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Einleitung

Seit Menschen existieren, iibt das Universum eine Faszination auf sie aus. War diese
Faszination zunéchst religios motiviert, wandelte sich die Astronomie iiber Beob-
achtungen des Sternenhimmels bis hin zur modernen Astronomie, welche versucht,
die Entstehung des heutigen Universums zu erkléren.

Bevor im 20. Jahrhundert zwei fundamentale Mechanismen im Universum ent-
deckt wurden, war die Entstehung der heutigen Strukturen im Universum weitge-
hend unverstanden. Die Astrophysiker waren der Meinung, das Universum sei sta-
tisch und der Abstand der Erde zu anderen Himmelskorpern sei nahezu konstant.
Eine erste Beschreibung des Universums mittels der allgemeinen Relativitédtstheorie
wurde 1917 von Albert Einstein vorgestellt (Luminet} [2007). Diese beruhte jedoch
auf einem statischen, immer gleichbleibenden Universum, was sich spéter als falsch
herausstellte.

Erst nachdem Georges Lemaitre 1927 die durch Milton Lasell Humason nachge-
wiesene Rotverschiebung mit einer Expansion des Universums in Zusammenhang
brachte, entwickelte sich ein besseres Versténdnis fiir die sichtbaren Strukturen im
Kosmos. Auf Grundlage dieser Resultate und seiner eigenen Distanzmessungen fand
Edwin Hubble 1929 das Hubble-Gesetz:

v(r)=Hy-r (0.1)

Dieses Gesetz beschreibt den linearen Zusammenhang zwischen der als Geschwin-
digkeit gedeuteten Rotverschiebung v(r) und der Distanz r. Die konstante Hy ist die
Hubble-Konstante. Sie hat einen derzeitigen Wert von 74,3 km(sMpc)~' (Chavez
et al., 2012).

Ein weiterer Meilenstein war die Entdeckung der dunklen Materie 1933 durch den
Schweizer Physiker und Astronom Fritz Zwicky. Er beobachtete, dass der Coma-
Haufen nicht durch die Gravitation der sichtbaren Materie allein zusammen gehal-
ten werden konnte (Schneider], 2007). Er postulierte daher eine bis dahin unbekannte
Materieform, welche nicht elektromagnetisch wechselwirkt und somit dunkle Mate-

rie genannt wurde. Durch Messungen von Rotationskurven in Galaxien wurde diese
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Hypothese weiter bestétigt, da sich experimentell anstatt einer abfallenden Kepp-

lerkurve ein flache Kurve ergab, welche auf zusétzliche Materie hindeutete.

Diese beiden Entdeckungen bilden den Startpunkt zur Entwicklung des heutigen
Standardmodells der Kosmologie oder auch A-CDM-Modell genannt. CDM steht
hier fiir cold dark matter und stellt einen wesentlichen Bestandteil des Standardmo-
dells dar. ,Kalt*“ bedeutet hierbei, dass sich die dunkle Materie Teilchen aufgrund
ihrer groflen Masse nicht relativistisch bewegen. Die physikalische Natur der dunklen
Materie ist bis heute unbekannt. Ein Kandidat sind die sogenannten WIMPs (Weak-
ly Interacting Massive Particles). Sie besitzen sehr groe Massen (100 bis 1000 Gev)
und wiirden damit in die Theorie der CDM passen. Die Theorie der WIMPs ist
jedoch noch spekulativ, da sie iiber das Standardmodell der Teilchenphysik hin-
ausgeht (Primack, 2009). Das A steht hierbei fiir die von Albert Einstein zunéchst
félschlicherweise eingefiihrte kosmologische Konstante. Das A-CDM-Modell wird in
Abschnitt [1.3] genauer beschrieben.

Ein weiterer wichtiger Bestandteil des Standardmodells der Kosmologie ist die
Inflationstheorie. Nach dieser Theorie setzte nach der Planck- und GUT-Ara, etwa
1073 s nach dem Urknall, eine extreme Expansion ein, in welcher sich das Universum
um einen Faktor zwischen 107 und 10%° vergréBerte (Demtroeder], 2009). Wihrend
dieser Phase wurden kleinste Dichtefluktuationen auf makroskopische Grofie ver-
grofert, was einen mafigeblichen Anteil an der Entstehung der heutigen Galaxien
hat (siehe Abschnitt . Der amerikanische Physiker Brian Greene sagte einmal

iber diese Theorie:

,Laut Inflationstheorie sind die mehr als hundert Milliarden Galaxien, die im All
wie himmlische Diamanten schimmern, nichts als Quantenmechanik, die in groflen
Buchstaben an den Himmel geschrieben wurde. Fiir mich ist diese Erkenntnis eines
der grofiten Wunder des modernen wissenschaftlichen Zeitalters.“ (Guth| 1999)

Die Vorstellung, dass das scheinbar unendliche Universum aus einer einzigen Sin-
gularitdt und minimalen Quantenfluktuationen enstanden ist, ist ein faszinierender

Gedanke und hat auch die folgende Arbeit motiviert.

Im Rahmen dieser Bachelorarbeit wird iiberpriift, inwiefern eine mit einer modi-
fizierten Version des Simulationscodes GADGET erstellte Simulation mit Beobach-
tungen vergleichbare Spiralgalaxien bzw. kalte Gasscheiben produziert. Hierzu wer-
den zunéichst die theoretischen Grundlagen erortert, welche zum Verstédndnis beitra-

gen sollen. Im darauf folgenden Kapitel werden vier Gasscheiben, die gefunden wur-
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den, analysiert und einige typische Eigenschaften wie Rotationskurven und Ober-
flachendichte mit Beobachtungen bzw. bestehenden Simulationsergebnissen vergli-
chen. Ein weiteres Kapitel beschéftigt sich mit der zeitlichen Entwicklung einer der
Spiralgalaxien, um der Frage nachzugehen, auf welchem Weg sich die Spiralgalaxie
bildet. Das abschlieSende Kapitel zeigt eine Methode, um Gasverteilungen morpho-
logisch zu unterscheiden und damit eine statistische Verteilung der morphologischen
Héaufigkeit zu erméglichen. Des Weiteren wird in diesem Kapitel auf Grundlage dieser

Methode die Position der Scheibengalaxien innerhalb der simulierten Box analysiert.



1. Theoretische Grundlagen

1.1. Galaxientypen

Die Erkenntnis, dass es im Universum Objekte aulerhalb unserer Milchstrale gibt,
ist jlinger als 100 Jahre. Erst nach Abstandsmessungen im Jahre 1925 durch Edwin
Hubble wurde allgemein anerkannt, dass die Galaxie M31 auflerhalb der Milchstrafe
liegt. Diese Entdeckung bildete den Startpunkt der extragalaktischen Astronomie,
im Zuge derer eine Vielzahl von Galaxientypen beobachtet wurden.

Die Klassifikation extragalaktischer Objekte héngt stark von der Beobachtungs-
methode ab. Die erste zur Verfiigung stehende Methode war die der optischen Pho-
tometrie, welche zur von Edwin Hubble entwickelten Hubble-Sequenz fiihrte. Eine
weitere Moglichkeit zur Klassifizierung bietet die Analyse des Emissionsspektrums
von Galaxien. Dabei lassen sich Objekte zum Beispiel danach einteilen, ob sie im

Radio- oder Rontgenbereich emittieren oder nicht.

1.1.1. Morphologische Klassifikation: Hubble-Sequenz

Die Hubble-Sequenz bot die erste Moglichkeit, um Galaxien zu klassifizieren. Hierzu

werden ausschlieBlich morphologische Merkmale benutzt.

