefasst. Werden anstelle der 15 Messungen

nur 10 Messungen pro Intervall genutzt, so �andern sich die Kurven nur unbedeutend. F�ur gro�e

Abst�ande erreicht der Median nicht exakt Null. Es ist nicht klar, ob dieser Wert aus den Mes-

sunsicherheiten, den intrinsischen Rotationsma�en der Quellen oder den Korrekturen f�ur das

lokale Magnetfeld unserer Galaxie stammt.

Diesen Daten �uberlagert sind die Ergebnisse, die ich aus den Simulationen erhalten habe.

Hierzu wird f�ur jeden Messpunkt der Abstand vom Zentrum in physikalischen Einheiten berech-

net. Dazu wird f�ur den entsprechenden beobachteten Galaxienhaufen die Rotverschiebung z und

der Abellradius rAbell aus einer Datenbank gelesen. Damit l�asst sich der physikalische Abstand in

der jeweiligen Kosmologie berechnen. F�ur die verschiedenen Anfangsmagnetfelder werden nun se-

parat f�ur jeden dieser Messwerte in jeder der zehn Realisationen der entsprechenden Kosmologie

zehn zuf�allige Sichtlinien in diesem Abstand durch alle drei Projektionsrichtungen ausgew�ahlt.

Diese werden dann in dieselben radialen Intervalle wie die Messungen eingeteilt und der Me-

dian berechnet. So ergeben sich in Abbildung (6.6) die gepunktete Linie f�ur das schwache, die

gestrichelte Linie f�ur das mittlere und die Strichpunkt-Linie f�ur das hohe Anfangsmagnetfeld.

Den Mittelwert von ca. 18rad=m2, der sich f�ur die Messungen bei einem Abstand zwischen ei-

nem und drei Abell-Radien ergibt, habe ich als Hintergrund benutzt und zu den synthetischen

Messungen hinzuaddiert. Die Modelle mit dem mittleren Magnetfeld scheinen gut mit diesen

gesammelten Daten �ubereinzustimmen. Aufgrund der gro�en Ungenauigkeiten der Messungen

und aller systematischen Fehler k�onnen die Modelle mit niedrigem bzw. hohem Magnetfeld nicht

4Au�er diese Quellen h�atten intrinsisch derart gro�e Werte. Hierf�ur gibt es jedoch keine Hinweise.
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ausgeschlossen werden.

Abbildung (6.6) zeigt diesen Vergleich f�ur die zehn Modelle aus der EdS-Kosmologie (links)

und f�ur die FlatLow-Kosmologie (rechts). Die Modelle f�ur die drei verschiedenen anf�anglichen

Magnetfeldst�arken in der FlatLow-Kosmologie zeigen gr�o�ere Unterschiede als die Modelle in

der EdS-Kosmologie. Dies liegt vermutlich an der relativ gro�en Streuung, die durch die nied-

rige Anzahl der zur Verf�ugung stehenden Realisationen in den einzelnen Kosmologien zustande

kommt. Wie unterschiedlich die Rotationsma�e in den einzelnen simulierten Galaxienhaufen sein

k�onnen, ist in Abbildung (6.1) zu erkennen. In dieser ist f�ur jeden dargestellten Galaxienhaufen

zus�atzlich rechts unten ein �ahnlicher Vergleich mit den Daten gezeigt, wie gerade beschrieben.

Die einzigen Unterschiede sind, dass in diesen Darstellungen immer nur dieser eine Galaxien-

haufen f�ur die simulierten Daten verwendet wurde, und die verschiedenen Linienarten nicht die

verschiedenen Anfangsmagnetfelder darstellen, sondern die verschiedenen Projektionsrichtun-

gen. Daraus ist gut zu erkennen, wie gro� - trotz gleicher anf�anglicher Magnetfeldst�arke - die

Streuung zwischen einem Galaxienhaufen mit eimem kleinerem entwickelten Magnetfeld (z.B.

Big6) und einem Galaxienhaufen mit sehr starkem entwickleten Magnetfeld (z.B. Big3) sein

kann. Auch gut zu erkennen ist, wie in einem relativ unsymmetrischen Galaxienhaufen (z.B.

Big9) die verschiedenen Projektionsrichtungen verschiedene Ergebnisse liefern.

6.1.4 Magnetfeld ist nicht gleich Magnetfeld

Alle im vorigen Abschnitt gezeigten Messungen des Rotationsma�es in Galaxienhaufen wurden

auch dazu verwendet, das Magnetfeld in dem jeweiligen Galaxienhaufen zu bestimmen. Dazu

wird eine typische Skala abgesch�atzt, auf der sich das Magnetfeld �andert. Hilfreich hierf�ur ist

die genauere Betrachtung der Fluktuationen des Rotationsma�es in ausgedehnten Radioquel-

len in oder hinter dem entsprechenden Galaxienhaufen. Aus den R�ontgenbeobachtungen kann

zus�atzlich ein Modell f�ur die Gasverteilung in dem jeweiligen Galaxienhaufen gewonnen werden.

Eine der gravierendsten Vereinfachungen ist nun, ein Magnetfeld mit einer einheitlichen St�arke

im Galaxienhaufen anzunehmen. Aus der L�angenskala, auf der sich das Magnetfeld �andert, zu-

sammen mit der Gasverteilung kann somit dieser Wert f�ur das Magnetfeld aus der Streuung

(RMS) der beobachteten Werte f�ur das Rotationsma� berechnet werden. Die in der Literatur zu

�ndenden Werte variieren dabei zwischen weniger als einem �G und einigen �G.

Abbildung (6.7) zeigt zum Vergleich das mittlere Magnetfeld als Funktion des Abstandes

vom Zentrum f�ur alle verschiedenen Realisationen, aufgeteilt nach Kosmologien und anf�ang-

licher Magnetfeldst�arke. Das Magnetfeld �andert sich in allen Simulationen um mehr als zwei

Gr�o�enordnungen zwischen dem Zentrum und dem Virialradius. Die Feldst�arke f�ur das Magnet-

feld im Zentrum ist f�ur die Modelle mit dem mittleren Anfangsmagnetfeld im Bereich �G, wobei

dieser Wert f�ur die verschiedenen simulierten Galaxienhaufen stark schwankt. Zus�atzlich sind die

Mittelwerte �uber die verschiedenen Realisationen gezeigt. F�ur das mittlere Anfangsmagnetfeld

haben die Galaxienhaufen in beiden Kosmologien ein Magnetfeld im Zentrum von ca. einem
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Abbildung 6.7: Dargestellt sind das mittlere Betrag des Magnetfeld als Funktion des Abstandes zum Hau-

fenzentrum; links f�ur die Realisationen in der EdS-Kosmologie, rechts f�ur die FlatLow-

Kosmologie. Dargestellt sind jeweils die radialen Pro�le f�ur alle Realisationen mit den anf�ang-

lichen Magnetfeldern aus Tabelle (5.1). Zus�atzlich ist rechts unten das Mittel �uber alle Rea-

lisationen (dicke Linien) dargestellt. Die d�unnen Linien markieren die Streuung (RMS) der

einzelnen Galaxienhaufen.

�G. Diese Werte stimmen recht gut mit den Werten aus der Literatur �uberein. Meine Simula-

tionen zeigen jedoch, dass die Annahme eines Magnetfeldes, welches den Galaxienhaufen mit

gleicher St�arke durchdringt, eine sehr grobe, unrealistische Vereinfachung ist und damit relativ

ungeeignet ist zur Beschreibung des Magnetfeldes in einem Galaxienhaufen.

6.2 Magnetfeld bitte nicht vergessen

In den vorangegangenen Abschnitten habe ich gezeigt, wie gut das Magnetfeld in meinen Si-

mulationen die Beobachtungen widerspiegelt. Hat man nun einmal simulierte Galaxienhaufen

mit einem derartig konsistent konstruierten Magnetfeld, dann stellt sich die interessante Frage,

welche Auswirkungen ein derartiges Magnetfeld auf die Struktur und die beobachteten Gr�o�en

des Galaxienhaufens hat. Auf eine Beantwortung dieser Fragestellung m�ochte ich im folgenden

Abschnitt n�aher eingehen. Dabei m�ochte ich im Detail den durch das Magnetfeld erzeugten

nichtthermischen Druck und die sich daraus ergebenden ver�anderten Gleichgewichtstemperatu-

ren erl�autern. Anschlie�end m�ochte ich die Auswirkungen auf die beobachtete R�ontgenemission

von Galaxienhaufen n�aher beschreiben. Abbildung (6.8) zeigt die zehn Realisationen f�ur die

EdS-Kosmologie und das mittlere anf�angliche Magnetfeld. Auf die W�ande der W�urfel ist jedoch

diesmal die emissionsgewichtete Temperatur, wie sie ein Beobachter aus der entsprechenden
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Abbildung 6.8: Dargestellt ist eine dreidimensionale Visualisierung aller zehn Realisationen f�ur das EdS-

Universum mit dem mittleren anf�anglichen Magnetfeld. Gezeigt ist die projizierte, emissi-

onsgewichtete Temperatur (rot/blaue Fl�achen), die projizierte R�ontgenemission (graue Kon-

turen), die Form des Galaxienhaufens (graue, dreidimensionale Fl�ache konstanter R�ontgene-

mission) und eine Schnitt durch das Magnetfeld (lila Ebene).
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Richtung sehen w�urde, farbig dargestellt. Dabei wurde blau f�ur kalte Gebiete und rot f�ur hei�e

Gebiete verwendet. Zus�atzlich ist die Emission im R�ontgenlicht als graue Konturen in diesen

Fl�achen aufgetragen. Der graue Klumpen in der Mitte beschreibt analog wie in Abbildung (6.1)

eine Fl�ache konstanter R�ontgenemission.

6.2.1 Wenn das Magnetfeld dr�uckt

Wenn das Magnetfeld in den Zentren von Galaxienhaufen seine Richtung auf hinreichend kleinen

Skalen �andert, so kann es als ein isotrop betrachtet werden. Dieses Feld erzeugt eine nicht-

thermische Druckkomponente pB, die durch

pB
pth

=
j ~Bj2

8� nkT
= 2:5%

 
j ~Bj
3�G
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n

10�3 cm�3

��1 � T

108K
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in Relation mit dem thermischen Druck im Gas Pth gebracht werden kann. Gro�skalige Magnet-

felder in Galaxienhaufen k�onnen andererseits einen anisotropen, nicht-thermischen Beitrag zum

Druck liefern. Im Allgemeinen hat der magnetische Druck die Eigenschaft, das Gas am weite-

ren Kollabieren zu hindern. In dieser Hinsicht verh�alt er sich �ahnlich dem thermischen Druck.

Abbildung (6.9) zeigt das sph�arisch gemittelte Druckverh�altnis

Fp(R) = pB(R)

pth(R)
=



B2=8�

�
r�R

hpthir�R
(6.3)

f�ur alle simulierten Galaxienhaufen. Durch die Kompression und durch die Turbulenzen in den

Gasstr�omungen ist das Magnetfeld, wie in Abbildung (6.7) gezeigt, im Zentrum der Galaxienhau-

fen am gr�o�ten. Hier ist allerdings die Dichte am gr�o�ten und somit auch der thermische Druck.

In Abbildung (6.9) ist zu erkennen, dass dieses Verh�altnis irgendwo zwischen dem Kern-Radius

und dem Virial-Radius sein Maximum erreicht. Allerdings ist dieses nicht besonders ausgepr�agt,

so dass das Verh�altnis als konstant �uber einen gro�en Bereich von Radien angesehen werden kann.

Abh�angig von der gew�ahlten anf�anglichen Magnetfeldst�arke liegt das Verh�altnis von magneti-

schem zu thermischen Druck zwischen 2% und 4%. Dies stimmt recht gut mit der Absch�atzung

in Gleichung (6.2) �uberein. Dadurch, dass der Gasanteil in der FlatLow-Kosmologie gr�o�er

ist als in der EdS-Kosmologie, ist der relative Anteil des nicht-thermischen Drucks dort auch

entsprechend geringer.

Die generelle Struktur des Magnetfeldes im Zentrum und in der Peripherie der Galaxienhau-

fen ist h�au�g ziemlich unterschiedlich. In der Peripherie wird das Magnetfeld durch Gasstr�omun-

gen und Verschmelzungsereignisse auf gro�en Skalen koh�arent ausgerichtet. Nahe dem Zentrum

dagegen gleichen die Gasstr�omungen meist einem Zufallsfeld, daher ist das Magnetfeld auch

auf kleinen Skalen verwirbelt. Auch wenn in diesem Fall der magnetische Druck als isotrop nahe

dem Zentrum des Galaxienhaufens gesehen werden kann, ist er in der Peripherie wom�oglich stark

anisotrop. Dadurch kann ein konstantes Verh�altnis von magnetischem zu thermischem Druck zu

unterschiedlichen E�ekten f�uhren, abh�angig von der Position im Galaxienhaufen. Auch ist zu
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Abbildung 6.9: Dargestellt ist der mittlere Anteil des magnetischen Drucks in Einheiten des thermischen

Drucks als Funktion des Abstandes zum Haufenzentrum; links f�ur die Realisationen in der

EdS-Kosmologie, rechts f�ur die FlatLow-Kosmologie. Dargestellt sind jeweils die radialen

Pro�le f�ur alle Realisationen mit dem niedrigen (links oben), mittleren (rechts oben) und

dem hohen (links unten) anf�anglichen Magnetfeld. Zus�atzlich ist rechts unten das Mittel

�uber alle Realisationen (dicke Linie) dargestellt. Die d�unnen Linien markieren die Streuung

(RMS) der einzelnen Galaxienhaufen.

bedenken, dass das magnetische Feld durch seine r�uckwirkende Kraft auf das Gas die Zeitska-

la, auf der sich der Galaxienhaufen entwickelt, beeinusst. Obwohl dieser E�ekt sehr klein ist,

sollte man nicht vergessen, dass bei einem Vergleich des selben Objekts mit verschiedenen Ma-

gnetfeldern m�oglicherweise das Objekt zu leicht unterschiedlichen Zeiten in seiner Entwicklung

betrachtet wird.

6.2.2 Temperatur ist nicht gleich Temperatur

Welche Auswirkungen hat nun dieser nicht-thermische Druck auf den Gleichgewichtszustand des

Galaxienhaufens? Das Gas wird im Potential des Galaxienhaufens durch seinen Druck stabili-

siert. Das Potential, dominiert von der Dunklen Materie, �andert sich f�ur verschiedene Magnet-

feldkon�gurationen nicht. Der Gleichgewichtszustand zwischen dem Gasdruck, abh�angig von

der Dichte und der Temperatur des Gases, und dem Potential kann sich aber durch die An-

wesenheit einer nicht-thermischen Druckkomponente verschieben. Abbildung (6.10) zeigt einen

Galaxienhaufen f�ur verschiedene Magnetfeldkon�gurationen. Dargestellt sind die Projektionen

der emissionsgewichteten Temperaturen als blau-rote Fl�ache und die projizierte R�ontgenemission

(graue Konturen).

Deutlich sind kleine Unterschiede in den Temperaturkarten zu erkennen. Auch gut zu sehen
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Abbildung 6.10: Gezeigt ist das Aussehen eines Galaxienhaufens ohne Magnetfeld (links oben), mit niedrigem

(rechts oben), mittlerem (links unten) und hohem (rechts unten) Anfangsmagnetfeld. Darge-

stellt sind jeweils die projizierten, emissionsgewichteten Temperaturen (blau/rote Fl�achen),

die projizierte R�ontgenemission (graue Konturen) und die dreidimensionale Struktur (graue

Kugel) einer Fl�ache konstanter R�ontgenemission.

ist, dass die Entwicklung des Galaxienhaufens f�ur verschiedene Magnetfelder unterschiedlich

weit fortgeschritten ist. Ohne Magnetfeld (links oben) ist der kleine Klumpen rechts unten noch

deutlich vom Hauptgebilde getrennt, w�ahrend in allen anderen F�allen dieser Klumpen schon

weiter in den Galaxienhaufen gefallen ist. Auch ist gut zu erkennen, dass der Galaxienhaufen
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EdS FlatLow

Abbildung 6.11: Die Abbildung zeigt die Temperaturpro�le aller zehn Realisationen f�ur die EdS-Kosmologie

(links) und die FlatLow-Kosmologie (rechts). F�ur jeden Galaxienhaufen ist das Pro�l f�ur die

vier verschiedenen anf�anglichen Magnetfeldst�arken dargestellt. Dabei wird die mittlere Tem-

peratur innerhalb einer Sph�are mit dem Radius R, in Einheiten der Virialtemperatur ohne

Magnetfeld, gezeigt. Zus�atzlich ist der Mittelwert �uber alle zehn Realisationen dargestellt.

ohne Magnetfeld noch zwei Kerne, deutlich an den zwei Maxima im R�ontgenlicht zu erkennen,

hat, w�ahrend in allen anderen F�allen diese zwei Kerne bereits verschmolzen sind.