Elliptische Galaxien

50 _~ Sa Sc Im
- 9 — e Spiralgalaxien
Elb}4 E(d)4 sau\ SBa '
(Do) (disky) - Seb SBec 1Bm S
s T— - 1 /
Bﬂ‘ﬂ’enspjrafen (.-..-.-_-:

Abb. 1.1.: Hubble-Sequenz aus [Schneider| (2007))
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In Abbildung[1.1]ist die Hubble-Sequenz zu sehen. Sie unterscheidet zwischen drei

grundlegenden Arten von Galaxien:

e Elliptische Galaxien: Sie zeigen ein elliptisches Erscheinungsbild und werden
b

untereinander nach ihrer Elliptizitdt ¢ = 1—2 unterteilt, wobei a die grofie und
b die kleine Halbachse der Ellipse bezeichnen. Sie werden mit En bezeichnet,
wobei n = 10e. Eine E7-Galaxie ist also deutlich abgeplatteter als eine F2-
Galaxie. Das Helligkeitsprofil von Elliptischen Galaxien kann oftmals durch

das de Vaucouleurs-Profil beschrieben werden:
1/4
I(R)=1.- 6_7'669[1?% -1] (Binney and Tremaine, |1987) (1.1)

wobei R, der Effektivradius ist, welcher dadurch definiert ist, dass die Héalfte

der Leuchtkraft innerhalb von R, emittiert wird. R, ist also durch die Gelei-

chun
& Re 1 fe’e)
/RI(R)dR: §/R[(R)dR (1.2)
0 0

gegeben. I, ist die Helligkeit am gerade definierten Effektivradius.

e Spiralgalaxien: Diese Art von Galaxien bestehen aus einer ausgedehnten
Scheibe und einer zentralen spheroidialen Verdickung, dem sogenannten Bul-
ge. Dieser zeigt dhnliche Eigenschaften wie eine elliptische Galaxie. Des Wei-
teren zeichnet sie eine meist blau erscheinende Spiralstruktur innerhalb der
Scheibe aus. Das Helligkeitsprofil der Scheibe folgt in guter Ndherung einem

Exponentialgesetz, welches nur von Radius r abhéngt:
I(r)=1Iy- e (Freeman), (1970) (1.3)

wobei Iy und r; Konstanten sind.

Innerhalb dieser Kategorie wird zwischen Spiralgalaxien ohne Balken S bzw.
mit Balken SB unterschieden. Diese werden nochmals nach dem Helligkeits-
verhéltnis von Bulge und Scheibe unterteilt. Sa- bzw. SBa-Spiralen besitzen
das grofite Helligkeitsverhaltnis. Dieses nimmt bis zu Sc- bzw. S Be-Spiralgalaxien
ab. Spiralgalaxien werden oft als ,late-type-Galaxien* bezeichnet, was einen
rein historischen Hintergrund hat und nichts iiber den Entstehungszeitpunkt

aussagt. Prominentestes Mitglied dieser Kategorie ist die Milchstrafle, in wel-
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cher sich die Erde befindet. Weitere Eigenschaften von Spiralgalaxien werden
in Abschnitt [I.2] genauer betrachtet.

e Irreguliare Galaxien: Irregulidre Galaxien lassen sich weder als elliptische
noch als Spiralgalaxie klassifizieren. Sie enthalten keinerlei Symmetrien. Des
Weiteren besitzen sie keinen Galaxiekern, sondern in der Galaxie verteilte Ver-
dichtungen. Die beiden Magellanschen Wolken sind die bekanntesten Mitglie-

der dieser Kategorie.

Als Zwischenkategorie zwischen elliptischen und Spiralgalaxien liegen die SO-Galaxien,
auch lentikuldre Galaxien genannt. Sie weisen einen zentralen Bulge auf, welcher
von einem unstrukturierten Helligkeitsbereich umgeben ist. Dieser erscheint oft als
Scheibe ohne Spiralstruktur. Auch diese werden danach unterschieden, ob ein Balken
vorhanden ist (SBO0) oder nicht (S0).

1.1.2. Weitere Galaxientypen

Da die Klassifizierung der Hubble-Sequenz nur auf morphologischen Merkmalen be-
ruht und zudem nur fiir sehr nahegelegene Galaxien entwickelt wurde, gibt es wei-
tere Galaxientypen, welche in der Hubble-Sequenz nicht erfasst sind. Diese werden

hauptséchlich durch ihre spektrale Verteilung unterschieden.

e Aktive Galaxien: Charakteristisch fiir aktive Galaxien ist die spektrale Ver-
teilung. Anders als fiir normale Galaxien, deren Spektrum sich hauptséchlich
aus Uberlagerungen von thermischen Planckspektren zusammensetzt, konnen
diese Objekte im gesamten Radio- bis hin zum Rontgenbereich emittieren.
Sie gehoren zu den leuchtkriftigsten Objekten im Universum. Diese Strahlung
stammt hauptsichlich aus einem kleinen zentralen Gebiet, dem sogenannten
aktiven Galaxienkern (AGN). Aktive Galaxienkerne bestehen aus supermas-
siven Schwarzen Lochern. Diese akkreditieren umliegendes Gas, welches be-
schleunigt wird und durch verschiedene physikalische Mechanismen die charak-
teristische Strahlung emittiert. Zu dieser Kategorie gehéren Radio-Galaxien,
Seyfert-Galaxien und Quasare, welche sich in ihrer spektralen Verteilung un-

terscheiden.

e Starburst-Galaxien: Starburst-Galaxien zeichnen sich durch ihre extrem ho-

he Sternentstehungsrate aus. Dies liegt fiir derartige Objekte typischerweise
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zwischen 10Mgyr—t und 300Moyr~! (Schneider, 2007). Unsere Milchstrafle
besitzt im Vergleich eine Sternentstehungsrate von etwa 2Moyr~! (Schneider|
2007). Starburst-Galaxien emittieren im fernen Infrarotbereich. Dieses Spek-
trum entsteht durch Staubemission. Der in den Galaxien enthaltene Staub ab-
sorbiert die UV-Strahlung, welche bei der Sternentstehung entsteht und strahlt

diese als thermische Strahlung wieder ab.

1.2. Spiralgalaxien

In diesem Abschnitt werden die Merkmale der in Abschnitt [[L1.1] beschriebenen

Spiralgalaxien genauer betrachtet, da diese die Grundlage dieser Arbeit bilden.

1.2.1. Komponenten

e Bulge: Der Bulge liegt im Zentrum einer Spiralgalaxie und zeigt dhnliche
Eigenschaften wie elliptische Galaxien. Er besteht hauptséchlich aus alten
Sternen und enthélt nur geringe Mengen an Gas, sodass in diesem Bereich
nahezu keine Sterne entstehen. Durch seine hohe Dichte leuchtet der Bulge
deutlich heller als die ihn umgebende Scheibe, was dazu fiihrt, dass von weit
entfernten Galaxien nur der Bulge sichtbar ist. Die Sterne innerhalb des Bulges
gehoren zur Population IT und sind damit dlter als die Sterne in der galakti-
schen Scheibe. Im Inneren vieler Bulges wird ein massives Schwarzes Loch
vermutet (Kormendy and Richstone, 1995)). Zwischen der Masse des Bulges
und der des zentralen Schwarzen Lochs besteht ein Zusammenhang (Wandel,
1999).

Ein Merkmal zur Unterscheidung von Bulges ist der Sersic-Index. Er tritt im
Sersic-Profil auf, welches das Helligkeitsprofil von Bulges beschreibt (Sérsic,
1963):

Ll/"_l}

I(r) = I - e (1.4)

wobei b und n Konstanten sind. n ist der Sersic-Index und hat typische Werte
zwischen 0 und 3 (Weinzirl et al.l 2009). Das Sersic-Profil stellt eine Verallge-
meinerung des in Gleichung [1.1] angegebenen de Vaucouleurs-Profils dar.

Bulges werden des Weiteren nach ihrer Form unterschieden. Zum einen gibt es

den klassischen Bulge, welcher eine elliptische Form aufweist. Es wird vermu-
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tet, dass diese klassischen Bulges aus major Merger (M1/M2 > 1/4) und der
damit verbundenen violent relaxation der Sterne entstehen (Hopkins et al.
2008). Die Galaktische Scheibe entsteht danach um den Bulge durch Gasak-
kretion. Zum anderen gibt es Pseudobulges, welche sehr flach sind und eine
scheibenéhnliche Form aufweisen. Sie entstehen durch Gaseinfall in den zen-
tralen Bereich eines dunkle Materie Halos und die anschlieBende Sternbildung
(Kormendy}, 2008)).

Galaktische Scheibe: Die Galaktische Scheibe umgibt den zentralen Bul-
ge und ist deutlich ausgedehnter als dieser. Thr Helligkeitsprofil wird, wie in
Abschnitt erwahnt, durch Gleichung[1.3]in guter Ndherung beschrieben.

Die Scheibe kann in zwei Komponenten unterteilt werden. Zum einen die dicke
Scheibe, welche im Vergleich zur diinnen Scheibe aus dlteren, metalldrmeren
Sternen besteht. Zum anderen die diinne Scheibe, in der sich die charakte-
ristische Spiralstruktur befindet. In ihr werden Sterne gebildet, sodass diese
jiinger und metallreicher sind, als in der dicken Scheibe. Des Weiteren besteht
die Galaktische Scheibe aus einer Gasscheibe, welche zum Grofiteil aus neu-
tralem HI Wasserstoff besteht. Es befinden sich jedoch auch Regionen mit HII
Wasserstoff innerhalb der Gasscheibe. Diese entstehen, wenn das umliegende
HI durch Sternentstehung ionisiert wird. Die Gasscheibe ist deutlich weiter
ausgedehnt, als die optisch sichtbare Sternscheibe. Eine sehr bedeutende Ska-
lierungsrelation fiir Spiralgalaxien stellt die Tully-Fischer-Relation dar. Nach
ihr gilt, dass die Leuchtkraft L einer Spiralgalaxie eng mit der maximalen

Rotationsgeschwindigkeit v,,,, korreliert:

L o vy ... (Schneider] 2007) (1.5)

max

Der Exponent « hidngt dabei von der Wellenlénge ab in der die Leuchtkraft
gemessen wird. Mit steigender Wellenlénge vergroflert sich auch «. Gefunden
wurde dieser Zusammenhang 1977 von R. Brent Tully und J. Richard Fisher
bei der Beobachtung der 21¢m-Linie des Wasserstoffs.

Galaktischer Halo: Fast jede Spiralgalaxie ist umgeben von einem nahezu
sphérischen galaktischen Halo. Nur Spiralgalaxien, welche sich innerhalb von
Clustern befinden, besitzen keinen eigenen dunkle Materie Halo, sondern sind

in einem globalen Halo eingebettet. Galaxien auflerhalb von derartigen Clus-
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tern werden Feldgalaxien genannt. Die sichtbare Materie des Halos besteht aus
alten, metallarmen Sternen der Population II, welche nur einen sehr geringen
Anteil der Gesamtmasse der Galaxie ausmachen. Des Weiteren beinhaltet der
Halo eine grofle Menge an dunkler Materie, welche durch ihre gravitative Wir-
kung mafigeblich die Formation der sichtbaren Materie beeinflusst. Da dunkle
Materie nicht elektromagnetisch wechselwirkt, ist es nicht moglich, sie optisch
zu beobachten. Nur durch Analyse der Dynamik umliegender sichtbarer Ma-
terie kann auf ihre Verteilung geschlossen werden. In N-Body Simulationen
hat sich jedoch gezeigt, dass der radiale Dichteverlauf der dunkle Materie Ha-
los durch ein universelles Profil beschrieben werden kann, dem sogenannten
NFW-Profil. Danach ist die radiale Dichte gegeben durch:

p(r) Oc

=Ta Iy (Navarro, |1995]) (1.6)
Perit s s

wobel perit = 3H? /87 G die kritische Dichte ist. r, = 2200 jst, der charakteristi-
sche Radius; raqq ist der Radius bei dem die durchschnittliche Dichte innerhalb
einer Sphére gerade 200 - p..;; entspricht; d. und ¢ sind zwei dimensionslose Pa-
rameter. Thr Zusammenhang ergibt sich daraus, dass das Volumenintegral iiber

die Dichte der Halomasse Moy = 200p.4(4/3)7r3,, entsprechen muss.

1.2.2. Die Spiralstruktur

Das markanteste Merkmal von Spiralgalaxien sind die Spiralarme. Im sichtbaren
Wellenldngenbereich erscheinen diese blau. Dies ist damit zu erklédren, dass die Spi-
ralarme hauptséichlich aus jungen Sternen und HII-Regionen bestehen. Bis heute
ist die Entstehung und der Grund fiir die lange Lebensdauer der Spiralarme nicht
vollkommen verstanden. Die womdglich naheliegendste Erklarung, dass die Spir-
alarme aus starren Strukturen aus Gas und Sternen bestehen, scheidet aufgrund der
differentiellen Rotation aus. Aus Beobachtungen von Rotationskurven ist bekannt,
dass die Rotationsgeschwindigkeiten im &ufleren Bereich der Galaxie nahezu kon-
stant sind. Dies bedeutet, dass sich die Spiralarme nach wenigen Umdrehungen viel
enger winden wiirden, als dies beobachtet wird. Deshalb stellt sich die Frage, wie
die fiir die Sternentstehung nétigen Bedingungen zustande kommen. Diese Bedin-
gungen ergeben sind dadurch, dass der Gravitationsdruck einer Gaswolke aufgrund

ihrer Eigengravitation grofer ist, als der stabilisierende thermische Druck. In einem
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einfachen Modell einer sphérischen Gaswolke mit homogener Massenverteilung er-
gibt sich als notwendige Bedingung fiir eine Sternbildung das Jeanskriterium fiir die

Masse M der Gaswolke:

3/2
M > \/7< ) — (Demtroeder;, [2009) (1.7)
N/

wobei k die Boltzmann-Konstante, ;1 die Masse eines Gasteilchens, T' die Temperatur

und p die Massendichte sind.

Eine Erklarung bietet die Theorie der quasi stationéren Dichtewellen. Diese wur-
de 1964 von C.C. Lin und Frank H. Shu aufgestellt (Lin and Shu, 1964). In dieser
Theorie ergibt sich die Spiralstruktur aus einer Gravitationsstérung, welche die dif-
ferentiell rotierende Scheibe beeinflusst. Dabei konnen das rotierende Gas und die
Sterne andere Geschwindigkeiten als die Dichtewelle haben. Dies bedeutet, dass die
Spiralstruktur nicht immer aus denselben Teilchen besteht, sondern je nach Winkel-
geschwindigkeit Teilchen iiberholt oder selbst von Teilchen iiberholt wird. Um durch
eine solche Dynamik die Spiralstruktur iiber lange Zeit aufrecht zu halten, miissen
die Teilchenbahnen und die Dichtewellen in Resonanz stehen. Eine solche Resonanz
wurde bereits vor der Dichtewellentherie von Bertil Lindblad berechnet. Er fand,
dass die Teilchenbahnen in einem nicht achssymmetrischen Potential genau dann

mit einer Stérung resonant sind, wenn gilt:
m(QO — Qb> = :l:/i() (18)

wobei m eine natiirliche Zahl ist, €2, die Winkelgeschwindigkeit der Storung, €2y die
Winkelgeschwindigkeit des Teilchens im ungestorten Potential am Radius Ry. ko
ist die Epizykelfrequenz, welche die Frequenz beschreibt, mit der sich die Teilchen
auf ihrer gestorten Bahn dem Zentrum néhern und davon entfernen (Binney and
Tremaine, [1987)).