Abbildung (6.11) zeigt die Temperaturpro�le aller Realisationen f�ur beide Kosmologien. Dar-

gestellt ist jeweils f�ur alle vier Magnetfeldkon�gurationen aus Tabelle (5.1) die mittlere Tempe-

ratur in einer Sph�are mit dem Radius R. Die Temperatur wurde dabei in Einheiten der jeweiligen

Temperatur des unmagnetisierten Galaxienhaufens, gemessen innerhalb der Sph�are des Virial-

Radius, skaliert. Der Radius ist in Einheiten des Virial-Radius dargestellt. Deutlich zu sehen

sind die unterschiedlichen Temperaturpro�le der verschiedenen Galaxienhaufen selbst, und die

Unterschiede, die sich f�ur die verschiedenen Magnetfeldst�arken ergeben. Der Mittelwert f�ur das

Temperaturpro�l in der EdS-Kosmologie zeigt den allgemeinen Trend, dass die Galaxienhaufen

mit gr�o�erem Magnetfeld eine niedrigere Temperatur haben. Dies ist gut zu verstehen, da das

Gas in Galaxienhaufen durch den zus�atzlichen, nicht-thermischen Druck, hervorgerufen durch

das Magnetfeld, weniger Gasdruck und damit auch eine geringere Temperatur ben�otigt, um mit

dem Potential ins Gleichgewicht zu gelangen. Die hier gezeigte Abweichung von ca. 5% liegt im

Bereich der Erwartungen aus der Absch�atzung des magnetischen Drucks aus Gleichung (6.2).

In der FlatLow-Kosmologie ist dieser Trend aufgrund der Unsicherheiten in den Simulationen

schon nicht mehr zu sehen. Dies war aufgrund des viel kleineren Verh�altnisses des magnetischen

Drucks zum thermischen Druck f�ur diese Kosmologie zu erwarten (zu sehen in Abbildung (6.9)).

Eine in der Literatur oft untersuchte Korrelation bei Galaxienhaufen ist die so genannte
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Abbildung 6.12: Dargestellt ist die Temperatur-Geschwindigkeitsdispersions-Relation f�ur Galaxienhaufen.

Die schwarzen Rauten sind alle im Moment zur Verf�ugung stehenden Daten f�ur Galaxien-

haufen aus der Literatur, die Linien sind zahlreiche Interpretationen von Teilen dieser Daten

aus der Literatur. Die farbigen Dreiecke repr�asentieren die simulierten Galaxienhaufen f�ur

verschiedene Anfangsmagnetfelder. Die kleinen zus�atzlichen Abbildungen zeigen die relativen

Temperatur�anderungen der simulierten Galaxienhaufen f�ur verschiedene Magnetfelder. Links

sind die Realisationen f�ur die EdS-Kosmologie, rechts f�ur die FlatLow-Kosmologie aufge-

tragen. Um diese Relation auch in dem Bereich von kleineren Objekte darzustellen wurden

alle in Tabelle (A.3) aufgef�uhrten Objekte aus den jeweiligen Realisationen verwendet.

Masse-Temperatur-Relation. Diese resultiert aus der Tatsache, dass das Gas in massereicheren

Galaxienhaufen auch in einem tieferen Potential sitzt. Es wird somit st�arker komprimiert, bis es

den Druck aufbauen kann, der die Gravitation balanciert. Dabei wird das Gas hei�er. Abbildung

(6.12) zeigt diese Abh�angigkeit f�ur eine Zusammenstellung von beobachteten Galaxienhaufen,

f�ur die sowohl eine Temperatur als auch eine Geschwindigkeitsdispersion in der Literatur zu �n-

den waren. Die Masse eines Galaxienhaufens kann nicht direkt gemessen werden. Allerdings kann

aus der Geschwindigkeitsdispersion der Galaxien im Galaxienhaufen die Masse innerhalb eines

Radius RG aus Gleichung (1.24) bestimmt werden. Aus diesem Grund wird auch h�au�g dieser

Zusammenhang gleich direkt als Temperatur-Geschwindigkeitsdispersions-Relation dargestellt.

Ich habe Gleichung (1.24) benutzt, um aus der Virialmasse der simulierten Galaxienhaufen

deren Geschwindigkeitsdispersion zu berechnen. Die Linien sind zahlreiche aus den Beobach-

tungen gewonnene N�aherungen dieser Relation aus der Literatur. Zus�atzlich sind in Abbildung

(6.12) die Ergebnisse der Simulationen f�ur die beiden Kosmologien EdS (links) und FlatLow

(rechts) dargestellt. Die Farben der Symbole in dieser Darstellung repr�asentieren die verschiede-

nen, anf�anglichen Magnetfelder. Da, wie in Abbildung (6.11) gezeigt, die Temperatur�anderung

mit dem Radius stark variiert und bei kleinen Radien der gr�o�te Unterschied zu beobachten ist,
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h�angen die Ergebnisse f�ur die Temperatur-Geschwindigkeitsdispersions-Relation stark davon ab,

wie man die Temperatur de�niert. Benutzt man die emissionsgewichtete Temperatur innerhalb

des Virialradius, so verschwindet der E�ekt nahezu. Da die R�ontgenbeobachtungen jedoch nur

bis zu viel kleineren Radien m�oglich sind, bevor das Signal im Hintergrundrauschen verschwin-

det, habe ich f�ur Abbildung (6.12) die Temperatur nur innerhalb eines Drittels des Virialradius

berechnet.

6.2.3 Was R�ontgen bei Magnetfeldern falsch macht

Die Masse von beobachteten Galaxienhaufen kann auf verschiedene Weisen bestimmt werden,

z.B. �uber den Gravitationslinsene�ekt, mittels des Virialsatzes aus den gemessenen Geschwin-

digkeiten der Galaxien oder - unter Annahme hydrostatischen Gleichgewichts - aus den Beob-

achtungen im R�ontgenlicht. In vielen beobachteten Galaxienhaufen k�onnen sich die mit diesen

verschiedenen Messmethoden bestimmten Massen sehr unterscheiden5. Eine m�ogliche Ursache

f�ur falsche Ergebnisse bei der Massenbestimmung aus den R�ontgendaten kann beispielsweise

die f�alschliche Annahme sph�arischer Symmetrie und hydrostatischen Gleichgewichts in Gala-

xienhaufen mit Substruktur oder mit Verschmelzungsereignissen sein. Eine weitere M�oglichkeit,

die ich hier n�aher betrachten m�ochte, ist das Vorhandensein eines nicht-thermischen Drucks,

hervorgerufen durch das Magnetfeld in den Galaxienhaufen.

Hierzu habe ich die synthetischen R�ontgenkarten der simulierten Galaxienhaufen benutzt,

um aus diesen die Massenpro�le - analog zu den Verfahren mit echten Messungen6 - zu rekon-

struieren. Hierzu werden erst einmal die Parameter S0, � und rc eines so genannten �-Modells

SX = S0

 
1 +

�
r

rc

�2!�3�+0:5
(6.4)

[Cavaliere & Fusco-Femiano 1976] aus den synthetischen R�ontgenkarten gewonnen. Unter der

Annahme von sph�arischer Symmetrie, des hydrostatischen Gleichgewichts

1

�

dP

dr
= �d�

dr
= � G

M(r)

r2
; (6.5)

zusammen mit der idealen Gasgleichung dP = k=(�mp) d(�T ) erh�alt man so die Masse M(r)

innerhalb des Radius r als

M(r) =
�kr
�mpG

T

�
d ln(�)

d ln(r)
+
d ln(T )

d ln(r)

�
; (6.6)

mit der Bolzmannkonstanten k, der Gravitationskonstanten G, der Protonenmasse mp und dem

mittleren molekularen Gewicht � = 4=(5f + 3). F�ur die primordiale Zusammensetzung f von

Wassersto� und Helium habe ich in meinen Simulationen einen Wert von f = 0:76 benutzt. Das

5Unterschiede um einem Faktor von zwei bis drei sind keine Seltenheit.
6Hierf�ur wurde ein Programm von S. Schindler verwendet, siehe u.A. [Schindler et al. 1999]
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�-Modell wird sehr gerne bei der Analyse von R�ontgendaten benutzt. Ein Grund hierf�ur ist,

dass es sehr gut die R�ontgenpro�le von beobachteten wie auch von simulierten Galaxienhaufen

beschreibt. Ein weiterer Grund f�ur die Beliebtheit dieses Modells ist, dass sich - unter der

Annahme eines isothermen Modells f�ur den Galaxienhaufen - aus dem projizierten R�ontgenpro�l

das dreidimensionale Gaspro�l

�gas(r) = �0gas

 
1 +

�
r

rc

�2!�3�=2
(6.7)

rekonstruieren l�asst. Simulationen von Galaxienhaufen haben gezeigt, dass die aus dem �-Modell

gewonnenen Massen - abh�angig von dem Wert von � und dem Radius, innerhalb dessen man

die Massen berechnet - die wahre Masse der simulierten Galaxienhaufen systematisch stark

untersch�atzen k�onnen [Bartelmann & Steinmetz 1996].