Mathematisch wird in dieser Theorie von einem achsensymmetrischen Potential
®y(R) ausgegangen, welches durch ein winkelabhéingiges Potential ®;(R, ¢) gestort
wird. Dies fithrt zu Gleichungen, welche im Allgemeinen nur numerisch gelost werden
konnen (mathematische Behandlung siehe Binney and Tremaine (1987); Lin and
Shu/ (1964)). Diese Berechnungen fithren zu Losungen, welche eine Spiralstruktur

beschreiben.

Trotz der teilweise guten Ubereinstimmung mit Beobachtungen (siche Binney and
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Tremaine (1987)) Fig. 6-23) bleiben einige Fragen ungeklirt, wie z.B. der Einfluss von

interstellaren Magnetfeldern und die unmittelbare Entstehung der Spiralstrukturen.

1.2.3. Die Scheibenstruktur

Die Mechanismen, welche zur Bildung einer Gasscheibe und infolgedessen von Spiral-
galaxien fithren, stellen ein aktuelles Forschungsgebiet dar. Da sich die Entstehung
von Galaxien iiber mehrere Milliarden Jahre erstreckt, ist deren Analyse hauptséchlich
durch Computersimulationen, wie sie auch in dieser Arbeit verwendet wird, moglich.
Deshalb stammen die meisten bisherigen Erkenntnisse aus numerischen Simulatio-
nen (siehe Abschnitt [1.4)).

Die Entwicklung der baryonischen Materie im Zentrum dunkler Materie Halos
héngt zundchst von der Art der Gasakkretion ab. Hierfiir gibt es zwei grundlegende
Moéglichkeiten: Zum einen die Akkretion von Materie durch Merger von bestehenden
Galaxien. Zum anderen durch Materieakkretion in Form von Cold-Streams. Cold-
Streams sind filamentartige Strukturen, durch die Materie aus dem kosmischen Netz
(siche Abschnitt auf das Zentrum der Galaxien einfillt.

Die Fiitterung der Gasscheibe durch Merger Ereignisse héngt stark vom Massen-
verhéltnis der einfallenden Struktur zur bestehenden Galaxie ab. Liegt das Verhéltnis
etwa bei 1/4 oder grofler (major Merger), wird die bestehende Gasscheibe zerstort
und es entsteht eine elliptische Galaxie (Naab and Burkert|, [2003)). Kollisionen mit
kleineren Massenverhéltnis (minor Merger) konnen die Gasscheibe erhalten und die-
se somit mit frischen Gas fiittern.

Der Einfluss dieser Cold-Streams auf die Scheibenbildung wurde in vielen bisheri-
gen Simulationen analysiert (Teklu, |[2012; Dekel et al., 2009a,b). In den Cold-Streams
umgeht die einfallende Materie die Erwarmung auf die Temperatur des heiflen Halos
und kann direkt ins Zentrum fallen (Dekel et al., 2009a). Die Streams unterscheiden
sich in der Struktur der einfallenden Materie. Zum einen werden in Simulationen
Streams beobachtet durch die Klumpen ins Zentrum einfallen, welche zu einem do-
minanten Bulge fiihren. Des Weiteren fithren die Klumpen zu erhhten Turbulenzen
innerhalb der Gasscheibe und verhindern somit das Fragmentieren der Scheibe in
Klumpen. Zum anderen ergeben sich glatte Streams, was bedeutet, dass nur sehr
kleine Klumpen durch sie einfallen. Sie fithren zu einer ausgedehnten Gasscheibe,
welche durch erhohte Sternentstehung eine klumpige Struktur bildet (Dekel et al.|
2009Db)).

Ein wichtiger Prozess bei der Akkretion von Materie ist die sogenannte dynami-
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sche Reibung zwischen der dunklen Materie und der einfallenden Materie. Dabei {ibt
die bewegte Materie aufgrund ihrer Gravitation eine Anziehungskraft auf die dunkle
Materie aus. Diese verdichtet sich hinter dem einfallenden Objekt und bremst dieses.
Auf diesem Weg wird Drehimpuls vom einfallenden Objekt auf die dunkle Materie
iibertragen. Anders als die dunkle Materie, welche in einen stabilen Zustand rela-
xiert, verliert die baryonische Materie durch diesen Prozess an Drehimpuls und durch
thermische Abstrahlung an Energie, wodurch sie weiter kiihlen kann. Dadurch, dass
baryonische Materie nicht stofifrei ist, kann diese, im Gegensatz zur dunklen Materie,
eine geringe Dispersion aufweisen und somit eine diinne Scheibe bilden.

In bisherigen Computersimulationen fiihrt dies zu einem Drehimpulsproblem, auf-
grund dessen zu kompakte Gasscheiben enstanden (Navarro et all [1995; Katz and
Gunn, |1991)). Die Losung des Problems bilden verschiedene Feedback-Mechanismen
wie Feedback von Sternentstehung, Supernovae und AGN, welche die Gasdynamik
mafgeblich beeinflussen (Piontek and Steinmetz, 2011).

1.3. Kosmologische Strukturbildung: Das
ACDM-Modell

Um die Entwicklung der Strukturen auf kleinen Skalen, wie innerhalb von Galaxien,
zu verstehen, ist es notwendig, zu verstehen, wie die heutigen Strukturen auf grofien
Skalen enstanden sind. Diese Entstehung wird durch das ACDM-Modell beschrieben.

Das heutige Standardmodell der Kosmologie beruht auf zwei grundlegenden An-

nahmen:

e Das Universum ist isotrop - das bedeutet, es erscheint einem Beobachter un-

abhéngig von der Beobachtungsrichtung immer gleich.

e Das Universum ist auf grofien Skalen homogen - das heifit, das Universum
stellt sich seinem Beobachter, unabhéngig von dessen Aufenthaltsort, gleich

dar.

1.3.1. Die Expansion des Universums

Diese Annahmen stellen auch die grundlegenden Annahmen der mathematischen
Behandlung des Friedmann-Lematre-Modells dar. Dieses Modell beschreibt die Ent-

wicklung des Universums als Losung der Einsteinschen Feldgleichungen. Die Expan-
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sionsgleichung, welche diesem Modell zugrunde liegt, ist gegeben durch (Schneider,
2007):

<é>2 = H*(t) = H[a ') + a () +a2(#)(1 — Qp — Q) + Q4] (1.9)

a

Die drei Konstanten €2,., €2, und 2, sind gegeben durch:

Pr,0 Pm,0 A

= e T M am (110

wobei pg.; die kritische Dichte wie in Abschnitt ist. Die mit ,,0* indizier-
ten Symbole beschreiben die Energiedichte des Universums in Form von Strahlung
(pro), Materie (pmpo) und Vakuumsenergie (A) zum heutigen Zeitpunkt. Dabei ist
A die von Einstein eingefiihrte kosmologische Konstante. Dieser fithrte die Kon-
stante jedoch ein, um ein statisches Universum zu beschreiben, was sich als falsch
herausstellte. Heute wird A mit der sogenannten dunklen Energie oder Vakuums-
energie identifiziert, deren Ursprung noch nicht bekannt ist. Aus Beobachtungen ist
bekannt, dass €2, sehr gering ist und somit oftmals vernachlassigt wird. Die Funk-
tion a(t) wird kosmischer Skalenfaktor genannt. Sie beschreibt den Zusammenhang
zwischen dem Ortsvektor # zu einem bestimmten Zeitpunkt und dem auf Grund

der Expansion verénderten Ortsvektor r(t). Sinnvollerweise wird # zum heutigen

Zeitpunkt ¢y gewahlt, sodass gelten muss a(ty) = 1.
r(t) = a(t) (1.11)

Obwohl hier auf eine mathematische Herleitung der Expansionsgleichung ver-
zichtet wurde, ist zu sehen, dass die Dynamik des Universum von der jeweiligen
Form, in der die Energie vorliegt, bestimmt ist. Abhéngig von den Dichtepara-
metern ergeben sich verschiedene Szenarien. In Abbildung sind drei mdogliche
Verlaufe von a(t) zu sehen. Die durchgezogene Kurve zeigt den Verlauf fiir die heute
bekannten Werte der Dichteparameter (£2,, = 0.268, 2, = 0.728), welche auch in
der Magneticum-Simulation verwendet wurden (siche Abschnitt [1.4]). Nach diesem
Modell beschleunigt sich die Expansion in Zukunft. Die gepunktete Linie zeigt das
bis 1927 bevorzugte Modell, das Einstein-de-Sitter-Modell (€2,,, = 1, Q4 = 0). Nach
diesem Modell ergibt sich eine einfache Expansionsgleichung, deren Losung ein fiir

alle Zeiten expandierendes Universum beschreibt.
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Abb. 1.2.: Verschiedene Verlaufe fiir a(t) aus Schneider| (2007)).

Die beschriebene Expansion des Universums ist ein wesentlicher Bestandteil der
Strukturbildung der Materie, da der Kosmos aufgrund der Expansion abkiihlte,

wodurch baryonische Materie entstehen konnte.

1.3.2. Strukturbildung der Materie

Die Strukturbildung der Materie begann schon vor der in der Einleitung beschrie-
benen inflationdren Phase. Schon vor dieser Phase gab es aufgrund der Quanteme-
chanik minimale Quantenfluktuationen der sogenannten Ursuppe, welche aus Strah-
lung und Materie bestand. Aufgrund der folgenden enormen Expansion wéhrend
der inflationdren Phase wurden diese Quantenfluktuationen von mikroskopischen
auf makroskopische Skalen vergrofiert. Nach etwa einer Sekunde entkoppelte sich die
dunkle Materie, auch als WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles) bezeichnet,
von der restlichen Materie und Strahlung konnte sich daraufhin nahezu frei bewe-
gen, da sie nicht elektromagnetisch wechselwirken (Hetznecker, 2009). Dies stellt
einen wichtigen Zeitpunkt der Strukturbildung dar, da die dunkle Materie somit
durch Eigengravitation beginnen konnte, tiefere Potentialtopfe zu bilden. Nachdem
die Primordiale Nukleosynthese abgeschlossen war, bestand das Universum aus drei

Komponenten:
e Baryonische Materie (Atomkerne, Elektronen).

e Dunkle Materie (oder WIMPs).
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e Strahlung (Neutrinos, Photonen)

Anders als die dunkle Materie wird, die baryonische Materie stark von der damals
dominierenden Strahlung beeinflusst, welche verhindert, dass sich neutrale Atome
bilden, die den Potentialtopfen der dunklen Materie folgen konnen. Es wird von der
strahlungsdominierten Epoche gesprochen. Der Ubergang zur materiedominierten
Epoche geschah nach etwa 30 000 Jahren (Hetznecker, [2009). Durch die fortwahrende
Expansion des Universums (siche Abschnitt wurden die Photonen ins Rote
verschoben. Da die Energie eines Photons durch dessen Wellenlénge bzw. Frequenz
bestimmt ist, hat dies zur Folge, dass deren Energie abnimmt.

Die néchste Phase liasst sich mit einer der bedeutendsten kosmologischen Beob-
achtungen erklaren. 1964 entdeckten Arno Penzias und Robert Woodrow Wilson die
kosmische Hintergrundstrahlung (CMBR). Sie entspricht einer thermischen Strah-
lung von etwa 3K und wird als rotverschobene Strahlung, welche 380 000 Jahre nach
dem Urknall emittiert wurde, interpretiert. Eine genaue Vermessung der CMBR im
Rahmen der COBE- (1989 bis 1993) und WMAP-Mission (2001 bis 2010) zeigt, dass
der CMBR nicht isotrop ist, sondern leichte Fluktuationen aufweist.

Wie oben erwédhnt, beginnt nach etwa 30 000 Jahren die materiedominierte Pha-
se. In dieser Phase bildet die dunkle Materie groflere Ansammlungen, welchen die
baryonische Materie und die Strahlung folgen. Aufgrund der Kontraktion baut sich
im Inneren der kollabierenden Gaswolke ab einer bestimmten Dichte und Tempera-
tur ein Gegendruck auf. Dies fiihrt dazu, dass die Gaswolke wieder expandiert, bis
der Gegendruck abgebaut ist. So beginnt die Ausdehnung der Gaswolke periodisch
zu schwingen. Dieser Vorgang ist von der anfinglichen Ausdehnung und Masse der
Gaswolke abhéngig, sodass nicht alle Dichtefluktuationen mit gleicher Periodendauer
schwingen.

Diese Schwingungen lassen sich gut an einem einfachen Modell nachvollziehen. Es
wird eine sphérische Dichtefluktuation betrachtet, in welcher die Masse homogen
verteilt ist. Die Uberdichte wird durch den Dichteparameter § beschrieben. Er ist
gegeben durch:

g=0""r (1.12)

p
wobei py die Dichte innerhalb der Fluktuation ist und p die mittlere Dichte des um-
gebenden Universums ist. Die Bewegungsgleichung der einschlieBenden Kugelschale

ist gegeben durch:
GMm
r(t)

mi(t) = (1.13)
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wobei m die Masse der Kugelschale, M die Masse der Gaswolke und G die Gra-

vitationskonstante ist. Werden beide Seiten der Gleichung mit 7(¢) multipliziert,

(9)-3(2)
(t)

2GM
()

ergibt sich:

Integration liefert dann:

7 (t)

wobei K eine Integrationskonstante ist.

+ K (1.15)

Eine Losung dieser Gleichung fiir ein gebundenes Modell ist in parametrisierter
Form gegeben durch:
r(0) = a(1l — cos(0)) (1.16)

£(0) = b(6 — sin(9)) (1.17)

wobei a und b Konstanten sind (Binney and Tremaine, |1987). Dies bedeutet, dass
die Kugel fiir § < 7 expandiert, bis sie bei = 7 ihren maximalen Radius 7,,.. = 2a
erreicht. Nach diesem Maximum kollabiert die Gaswolke bis # = 27. An diesem
Punkt wiirde nach dem hier betrachteten Modell gelten r = 0, was in der Realitét
durch den sich aufbauenden Druck verhindert wird. Aus diesem einfachen Modell
ergibt sich also eine periodische Ausdehnung bzw. Kontraktion. Die beiden Konstan-
ten a und b sind von den Anfangsbedingungen der Fluktuation, wie ihrem Radius
und ihrer Masse, abhéngig, sodass, wie oben erwahnt, nicht alle Fluktuationen im

gleichen Zustand sind.