Eine bisher ungekl�arte Frage ist nun, wie stark das Magnetfeld die Berechnung der Mas-

sen von Galaxienhaufen aus den R�ontgendaten zus�atzlich beeinusst. Da in Gleichung (6.6)

die Temperatur eingeht, beeinussen die im vorigen Abschnitt gezeigten Temperatur�anderun-

gen die Massenbestimmung. Das Magnetfeld beeinusst jedoch auch den Term d ln(�)=d ln(r)+

d ln(T )=d ln(r) in Gleichung (6.6). Der Vergleich der rekonstruierten mit den wahren Massepro-

�len aus den Simulationen kann dar�uber Auskunft geben, wie gro� der Netto-E�ekt ist.

Abbildung (6.13) zeigt eine Zusammenfassung der Ergebnisse f�ur die Simulationen in der

EdS-Kosmologie. Die verschiedenen Farben repr�asentieren die verschiedenen Anfangsmagnetfel-

der aus Tabelle (5.1) entsprechend der gezeigten Legende. Die verschiedenen Linienarten stehen

f�ur die verschiedenen verwendeten Projektionsrichtungen. Die linke H�alfte zeigt das Verh�altnis

des rekonstruierten Gaspro�ls zu dem echten Gaspro�l in den Simulationen als Funktion des

Radius bis zu einem Wert von 2Mpc. Die Y-Achse ist dabei zwischen 0.5 und 2 logarithmisch

skaliert. Gut zu erkennen ist, dass die Rekonstruktion meist eine zu kleine Masse liefert. Auch

sieht man dabei gut, dass die verschiedenen Projektionsrichtungen desselben simulierten Gala-

xienhaufens sehr unterschiedliche Ergebnisse liefern k�onnen. Die Unterschiede in den Ergebnissen

f�ur die verschiedenen Magnetfelder sind meist kleiner als die Unterschiede in den verschiedenen

Projektionsrichtungen, k�onnen jedoch in manchen Modellen zu �ahnlich gro�en Unterschieden

f�uhren. Der gro�e, zus�atzliche Teil der Abbildung zeigt jeweils den Mittelwert �uber alle Mo-

delle7 als dicke Linien, und die Streuung um diesen Mittelwert als d�unne Linie. Dabei ist klar

zu erkennen, dass die gemittelten Kurven f�ur die verschiedenen Magnetfelder nicht voneinander

zu unterscheiden sind. Die Gr�o�e der Streuung zeigt jedoch eine Tendenz kleiner zu werden, je

gr�o�er das involvierte Magnetfeld ist. Diese Tendenz wird nicht von einem Modell dominiert;

dennoch denke ich, dass er ein Artefakt der kleinen Anzahl der verwendeten Modelle ist. Auf der

rechten Seite von Abbildung (6.13) ist das gleiche f�ur die rekonstruierte Gesamtmasse dargestellt.

7Nur die Y-Projektion aus Modell 5 wurde ausgeschlossen, da diese eine besonders gro�e Abweichung auf-

weist (diese ist gerade noch im unteren Bereich der entsprechenden Abbildung zu erkennen), und somit alle

Ergebnisse dominieren w�urde.
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EdS, Gas EdS, Dunkle Materie

Abbildung 6.13: Die Abbildung zeigt den Vergleich der aus synthetischen R�ontgendaten rekonstruierten Mas-

sepro�le f�ur das Gas (links) und die Gesamtmasse (rechts) mit den Simulationen. Abgebildet

sind alle zehn Realisationen in der EdS-Kosmologie f�ur die vier - farblich entsprechend der

Legende gekennzeichneten - verschiedenen Anfangsmagnetfelder. Die aus den drei verschie-

denen Projektionsrichtungen gewonnenen Rekonstruktionen werden - der Legende entspre-

chend - durch die verschiedenen Linientypen dargestellt. Die rechte untere Abbildung zeigt

jeweils die gemittelte Gr�o�e als dicke Linien und den von der Streuung aufgespannten Bereich

als d�unne Linien.

Deutlich zu erkennen ist, dass diese eine gr�o�ere Streuung als die Gaspro�le haben. Dies liegt

daran, dass die Annahme einer �uber den gesamten Galaxienhaufen gleichm�a�igen Temperatur,

die zur Bestimmung der Gasmassen gemacht wurde, besser erf�ullt ist als die Annahme, die Ga-

laxienhaufen bef�anden sich im hydrostatischen Gleichgewicht. Auch weichen die rekonstruierten

Gesamtmassen mit zunehmenden Abstand zum Zentrum immer st�arker von den wahren Massen

in den Simulationen ab. Man kann gut erkennen, dass f�ur die Bestimmung der Virialmassen -

bei einem Radius von 3Mpc und gr�o�er - die rekonstruierte Masse oft nur die H�alfte der wahren

Masse ist. Abbildung (6.14) zeigt denselben Vergleich wie Abbildung (6.13), nur f�ur die Modelle

aus der FlatLow-Kosmologie. Dabei konnte das Modell BigI nicht in den Vergleich einbezogen

werden, da es so viel Substruktur besitzt, dass es nicht m�oglich war, passende Parameter f�ur

das �-Modell zu �nden. F�ur die Bildung des Mittelwertes wurden zus�atzlich das Modell Big1

und die Z-Projektion von Modell BigF ausgeschlossen, da deren Abweichungen die Ergebnisse

dominiert h�atten. Auch hier liefern manche Modelle mit Magnetfeld ebenso starke Abweichun-

gen wie verschiedene Projektionsrichtungen, im Mittel jedoch ergibt sich auch hier kein Trend

durch das Magnetfeld. Auch in dieser Kosmologie weichen die rekonstruierten Massen f�ur gro�e

Radien stark von den wahren Massen in den Simulationen ab.
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FlatLow, Gas FlatLow, Dunkle Materie

Abbildung 6.14: Analog zu Abbildung (6.13) ist ein Vergleich zwischen aus synthetischen Beobachtungen

rekonstruierten Massen-Pro�len und den Simulationen dargestellt. Diesmal jedoch f�ur die

Simulationen aus der FlatLow-Kosmologie.

Meine Simulationen haben gezeigt, dass zwar die Massebestimmung einzelner Galaxienhau-

fen durch das Vorhandensein eines Magnetfeldes in den Galaxienhaufen beeinusst werden kann,

jedoch k�onnen die generell auftretenden Unterschiede in der Massebestimmung von Galaxien-

haufen mit verschiedenen Methoden nicht durch das Vorhandensein von Magnetfeldern in Gala-

xienhaufen erkl�art werden. Die Fehler, die aus den vereinfachenden Annahmen bei der Analyse

der R�ontgendaten resultieren, sind sehr viel gr�o�er, als der Einuss des Magnetfeldes auf die

Dynamik der Galaxienhaufen.
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Kapitel 7

Mit Vollgas in die Zukunft

Die Ergebnisse, die ich in den vorangegangenen Kapiteln vorgestellt habe und ihre gute �Uberein-

stimmung mit den Beobachtungen ermutigen dazu, weitere Fragen zu stellen. Eine ausf�uhrliche

Beantwortung dieser Fragen ist jedoch nur durch Verbesserung der Simulationen durch erh�ohte

Au�osung oder Einbeziehung zus�atzlicher physikalischer Prozesse m�oglich. Dass dies mit dieser

Art von Simulationen m�oglich ist, m�ochte ich kurz in diesem Kapitel zeigen. Daf�ur habe ich

vereinfachte Modelle verwendet, um Testrechnungen durchzuf�uhren, die erste Antworten auf

diese Fragestellungen geben. Eine sehr interessante Frage, die sich stellt, ist die Interpretation

einer zweiten Klasse von Beobachtungen, die im direkten Zusammenhang mit dem Magnet-

feld stehen, n�amlich der so genannten Radiohalos. Beobachtungen mit Radioteleskopen zeigen,

dass viele Galaxienhaufen analog zu der di�usen Emission im R�ontgenlicht auch eine di�use