Etwa 380 000 Jahre nach dem Urknall ereignete sich ein globaler Phaseniibergang
im Universum (Hetznecker, [2009)). Der Kosmos war soweit abgekiihlt, dass es fiir
die Atomkerne (hauptséchlich Helium und Protonen) und Elektronen moglich war,
neutrale Atome zu bilden. Nach diesem, als Rekombination bezeichneten Vorgang,
konnte die Strahlung nicht mehr an die neutralen Atome koppeln und somit die
Strukturbildung der baryonischen Materie nicht mehr behindern. Es wird von der
Entkopplung von Strahlung und Materie gesprochen. Die zu diesem Zeitpunkt emit-
tierte Strahlung entspricht dem heutigen CMBR. Da die Materie, wie eben beschrie-
ben, nicht ganz homogen verteilt war, wurden Photonen aus dichteren Regionen
aufgrund der Gravitation stérker rotverschoben, als in unterdichten Regionen. Auf
diese Weise kommt die Anisotropie der CMBR zustande. Der kosmische Mikrowel-
lenhintergrund spiegelt also die baryonische Materieverteilung zum Zeitpunkt der

Rekombination wider.
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In Abbildung[I.3]ist das Leistungsspektrum der CMBR gezeigt. Die verschiedenen
Peaks in Abbildung spiegeln dabei die Regionen wider, welche gerade in einem
Dichtemaximum- oder minimum waren. Auf diesem Weg wurde der Grundstein zur

Entwicklung der heutigen Galaxien gelegt.
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Abb. 1.3.: Das Leistungsspektrum der CMBR, aufgenommen durch WMAP aus
Komatsu et al.| (2011)).

1.3.3. Hierarchische Struktur des Universums

Die weitere Strukturbildung wurde von der gravitativen Wirkung der dunklen Ma-
terie bestimmt. Die Formation der dunklen Materie erfolgt hierarchisch, d. h. es
bildeten sich zunéchst kleinere Strukturen, welche sich dann zu gréfleren Syste-
men wie Gruppen, Haufen und Superhaufen verbanden. Diese Entwicklung wird
auch Bottom-Up-Szenario genannt. Die dunkle Materie Halos bildeten netzéahnliche
Strukturen, welche das kosmische Netz genannt werden. Entlang dieser Netzstruktur
sammelte sich die baryonische Materie und kondensierte in den dunkle Materie Ha-
los und bildete die heute sichtbaren Galaxien. Diese Verteilung der Galaxien wurde
im 2d-Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) von 1997 bis 2002 untersucht (Schneider]
2007 |Colless et al., |2001)) (siehe Abbildung [1.4)).

Abbildung zeigt, dass die Galaxienhaufen durch kosmische Filamente ver-
bunden sind, in denen Materie flieit (Jakabos, 2011). Diese Filamente umschlieBen

Regionen geringerer Dichte, die sogenannten Voids. Die Voids entstehen aus unter-
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dichten Regionen, welche aufgrund der geringeren Gravitation die Expansion des
Universums weniger bremsen als Bereiche hoherer Dichte. Dadurch verstirkt sich
der Dichtekontrast gegeniiber den Filamenten und Galaxienhaufen. In Abbildung
sind des Weiteren die Ergebnisse der Milleniums-Simulation zu sehen (Sprin-

gel et all 2005b). Es ist zu sehen, dass sich in der Simulation ebenfalls netzartige

Strukturen bilden, welche den Beobachtungen sehr dhnlich sind.

Abb. 1.4.: Galaxienverteilung aus den Beobachtungen des 2d-Galaxy Redshift Sur-
vey (links) bzw. der Sloan Grat Wall (oben), beobachtet mit dem Slo-
an Digital Sky Survey. Ebenfalls zu sehen ist die CfA2 Great Wall,
beobachtet mit dem CfA Redshift Survey (oben). Unten und rechts
sind die Ergebnisse der Milleniums-Simulation zu sehen (Springel et al.l
2005D)). Die Abbildung stammt von der Internetseite http://www.mpa-
garching.mpg.de/millennium/.

1.4. Die verwendete Magneticum-Simulation

Wie in Abschnitt erwahnt, ist die Bildung der Strukturen auf grofien Skalen

hauptséchlich von der gravitativen Wirkung der dunklen Materie bestimmt. Die
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Strukturbildung der dunklen Materie ist heute sehr gut verstanden und, im Gegen-
satz zur Formation der baryonischen Materie, in Simulationen bestétigt (Springel
et al. 2005b). Ein Grund dafiir ist, dass sich dunkle Materie sehr gut als nicht-
relativistische, stofifreie Fliissigkeit beschreiben lédsst. Bayonische Materie hingegen
kann nicht als stof}frei angesehen werden und benétigt daher eine komplexere hydro-
dynamische Behandlung. Deshalb kommt es beim Vergleich von Simulationscodes,
welche sich nur in der hydrodynamischen Behandlung unterscheiden, zu signifikanten

Unterschieden (Scannapieco et al., |2012).

Zwei haufig verwendeten Simulationscodes sind modifizierte Versionen des SPH
Codes GADGET (Springel, [2005; Springel et al.; 2001) und des Moving-Mesh-Codes
AREPO (Springel, [2010)). Die beiden Codes unterscheiden sich hauptséchlich in der
hydrodynamischen Behandlung der Gasdynamik und fiihren, wie bereits erwéhnt,

zu signifikant anderen Resultaten.

Die in dieser Arbeit verwendeten Daten stammen aus einer kosmologischen, hydro-
dynamischen Simulation mit dem Tree/SPH Code P-Gadget3, welcher eine Weiter-
entwicklung des in [Springel (2005) beschriebenen GADGET2-Codes darstellt. Eine
Vielzahl an physikalischen Effekten, welche die baryonische Materie beeinflussen,
wie Gaskithlung, Sternentstehung (Springel and Hernquist], 2003), Supernovaexplo-
sionen, chemische Anreicherung (Tornatore et al., 2007, 2004) sowie Entwicklung
Schwarzer Locher und Feedback von AGN (Springel et al., 2005a; Fabjan et al.,

2010)), sind in diesem Code implementiert.

In diesen physikalischen Mechanismen liegen auch die hauptséchlichen Unterschie-
de der Magneticum-Simulation zu bisherigen Versionen von GADGET, wie sie z.B.
in Vogelsberger et al.| (2011]) verwendet wird. Eine verbesserte Kiihlfunktion A(v, p)
wurde implementiert, welche den Energieverlust durch Strahlung (z.B. Bremsstrah-
lung bei hohen Temperaturen) beriicksichtigt. Des Weiteren wurde das stellare Feed-
back verbessert und ein effektives Modell fiir Feedback von Schwarzen Lochern be-

nutzt.

Die Simulation wurde in einem Standard ACDM-Universum mit den kosmologi-
schen Parametern, 2y = 0.268, Q, = 0.728, , = 0.044, 03 = 0.776 und h = 0.704
durchgefithrt (Komatsu et al., [2011). Die ausgewerteten Daten stammen aus Box
4 der uhr-Auflésung, welche eine Kantenlinge von 48 Mpch~! besitzt und 2 - 5763
Teilchen enthélt. Fiir Box 4 standen fiir diese Arbeit Rotverschiebungen im Bereich
von z = 0.47 bis z = 23.03 zur Verfiigung, wobei hier hauptséchlich bei z = 1.04

gearbeitet wurde. Die Massenauflosung ist durch die Massen der Gasteilchen von
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Myas = 7.3-10°Mgh ™! und die der dunklen Materie Teilchen mpy = 3.6-107Myh™!
gegeben. Die Masse der Gasteilchen verdndert sich im Laufe der Simulation, da es
fiir ein Gasteilchen moglich ist, bis zu vier Sterne zu bilden und dabei an Masse zu

verlieren.



2. Eigenschaften ausgewahlter

Scheibengalaxien

Eines der groiten Ziele heutiger kosmologischer Simulationen ist es, die Vielzahl von
Galaxien hinsichtlich ihrer Eigenschaften zu reproduzieren. Frithere Simulationen
hatten ein ausgeprigtes Drehimpulsproblem. Im Laufe der hierarchischen Entwick-
lung kondensierte baryonische Materie mit zu geringem Drehimpuls im Zentrum der
dunklen Materie Halos, was zu kompakten Strukturen im Vergleich zu Beobachtun-
gen fithrte (Navarro et al., 1995; Katz and Gunn, [1991)). Deshalb war es fiir das Gas
nicht moglich, ausgedehnte rotierende Scheiben zu bilden, die charakteristisch fiir
Spiralgalaxien sind (Navarro and Benz, 1991). Einige heutige Simulationen haben
es geschafft, dieses Problem durch verschiedene Heizmechanismen wie z.B. Stern-
entstehung und Supernovafeedback zu losen und realistische Spiralgalaxien zu pro-
duzieren (Guedes et al. |2011; Piontek and Steinmetz, [2011; Agertz et al.; 2011)). Im
Vergleich zu der hier verwendeten Simulation betrachten diese Arbeiten die Entwick-
lung der baryonschen Materie in einem dunkle Materie Halo mit definierten Eigen-
schaften. Zwar wurden die Simulationen in kosmologischer Umgebung durchgefiihrt,
beriicksichtigen aber nicht den Einfluss der baryonschen Materie an der Verteilung
der dunklen Materie. Die hier verwendete Simulation ist in Abschnitt [L.4] beschrie-
ben. In den néchsten Kapiteln werden deshalb einige Eigenschaften der Simulation
Magneticum (Abschnitt wie z.B. Rotationskurven und Oberfléchendichte ana-

lysiert und mit Ergebnissen anderer Arbeiten verglichen.

2.1. Detektion

Um die Spiralgalaxien innerhalb der Simulation zu analysieren, war es zunéchst
notig, diese im Zentrum der Halos zu finden. Dafiir ist es sinnvoll, zunéchst die
Gasverteilung innerhalb der dunkle Materie Halos zu betrachten, da eine rotierende

kalte Gasscheibe einen wesentlichen Bestandteil einer Spiralgalaxie darstellt.
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Da die bestehende Simulation mittels des FOF-Verfahrens die Suche nach viria-
lisierten Halos automatisiert, war der néchste Schritt, die Gasverteilung innerhalb
der Halos zu analysieren. Hierfiir wurden zunéchst einige Anfangsparameter fiir
die Detektion gewihlt, da es innerhalb dieser Arbeit nicht moglich war, alle Ha-
los der simulierten Box zu iiberpriifen. Deshalb wurde ein Massebereich der Halos
von 1022 Myh~t bis 1012 Moh~! gewiihlt, da diese Massen typische Werte fiir Halos
mit Spiralgalaxien sind. Der Halo der Milchstrale hat zum Vergleich eine Masse
von 1.26 - 10" M, (McMillan, 2011). Des Weiteren wurde eine Rotverschiebung von
z = 1.04 festgelegt, um die Suche zu beginnen. Diese Rotverschiebung stellt ca. die
Mitte des verfiighbaren Zeitintervalls der Simulation dar und ermoglicht es, sowohl

die weitere als auch die vorangegangene Entwicklung zu betrachten.

Die Temperaturgrenze zwischen heifier und kalter Phase wurde bei 10° K gewiihlt.
Bei der Definition der kalten Phase ist jedoch zu beachten, dass sich Gasteilchen im
Multiphasenmodus befinden kénnen, also gerade Sterne bilden. Ist dies der Fall, wird
die Temperatur automatisch auf den heiflen Anteil der Teilchenphase gesetzt (Sprin-
gel and Hernquist|, 2003)), welcher iiber der Temperaturgrenze liegen kann. Innerhalb
dieser Arbeit wurden deshalb Gasteilchen, welche sich gerade in der Sternbildung
befinden, zur kalten Phase gezdhlt. Mit Hilfe dieser Parameter ergaben sich 288

Halos, welche auf kalte Gasscheiben iiberpriift wurden.

Die Identifikation innerhalb der Halos erfolgte zunéchst durch visuelles Betrach-
ten der Gasverteilung innerhalb einer Kugel mit zehn Prozent des Virialradius. Zu
diesem Zweck wurde fiir jeden Halo ein Plot der drei Projektionsebenen (x-y-Ebene,
x-z-Ebene und y-z-Ebene) erstellt, in welchen die Phasen heifl und kalt mittels zwei
Farben dargestellt werden. Die roten Punkte markieren die Positionen der heiflen
Gasteilchen, wogegen das kalte Gas durch blaue Punkte dargestellt wird. In den
Plots wurden die Koordinaten der Gasteilchen ins Schwerpunktsystem des Halos
transformiert, um die Ausschnitte direkt miteinander vergleichen zu kénnen. In Ab-
bildung sind exemplarisch zwei Plots dieser Art dargestellt. Die drei Plots pro

Zeile zeigen jeweils die drei Projektionen derselben Gasverteilung.

In den oberen drei Abbildungen ist gut zu sehen, dass die Verteilung des kalten
Gases im Zentrum aus den drei Richtungen nahezu spheroidal ist. Im Gegensatz
dazu ist in der x-y-Projektion der unteren Verteilung eine abgeflachte Form zu sehen,

welche auf eine Gasscheibe hindeutet.

Da bei diesem optischen Verfahren jedoch nur drei Projektionsrichtungen betrach-

tet werden, ist es moglich, dass eine Gasscheibe aufgrund ihrer Lage im Raum nicht
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erkannt werden kann. Deshalb wurde im weiteren Verlauf der Analyse das Ergebnis
der optischen Detektion quantitativ mittels der sogenannten Circularity bestétigt

und erweitert.
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Abb. 2.1.: Gasverteilung im inneren Bereich zweier Beispiele iiberpriifter Halos.
Die oberen bzw. unteren Plots zeigen jeweils die drei Projektionsebenen
(x-y-Ebene, x- z-Ebene und y-z-Ebene) desselben Halos. Die oberen drei
Bilder zeigen eine sphérische Verteilung, wogegen das untere eine Gas-
scheibe enthilt. Die Temperaturbereiche sind durch blaue (kalt) bzw.
rote (heif}) Punkte illustriert. Der schwarze Kreis markiert zehn Prozent
des Virialradius.

Die Circularity € ist definiert als der Quotient aus der z-Komponente des Drehim-
pulses eines Gasteilchens und dem eines Teilchens auf einer Kreisbahn mit selbem

Radius, welches nur durch die Gravitation beeinflusst wird:

_J:
RS RATy 1)

wobei sich Vi(r) aus dem Kriftegleichgewicht von Zentrifugalkraft und Gravita-

tionskraft ergibt. Daher gilt:
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Vi(r) = w (2.2)

Aus diesen fiir jedes Gasteilchen berechneten Werten wurde ein Diagramm mit

dem Anteil f = ]\]I\f"fe“’“” der Gesamtteilchen innerhalb eines Intervalls der Breite

Gesamt

Ae = 0.1 erstellt. Durch die Definition der Circularity wird eine rotierende Gas-

scheibe durch einen Peak bei € =~ 1 bzw. € =~ —1 sichtbar.