Emission im Radiobereich besitzen. Diese Emission wird als die Synchrotron-Strahlung von re-

lativistischen Elektronen im Galaxienhaufen interpretiert und ist somit ein kombiniertes Ma�

f�ur die Dichte der relativistischen Elektronen und die St�arke des Magnetfeldes in Galaxien-

haufen. Ein gutes auf Simulationen gest�utztes Verst�andnis der Magnetfelder kann durch die

Berechnung von k�unstlichen Radiohalos dazu beitragen, die Verteilung der relativistischen Elek-

tronen in Galaxienhaufen und somit ihren Entstehungsprozess besser zu verstehen. Ein weiterer,

sehr interessanter und unerforschter Bereich sind die Auswirkungen des Magnetfeldes auf die so

genannten Cooling Flows im Zentrum mancher Galaxienhaufen. Durch K�uhlprozesse, wie in Ab-

schnitt (3.4) beschrieben, kann die Temperatur an Stellen, an denen das Gas besonders dicht ist,

stark abnehmen. Hier treten dann durch den teilweisen Kollaps des k�uhlenden Gases besonders

hohe Magnetfelder auf. Daher ist zu erwarten, dass hier der Einuss, den das Magnetfeld auf

die Dynamik solcher Gebiete aus�ubt, besonders gro� ist. In diesem Kapitel m�ochte ich erste Er-

gebnisse, gewonnen aus meinen Simulationen, diskutieren. Anschlie�end m�ochte ich noch einmal

alle wichtigen Ergebnisse meiner Simulationen zusammenfassen.
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7.1 Radiosender Galaxienhaufen

Die Frage nach der Radioemission eines Galaxienhaufens ist immer auch die Frage nach den

relativistischen Elektronen im Galaxienhaufen. Derzeit werden einige M�oglichkeiten, wie relati-

vistische Elektronen in Galaxienhaufen entstehen, diskutiert. Eine m�ogliche Quelle sind dabei

Schocks, die bei Verschmelzungsereignissen entstehen. Da die daran beschleunigten relativisti-

schen Elektronen - wegen der Magnetfelder in Galaxienhaufen - keine gro�en Strecken in Gala-

xienhaufen zur�ucklegen k�onnen, ist es schwierig, auf diese Weise ein di�uses Radiohalo �uber den

ganzen Galaxienhaufen zu erkl�aren. Diese Modelle k�onnen jedoch eine gute Erkl�arung f�ur die

beobachteten Radiorelikte1 liefern [Ensslin et al. 1998]. Eine andere M�oglichkeit, relativistische

Elektronen verteilt im ganzen Galaxienhaufen zu erzeugen, sind so genannte sekund�are Modelle.

Relativistische Protonen k�onnen - im Gegensatz zu den relativistischen Elektronen - den Ga-

laxienhaufen nahezu verlustfrei durchqueren. Bei der Kollision zweier Protonen entstehen ��

Paare, die anschlie�end in Elektronen-Positron-Paare zerfallen. Da die relativistischen Protonen

den Galaxienhaufen nahezu ungehindert durchqueren und ihn damit ausleuchten k�onnen, ist es

unerheblich, an welcher Stelle2 im Galaxienhaufen sie erzeugt werden.

Simulierte Galaxienhaufen mit realistischen Magnetfeldern k�onnen nun dazu benutzt werden,

zu untersuchen, welche der Modelle f�ur relativistische Elektronen eine mit den Beobachtungen

in Einklang zu bringende Radioemission von Galaxienhaufen erzeugen. Dabei wird angenom-

men, dass die Magnetfelder in den Simulationen die in Galaxienhaufen vorkommenden Magnet-

felder widerspiegeln. Die Simulationen reproduzieren zwar die beobachteten Rotationsma�e in

Galaxienhaufen sehr gut, jedoch k�onnen kleinskalige Magnetfelder - die sich im Rotationsma�

wegmitteln - einen nicht zu vernachl�assigenden Beitrag zum Radiohalo liefern. F�ur detailliertere

Studien sollten des weiteren auch die Erzeugung der relativistischen Elektronen und deren zeitli-

che Entwicklung - und damit das entstehende Spektrum - direkt in der Simulation mitgerechnet

werden. Dass dies erfolgversprechend ist, m�ochte ich in diesem Abschnitt zeigen, indem ich die

Radioemission meiner simulierten Galaxienhaufen berechne. Dabei habe ich anhand vereinfach-

ter Modelle die relativistischen Elektronen nachtr�aglich in den Simulationsvolumina verteilt. Da

- im Gegensatz zu der Berechnung des Rotationsma�es - sich bei gleicher Dichte entgegenge-

setzte Magnetfelder nicht gegenseitig aufheben, sind f�ur die Berechnung der Radioemission auch

die Magnetfelder auf kleinen Skalen wichtig. Deswegen habe ich f�ur die folgenden Auswertungen

einen Satz von Simulationen in nur einer Kosmologie (EdS) und nur einer Magnetfeldst�arke,

daf�ur jedoch mit der verdoppelten Au�osung verwendet. Das Anfangsmagnetfeld wurde dabei

so gew�ahlt, dass es die beobachteten Rotationsma�e gut repr�asentiert. Abbildung (7.6) zeigt un-

ter anderem diese Modelle (hellblaue, gestrichelte Linie) im Vergleich mit den Messungen (rote

Linie).

Unter der Annahme, dass die relativistischen Elektronen ein wie in Gleichung (1.32) be-

1Ausgedehnte, stark verzerrte di�use Radioemission, die meist in der Peripherie der Galaxienhaufen auftritt.

2In Schocks, m�oglicherweise auch in starken Radiogalaxien, Jets oder AGNs.
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schriebenes Spektrum mit einem Index von  � 3:5 besitzen, bleibt die einzige Unbekannte die

Normierung N0 dieses Spektrums. Falls sich die relativistischen Elektronen in einem Gleichge-

wichtszustand zwischen Teilchen-Erzeugung / n2e und -K�uhlung3 / �B + �CMB be�nden, kann

angenommen werden, dass das Spektrum sich nicht mit der Zeit �andert. Damit kann die Nor-

mierung des Spektrums aus den Erzeugungs- und K�uhlraten der relativistischen Elektronen

konstruiert werden. Somit ergibt sich

N0 / n2e
B2 +B2

CMB

(7.1)

f�ur die Normierung, wobei das der Energiedichte �CMB des kosmischen Mikrowellenhintergrun-

des entsprechende Magnetfeld BCMB � p
8��CMB = 3:24�G eingef�uhrt wurde [T. Ensslin,

pers�onliches Gespr�ach]. Die Proportionalit�atskonstante kann nun so gew�ahlt werden, dass die

Radioleuchtkraft eines simulierten Galaxienhaufens einen gegebenen Wert annimmt, also bei-

spielsweise dem des Coma-Galaxienhaufens entspricht. F�ur alle anderen Realisationen kann

dann dieselbe Proportionalit�atskonstante gew�ahlt werden. Dabei ist die Radioleuchtkraft - wie

in der Radioastronomie �ublich - �uber den Frequenzbereich von 10MHz bis 10GHz berechnet

[Pacholczyk 1970]. Damit liegen die Radioleuchtkr�afte der simulierten Galaxienhaufen im Be-

reich von 1041erg=sec. Abbildung (7.1) zeigt die Korrelation zwischen der so gewonnenen Radio-

leuchtkraft und der Temperatur der simulierten Galaxienhaufen, verglichen mit der gemessenen

Korrelation

LRadio / T 6:25 (7.2)

aus [Colafrancesco 1999]. Dabei ist gut zu erkennen, dass auch die Radioleuchtkraft der simu-

lierten Galaxienhaufen - analog zu den Beobachtungen - entsprechend T 6 skaliert.

Ein weiterer Konsistenztest ist die Betrachtung der sich aus diesem Modell ergebende Ener-

giedichte der relativistischen Elektronen

Erel =

Z 1

E0
E N0E

�dE (7.3)

in den simulierten Galaxienhaufen4. F�ur die Energie E0, ab der ich ein Elektron als relativistisch

annehme, habe ich 50MeV gew�ahlt. Die Werte, die sich f�ur die so konstruierten relativistischen

Elektronen ergeben, liegen innerhalb der in der Literatur angegebenen Grenzen Erel � 10�12 �
10�11 erg=cm3 [B�ohringer 1995].

Abbildung (7.2) zeigt einen �Uberblick �uber die Radiohalos der simulierten Galaxienhaufen

in allen drei Projektionsrichtungen. Die Morphologie derartiger k�unstlicher Radiohalos kann im

Vergleich mit den Beobachtungen aus den Abbildungen (1.9) und (1.10) dazu verwendet werden,

verschiedene Mechanismen f�ur die Entstehung der relativistischen Elektronen in Galaxienhaufen

3Bei diesen hohen Teilchenimpulsen p �uberwiegen die Synchrotron- (/ �Bp
2) und Invers-Compton-Verluste

(/ �CMBp
2) gegen�uber den Coulomb- (/ ne) und Bremsstrahlungs-Verlusten (/ nep).

4Dabei hat N0 entsprechend krumme Einheiten, damit der Integrand die richtige Dimension hat.



104 Radiosender Galaxienhaufen, 17. M�arz 2000

Abbildung 7.1: Die Abbildung zeigt die beobachtete Korrelation zwischen Temperatur und Radioleuchtkraft

(links) aus [Colafrancesco 1999] und die, aus den Simulationen zusammen mit einem einfa-

chen Modell f�ur die relativistischen Elektronen gewonnene, Korrelation (rechts). Die Zahlen

stehen dabei f�ur die Bezeichnung des entsprechenden Modells BigX. F�ur die Beobachtungen

ist die Leuchtkraft bei 1.4GHz dargestellt, w�ahrend f�ur die Simulationen die Radioleuchtkraft

f�ur den gesamten Radiobereich berechnet wurde.

zu testen. Nur wenige simulierte Radiohalos haben so wenig Substruktur wie beispielsweise Coma

oder A2363 aus Abbildung (1.9). Die simulierten Radiohalos wurden jedoch nicht entsprechend

den Beobachtungen mit dem Radio-Beam gegl�attet. Auch eine weitere Erh�ohung der Au�osung

in den Simulationen k�onnte zu einem glatteren Aussehen der Radiohalos f�uhren, da mit diesen

auch die kleineren Strukturen im Magnetfeld ber�ucksichtigt werden w�urden. Diese kleinskaligen

Magnetfelder w�urden dann ein gleichm�a�igeres Bild des Radiohalos �uber den ganzen Galaxien-

haufen hinweg erzeugen, w�ahrend die gro�skalig magnetisierten Filamente - abh�angig von ihrer

Richtung in Bezug auf den Beobachter - sehr lokalisierte Radiostrahlung produzieren. Zudem

zeigen auch die in Abbildung (1.10) dargestellten, beobachteten Galaxienhaufen sehr viel Sub-

struktur in ihrer Radio-Emission.

Einen einfachen Vergleich des von mir verwendeten Modells mit den Beobachtungen zeigt

Abbildung (7.3). Hier vergleiche ich das beobachtete radiale Pro�l des Radiohalos im Coma-

Galaxienhaufen aus Abbildung (1.8), dargestellt als dicke Linie, mit den Simulationen. Die drei

d�unnen Linien sind die - in den drei verschiedenen Projektionsrichtungen gewonnenen - Pro�le

aus den jeweiligen simulierten Galaxienhaufen. Da die Normierung so gew�ahlt wurde, dass eine

passend erscheinende Simulation die Radioleuchtkraft des Coma-Galaxienhaufens hat, k�onnten

die theoretischen Kurven noch durch �Anderung der Normierung verschoben werden. Die Form

der Pro�le sollte sich dabei jedoch nicht �andern. Gut zu erkennen ist, dass zwei Projektionsrich-



Mit Vollgas in die Zukunft, 17. M�arz 2000 105

EdS, doubleres

Abbildung 7.2: Diese Abbildung zeigt die synthetischen Radiokarten aller zehn Realisationen in allen drei

Projektionsrichtungen. Der Radiouss ist logarithmisch entsprechend der Legende skaliert.

Dargestellt sind Ausschnitte mit einer Kantenl�ange von jeweils 2 Mpc.
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EdS, doubleres

Abbildung 7.3: Die Darstellung zeigt die radialen Pro�le der Radiohalos. Jede Abbildung enth�alt die Messun-

gen aus dem Coma-Galaxienhaufen (dicke Linie) aus [Deiss et al. 1997] und die synthetischen

Radiopro�le in den drei Projektionsrichtungen der simulierten Galaxienhaufen.
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tungen des Modells Big9 sehr gut mit den Messungen �ubereinstimmen. Einige andere Modelle

sind den Messungen noch �ahnlich, wieder andere hingegen haben viel steilere Pro�le. Entschei-

dend ist jedoch, dass sich in den Simulationen Galaxienhaufen �nden lassen, die vergleichbare

Pro�le im Radiolicht wie der gut untersuchte Coma-Galaxienhaufen haben. Typischerweise sind

die synthetischen Pro�le steiler als das des Coma-Galaxienhaufen. Dies kann darauf hindeuten,

dass das verwendete Modell f�ur die relativistischen Elektronen zu stark von der lokale Dichte

abh�angt. Dies w�urde zu einem steilen Pro�l f�ur die relativistischen Elektronen f�uhren. Zusam-

men mit dem Pro�l des Magnetfeldes erg�abe sich ein noch steileres Pro�l f�ur das Radiohalo.

Andererseits ist auch hier wieder interessant, dass ausgerechnet ein simulierter Galaxienhaufen,

der elliptisch verzerrt ist - was auf ein Verschmelzungsereignis hindeutet -, von der Form des

Radiohalos ausgehend am besten mit Coma �ubereinstimmt. Dies w�urde bedeuten, dass das Ra-

diopro�l vom Coma-Galaxienhaufen nur deswegen so ach ist, weil dieser ein Verschmelzungser-

eignis durchl�auft. Die elliptische Form in zwei der Projektionen von Big9 ist in der Abbildung

(7.2), untere H�alfte, 2. Spalte gut zu erkennen.

7.2 Kalt und magnetisch

Die Rolle von Magnetfeldern in so genannten Cooling Flows in Galaxienhaufen ist eine oft dis-

kutierte Frage. Die physikalischen Prozesse, die in diesen eiskalten Gebieten in den Zentren

von Galaxienhaufen ablaufen, sind sehr komplex. In diesem Abschnitt m�ochte ich anhand eines

kleinen Beispiels zeigen, wie die von mir vorgestellten magnetohydrodynamischen Simulationen

dazu verwendet werden k�onnen, dieses Ph�anomen zu untersuchen. Dabei m�ochte ich auch die

n�achsten Schritte zeigen, die n�otig sind, um meine Simulationen an diese Art von Problemstel-

lung anzupassen.

Wie bereits in der Einf�uhrung der numerischen Methode erw�ahnt, haben alle numerischen

Simulationen das Problem, dass unter Ber�ucksichtigung der K�uhlprozesse eine so genannte

K�uhlkatastrophe in den Simulationen einsetzt. In den Simulationen tritt zus�atzlich eine nicht-

physikalische, numerische Heizung durch Zwei-K�orper-Streuung der Teilchen auf. Diese ist um so

gr�o�er, je massereicher die Teilchen sind, die in der Simulation verwendet werden [Steinmetz & White 1997].

Daher muss f�ur eine korrekte Untersuchung der K�uhlprozesse in Galaxienhaufen eine m�oglichst

hohe Au�osung verwendet werden, da sonst der Beitrag dieser numerischen Heizung die Ergeb-

nisse verf�alscht. Abbildung (7.4) zeigt die kritische Masse, die ein Teilchen in einer numerischen

Simulation h�ochstens haben darf, als Funktion der Gr�o�e des simulierten Objekts im Vergleich

zu der verwendeten K�uhlfunktion. Am rechten Rand der Abbildung ist zu erkennen, dass f�ur

die Galaxienhaufen mit einer Virialtemperatur von 108K die in den Simulationen verwendete

Teilchenmasse von 3:2�1011M� knapp �uber der Linie f�ur die K�uhlfunktion bei primordialer Zu-

sammensetzung (durchgezogene Linie) liegt, und somit das K�uhlen des Gases stark von diesem

numerischen Heizen beeinusst wird.

Weiter unklar ist auch, inwieweit das Gas im Galaxienhaufen durch Supernovae und Stern-
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Abbildung 7.4: Diese Abbildung zeigt die kritische Masse der Dunkle-Materie-Teilchen in einer nu-

merischen Simulation als Funktion der Virialtemperatur des simulierten Objekts aus

[Steinmetz & White 1997]. Verglichen werden dabei die K�uhlfunktion f�ur ein Gas mit primor-

dialer Zusammensetzung (durchgezogene Linie), einer Zusammensetzung von einem Zehntel

der Sonnenmetallizit�at (Strich-drei-Punkt Linie), einer Zusammensetzung vergleichbar mit

der Sonnenmetallizit�at (Strichpunkt-Linie) und reiner Bremsstrahlungsk�uhlung (gepunktete

Linie).

entstehung geheizt wird. Die allgemeine Meinung ist jedoch, dass dies auf keinen Fall ausreichend

ist, um das K�uhlen zu kompensieren. Es ist auch noch unklar, wie derartige Prozesse, die weit

unterhalb der Massen- und Ortsau�osung der Simulationen ablaufen, in diese eingebaut werden

k�onnten [Steinmetz & White 1997].

Das Magnetfeld kann den K�uhlprozess auf zwei verschiedene Weisen beeinussen. Auf der

einen Seite liefert das Magnetfeld einen Beitrag zum Druck. Da das Gas durch die K�uhlung kol-

labiert und dabei stark komprimiert wird, ist zu erwarten, dass auch das Magnetfeld in diesen

kalten Gebieten stark zunimmt. Messungen des Rotationsma�es in den Zentren von Galaxien-

haufen, in denen Cooling Flows beobachtet werden, deuten auf wesentlich h�ohere Magnetfelder

hin, als normalerweise in Galaxienhaufen beobachtet werden. Dieses starke Magnetfeld k�onnte

m�oglicherweise den weiteren Kollaps des Gases verhindern. Da die K�uhlung des Gases propor-

tional zum Quadrat der Dichte ist, f�uhrt ein verlangsamter Kollaps auch zu wesentlich kleineren

K�uhlraten. Abbildung (7.5) zeigt, wie sich das Magnetfeld in meinen Simulationen unter Ber�uck-

sichtigung von K�uhlprozessen verh�alt. Die schwarzen Linien zeigen die Dichtepro�le desselben
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Abbildung 7.5: Diese Abbildung vergleicht drei verschiedene Simulationen desselben Galaxienhaufens. Dar-

gestellt sind die Dichtepro�le f�ur Gas (schwarze Linien) und Dunkle Materie (graue Linien),

die Temperaturpro�le (blaue Linien) und die Druckpro�le (gr�une Linien). Die verschiedenen

Linienarten unterscheiden die Simulation ohne K�uhlumg (durchgezogene Linie), mit K�uhlung

(gestrichelte Linie) und mit K�uhlung und Magnetfeld (Strichpunkt-Linie). F�ur die Simula-

tion mit K�uhlung und Magnetfeld ist zus�atzlich in der rechten Abbildung das Pro�l f�ur den

magnetischen Druck (rote Linie) dargestellt. Gut zu erkennen ist, dass dieser im Zentrum

des Galaxienhaufens gr�o�er ist als der thermische Druck.

Galaxienhaufens, simuliert mit verschiedenen Parametern. Die durchgezogenen Linien repr�asen-

tieren die Standard-Simulation, ohne K�uhlprozesse. Werden nun die K�uhlprozesse ber�ucksichtigt

(gestrichelte Linien), so kommt es zu der erw�ahnten K�uhlkatastrophe. W�ahrend sich das Dich-

tepro�l f�ur die Dunkle Materie (graue Linien) nicht �andert, steigt die Gasdichte im Zentrum

dieser Simulation um mehrere Gr�o�enordnungen5, w�ahrend die Temperatur (blaue Linien) im

Zentrum um �ahnlich viele Gr�o�enordnungen f�allt. Das Abnehmen der Temperatur wird durch die

Erh�ohung der Dichte kompensiert, so dass sich der Druck (gr�une Linien) nur leicht �andert. Er ist

etwas niedriger als vorher, was bedeutet, dass Gas in das Zentrum des Galaxienhaufens str�omt.

Ber�ucksichtigt man nun auch die Magnetfelder in diesen Simulationen (Strichpunkt-Linien), so

ist deutlich zu erkennen, dass durch die Verst�arkung des Magnetfeldes ein nicht-thermischer

Druck (rote Linie) aufgebaut wird, der im Zentrum deutlich st�arker - linke Seite von Abbildung

(7.5) - als der thermische Druck wird. Damit steigt die Dichte im Zentrum weniger extrem an,

und das Gas wird auch nicht so stark gek�uhlt. Betrachtet man die - analog zu den gemesse-

nen gewonnenen - emissionsgewichteten Temperaturkarten, so wird das kalte Zentrum teilweise

von dem hei�eren, zwischen dem Zentrum und dem Beobachter liegendem Gas verdeckt. Die so

5Bei h�oherer Au�osung w�urde die Dichte wahrscheinlich sogar noch st�arker ansteigen.
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in den synthetischen Temperaturkarten auftretenden kalten Gebiete sind vergleichbar mit den

Beobachtungen von Cooling Flows in Galaxienhaufen.

Die zweite Weise, auf die das Magnetfeld das K�uhlen des Gases beeinussen kann, ist die

Deposition von Energie aus dem Magnetfeld im Gas. Die Grundlagen daf�ur k�onnen jedoch

nur durch die Verwendung von nichtidealen, magnetohydrodynamischen Simulationen gewon-

nen werden. Hierf�ur k�onnen meine Simulationen Hintergrundmodelle f�ur die Bedingungen f�ur

Dichte, Temperatur und Magnetfeld, wie sie im Zentrum von Galaxienhaufen herrschen, liefern.

Damit ist es m�oglich, in derartigen Simulationen zu berechnen, wieviel Energie durch Rekonnek-

tion aus dem Magnetfeld in das Gas zur�uckgegeben wird. Derartige Simulationen sind derzeit

in Vorbereitung an der Universit�ats-Sternwarte M�unchen [Birk et al. 1998]. Die Ergebnisse der-

artiger Simulationen k�onnen dann in einem zweiten Schritt als Heizrate in meine Simulationen

eingebaut werden.

7.3 Zusammenfassung

Ich habe ein Programm zur Simulation der Entstehung von Galaxienhaufen in einer kosmolo-

gischen Umgebung [Steinmetz 1996] um die Gleichungen der Magnetohydrodynamik erweitert.

Alle Tests, die ich mit diesem Programm durchgef�uhrt habe, zeigten, dass das Programm dazu

geeignet ist, die Entwicklung des Magnetfeldes w�ahrend der Entstehung des Galaxienhaufens

zu untersuchen. Zur Untersuchung der Entwicklung und der Eigenschaften des entstehenden

Magnetfeldes wurden Simulationen in verschiedenen Kosmologien, mit verschiedenen Kon�gu-

rationen - sowohl in der St�arke als auch in der Geometrie - f�ur das anf�angliche Magnetfeld

und mit verschiedenen - soweit m�oglich - numerischen Au�osungen durchgef�uhrt. Anschlie�end

wurden die Ergebnisse dieser Simulationen mit den vorhandenen Beobachtungen verglichen. Die

wichtigsten Ergebnisse m�ochte ich noch einmal kurz zusammenfassen.

� Der Gravitationskollaps von Galaxienhaufen in kosmologischer Umgebung ist in der Lage,

Magnetfelder mehr zu verst�arken, als es einfache Kollapsmodelle vorhersagen. Dies liegt

insbesondere an den auftretenden Turbulenzen in Scherstr�omungen und in den Verschmel-

zungsereignissen, getrieben durch die Entwicklung der gro�r�aumigen Strukturen im Uni-

versum. Besonders wichtig in diesem Zusammenhang ist, dass die Anfangsmagnetfelder,

die von Modellen zur Entstehung derartiger Magnetfelder im fr�uhen Universum vorherge-

sagt werden, bisher als nicht gro� genug galten, um auf die heutigen Feldst�arken verst�arkt

zu werden. Meine Simulationen zeigen hingegen, dass diese kleinen Felder durchaus so

verst�arkt werden, dass sie den Beobachtungen entsprechen.

� Die Entwicklung der Galaxienhaufen wird von der Gravitation dominiert. Ein weiteres

wichtiges Ergebnis meiner Simulationen ist, dass die entstehenden Magnetfeldstrukturen

auch haupts�achlich von dieser Entwicklung gepr�agt sind. Simulationen mit maximal ver-

schiedenen Anfangsgeometrien f�ur das Magnetfeld - homogen und chaotisch - erzeugen
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Abbildung 7.6: Die Abbildung zeigt einen Vergleich der zehn simulierten Galaxienhaufen in der EdS-

Kosmologie f�ur verschiedene Magnetfelder (blaue, dicke Linien) mit den gesammelten Rota-

tionsma�daten aus [Kim et al. 1990] (rote, dicke Linie). Zus�atzlich sind die Daten aus den

Messungen im Galaxienhaufen A119 (rote, kleine Rauten) aus [Ferretti et al. 1999] abgebil-

det. Addiert man ein konstanter Wert zu den Messungen - um hRMi = 0 zu erreichen - erh�alt

man die korrigierten Werte (rote, gro�e Rauten). Genau wie in Abbildung (6.6) wurden f�ur

jede Messung synthetische Daten aus alle Simulationen f�ur das niedrige (gepunktete Linie),

das mittlere (gestrichelte Linie) und das hohe Magnetfeld (Strichpunkt-Linie) verwendet.

Zus�atzlich sind (in hellblau) noch dieselben Simulationen f�ur das niedrige Magnetfeld, je-

doch diesmal mit den chaotischen Anfangsbedingungen (d�unne, gepunktete Linie) und die

Simulationen mit doppelter Au�osung (d�unne, gestrichelte Linie) dargestellt.

nicht zu unterscheidende heutige Magnetfelder. Dies ist beispielsweise in Abbildung (7.6)

zu sehen. Die Simulationen f�ur das niedrige Anfangsmagnetfeld (gepunktete Linien) liefern

f�ur das chaotische Anfangsfeld (d�unne, hellblaue Linie) dieselben Ergebnisse wie f�ur das

homogene Anfangsfeld (dicke, blaue Linie). Dies l�asst ein weiteres Spektrum an Modellen

zu, die Vorhersagen �uber Magnetfelder im fr�uhen Universum liefern, da somit das Anfangs-

magnetfeld nicht unbedingt homogen auf einer Skala sein muss, die gr�o�er als die von mir

verwendete Au�osung ist.

� Durch die Simulationen mit verschiedenen Feldst�arken f�ur die Anfangsmagnetfelder und

den anschlie�enden Vergleich mit Beobachtungen k�onnen Aussagen dar�uber gemacht wer-

den, welche Anfangsfelder n�otig sind, um die heutigen Messungen zu reproduzieren. Abbil-

dung (7.6) zeigt den Vergleich der drei verschiedenen St�arken f�ur das Anfangsmagnetfeld
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mit einer Sammlung von Messungen.

� Die simulierten Galaxienhaufen reproduzieren sowohl den mittleren radialen Verlauf der

gemessenen Rotationsma�e - zu sehen in Abbildung (7.6) - als auch die gefundenen Rota-

tionsma�e f�ur individuelle Galaxienhaufen wie beispielsweise Coma und A119.

� Obwohl die Entstehung der Galaxienhaufen von der gew�ahlten Kosmologie abh�angt, zei-

gen die Ergebnisse meiner Rechnungen f�ur zwei verschiedene Kosmologien keine signi�-

kanten Unterschiede in den synthetischen Rotationsma�karten. Die Galaxienhaufen in der

FlatLow-Kosmologie sind zwar etwas kleiner und deswegen auch weniger magnetisiert als

die Galaxienhaufen in der EdS-Kosmologie, aber da - um mit anderen Beobachtungen

konsistent zu bleiben - die Hubblekonstante f�ur diese Kosmologie gr�o�er ist, liegt die Po-

sition der beobachteten Rotationsma�e n�aher an den Haufenzentren. Somit k�onnen auch

die kleineren und weniger magnetisierten Galaxienhaufen in der FlatLow-Kosmologie die

Beobachtungen gut reproduzieren.

� Die Magnetfelder haben dynamisch keinen Einuss auf die Entstehung der Galaxienhau-

fen. Dennoch k�onnen sie beobachtete Gr�o�en im Galaxienhaufen �andern. Beispielsweise

k�onnen die aus den R�ontgenbeobachtungen gewonnenen Temperaturen aufgrund des vor-

handenen Magnetfeldes sich um bis zu 5% �andern. Dieser E�ekt h�angt von der St�arke des

vorhandenen Magnetfeldes und - �uber den Gasanteil - auch von der gew�ahlten Kosmologie

ab.

� Die magnetisierten Galaxienhaufen meiner Simulationen k�onnen dazu verwendet werden,

durch Berechnung von synthetischen Radiohalos und deren Vergleich mit Beobachtungen

Aussagen �uber die Population - und damit �uber die Entstehungsprozesse - von relati-

vistischen Elektronen in Galaxienhaufen zu tre�en. Einfache Modelle f�ur relativistische

Elektronen zusammen mit den Simulationen liefern schon gute Ergebnisse im Vergleich

mit den Beobachtungen. Die Steigung in der beobachteten Korrelation zwischen Radio-

leuchtkraft und Temperatur von Galaxienhaufen wird beispielsweise schon sehr gut durch

die simulierten Galaxienhaufen reproduziert.

� Erste Tests mit meinen Simulationen zeigen, dass das Magnetfeld in Galaxienhaufen tats�achlich

einen gro�en Einuss auf die Gebiete im Galaxienhaufen haben kann, in denen das Gas

k�uhlt. Zus�atzlich zu dem durch das Magnetfeld ausge�ubten Druck ist es m�oglich, einen

Teil der Energie des Magnetfeldes durch Rekonnektion an das Gas zur�uckzugeben. Die

Ergebnisse meiner Simulationen f�ur die Struktur und St�arke der Magnetfelder in Ga-

laxienhaufen k�onnen dazu verwendet werden, diesen Prozess in speziellen, nichtidealen

MHD-Simulationen zu untersuchen. Die Ergebnisse derartiger Simulationen k�onnen dann

wiederum in meine Simulationen implementiert werden, um das Verhalten der Cooling

Flows in Galaxienhaufen detaillierter zu untersuchen.
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Anhang A

Tabellen

A.1 Simulationen

model H0 
0
m 
0

� �8 fbary Quelle

EdS 0.5 1.0 0.0 1.2 5% [Bartelmann & Steinmetz 1996]

FlatLow 0.7 0.3 0.7 1.05 10% [Eke et al. 1998]

(A.1)

Die Tabelle (A.1) zeigt die Parameter der verschiedenen verwendeten Kosmologien.

EdS Gas Dark Bound FlatLow Gas Dark Bound

Big3 51027 51027 33612 Big0 50653 50653 12789

Big4 48316 48316 22064 Big1 64000 64000 12052

Big5 48849 48849 19767 Big2 42875 42875 3329

Big6 49401 49401 26388 BigC 64000 64000 12058

Big7 49940 49940 23788 BigD 64000 64000 11330

Big8 47900 47900 20968 BigF 64000 64000 11342

Big9 47559 47559 16522 BigG 64000 64000 11329

BigA 49245 49245 25599 BigH 54872 54872 12066

BigB 50141 50141 23772 BigI 54872 54872 12064

BigE 49472 49472 25472 BigJ 39304 39304 12803

(A.2)

Tabelle (A.2) listel die Anzahl der verwendeten Teilchen f�ur alle Simulationen derEdS-Kosmologie

(links) und der FlatLow-Kosmologie (rechts) auf.
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A.2 Verwendete Objekte

EdS FlatLow

Big3 0 3 Big0 0 1

Big4 0 1 Big1 0

Big5 0 Big2 0 3

Big6 0 2 BigC 2 0 1

Big7 0 1 BigD 1

Big8 0 BigF 2 0

Big9 0 1 BigG 0 1

BigA 2 0 1 BigH 0 1

BigB 0 2 BigI 0 1

BigE 0 1 2 BigJ 0

(A.3)

Tabelle (A.3) listet die verwendeten Objekte f�ur die Auswertungen in beiden Kosmologien auf.

Der erste Index f�ur jedes Modell ist das jeweils gr�o�te Objekt. Dieses wird in der Arbeit als
"
der

Galaxienhaufen\ aus der Simulation BigX bezeichnet. F�ur die Darstellung der Temperatur-

Geschwindigkeitsdispersions-Relation in Abbildung (6.12) wurden alle hier aufgef�uhrten Objekte

verwendet. Die Entwicklung und die Masse der Objekte in der EdS-Kosmologie lassen sich aus

Abbildung (5.2) ersehen.

Modell anf�angliches Magnetfeld Kosmologie

no kein Magnetfeld EdS & FlatLow

low 0:2 � 10�9G EdS & FlatLow

medium 1:0 � 10�9G EdS & FlatLow

high 5:0 � 10�9G EdS & FlatLow

chaotic 0:2 � 10�9G EdS

doubleres 0:2 � 10�9G EdS

(A.4)

Die Tabelle (A.4) zeigt die anf�anglichen Magnetfeldst�arken f�ur die verschiedenen Modelle. F�ur

die Modelle low, medium, high und doubleres wurde ein homogenes Magnetfeld auf die Anfangs-

daten gelegt.
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