Die Verteilung der Circularity erlaubt es, eine quantitative Aussage iiber die
Ahnlichkeit einer Gasverteilung zu einer rotierenden Gasscheibe zu treffen. Um die-
sen Parameter zu berechnen, wurden zunéchst alle Gasverteilungen gedreht, sodass
die z-Achse der Richtung des Gesamtdrehimpulses entspricht. Hierfiir wurde der Ge-
samtdrehimpuls der Gasteilchen bestimmt und dessen Winkel zur x- und y-Achse
berechnet. Mit diesen beiden Winkeln wurde die Drehmatrix bestimmt, welche die

Ortsvektoren der Gasteilchen um die jeweiligen Achsen rotiert.

In Abbildung sind zur Anschauung die Verteilung der Circularity der in Ab-
bildung gezeigten Gasverteilungen zu sehen. Der linke Plot zeigt das Resultat
fiir die sphérische Gasverteilung. Es ist gut zu erkennen, dass sich eine Verteilung
um € ~ 0 ergibt. Die rechte Verteilung zeigt hingegen einen klaren Peak bei € ~ 1,
was konsistent mit den Beobachtungen aus Abbildung ist.
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Abb. 2.2.: Circularity gegen den Anteil f der gesamten Gasteilchen in Intervallen
der Breite Ae = 0.1. Der linke Plot zeigt die spharische Gasverteilung,
der rechte die Gasscheibe aus Abbildung [2.1]
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Mittels dieser beiden Methoden ergab sich eine Vielzahl von Gasscheiben verschie-
dener Groflen und Formen. Aus diesen wurden vier ausgewéhlt, welche im weiteren
Verlauf dieser Arbeit genauer analysiert werden. Tabelle enthélt einige typische

Groflen der analysierten Halos.

Tab. 2.1.: Typische Grofien der ausgewéhlten Halos.

MHalo(a) MSterne<b) MG(ZS(C) MDM (d) RVir<e)
Scheibe 1 5.322 3.685 4.967 4.456 268,887
Scheibe 2 4,136 2.751 3.730 3.488 247.224
Scheibe 3 2,121 0.989 2.472 1.774 197.881
Scheibe 4 1.940 1.254 2.179 1.597 192.106

(a) Gesamtmasse (Sterne+Gas+dunkle Materie) innerhalb des Virialradius in
102 Me; (b) Sternmasse innerhalb des Virialradius in 10 M; (¢) Gasmasse
innerhalb des Virialradius in 10'* M; (d) Masse der dunklen Materie innerhalb des
Virialradius in 102M; (e) Virialradius des Halos in kpc

Aus vielen Arbeiten ist bekannt, dass die Eigenschaften von Galaxien stark von
der lokalen Umgebung abhingen (Oemler, |1974; Dressler] [1980; Postman and Geller,
1984). In Regionen hoherer Dichte entstehen bevorzugt elliptische Galaxien, woge-
gen sich Spiralgalaxien in weniger dichten Gebieten bilden. Deshalb ist in Abbildung
die Verteilung der dunkle Materie Halos der gesamten Box zu sehen. Die roten
Symbole représentieren die vier Halos, in denen sich die ausgew&hlten Gasschei-
ben befinden. Durch die orangenen Symbole werden die 288 dunkle Materie Halos
markiert, welche auf Gasscheiben iiberpriift wurden.

Es ist gut zu erkennen, dass sich die vier roten Symbole aulerhalb grofler Gala-
xienhaufen befinden. Dies bestétigt den Trend der Beobachtungen, dass sich Feld-
spiralgalaxien bevorzugt in Regionen geringerer Dichte bilden. Feldspiralen bedeutet
in diesem Zusammenhang, dass sie auflerhalb von Clustern liegen. Die Identifikation
von Spiralgalaxien innerhalb von Clustern mittels des FOF-Verfahrens ist problema-
tisch, da Cluster einen globalen dunkle Materie Halo besitzen. Im Vergleich zu den
anderen drei gewahlten Halos, ergibt sich fiir Scheibe drei eine aulergewthnliche La-
ge. Der Halo befindet sich am Rand eines grofien Voids (siehe Abbildung rechts).
Des Weiteren ist seine Position sehr isoliert von den massiven Halos des gewéhlten

Massenbereichs.
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Abb. 2.3.: Verteilung der dunkle Materie Halos der gesamten Box. Die Bilder zei-
gen zwei Projektionsebenen der Verteilung, x-y-Ebene (links) und die
x-z-Ebene (rechts). Die schwarzen Punkte reprisentieren dunkle Ma-
terie Halos aller Massenbereiche, wogegen die orangenen Symbole die
288 iiberpriiften Halos markieren. Die vier ausgewéhlten Halos sind mit
roten Symbolen markiert.

2.2. Morphologie

Da, wie bereits erwéhnt, die Produktion von late-type-Spiralgalaxien mit realisti-
scher Grofle und Sprialstruktur in kosmologischen Simulationen bis heute ein Pro-
blem darstellt, werden diese Eigenschaften im folgenden Kapitel untersucht. Um
einen ersten Eindruck der Gasscheiben zu erhalten, ist es sinnvoll, die Morphologie zu
betrachten und, falls bei dieser Rotverschiebung méglich, nach der Hubble-Sequenz
zu klassifizieren.

Hierfiir sind in Abbildung jeweils drei Plots der Gasverteilung jeder Scheibe
zu sehen. Die kalte und heifle Phase werden wiederum durch rote (hei8) und blaue
(kalt) Punkte unterschieden.

Die Bilder zeigen fiir jede Scheibe eine face-on Projektion (x-y-Ebene) und zwei
edge-on (x-z- bzw. y-z-Ebene) Projektionen. Um diese Bilder zu erstellen, wurden
die Gasverteilungen, wie zuvor beschrieben, gedreht, sodass die z-Achse der Rich-
tung des Gesamtdrehimpulses entspricht. Des Weiteren wurden die Koordinaten
wie in Abbildung in das Schwerpunktsystem des Halos transformiert. Es ist gut
zu erkennen, dass sich im Zentrum der vier Halos kalte Scheiben befinden, welche

von heiflem diffusem Gas umgeben sind. Jede Scheibe besteht aus einem dichten,
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zentralen Bereich von dem aus die Dichte nach auflen hin abnimmt.
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Abb. 2.4.: Gasverteilungen der vier analysierten Halos. Die Plots einer Zeile zeigen
jeweils eine face-on (x-y-Ebene) und zwei edge-on(x-z- und y-z-Ebene)

Projektionen derselben Scheibe. Die Phasengrenze wird wie in Abbil-
dung [2.1] durch rote (heifl) und blaue (kalt) Punkte illustriert.



28

2. Eigenschaften ausgewihlter Scheibengalaxien

e Scheibe eins:

In der face-on Projektion von Scheibe eins ist sichtbar, dass diese aus einem
im Vergleich zur Gesamtgrofle grofien zentralen Bereich besteht. In der obe-
ren und unteren Region beginnen zwei sehr kurze, eng gewundene Arme. Da
die Form nahezu kreisférmig ist, kann der Radius qualitativ mit 15kpc ab-
geschétzt werden. Die edge-on Plots zeigen im Vergleich zu Scheibe zwei eine
relativ dicke Scheibe, wobei die Hohe optisch mit 8kpc genédhert werden kann.

AuBlerdem zeigen die Bilder keinerlei Warps oder andere Auffilligkeiten.

Scheibe zwei:

Scheibe zwei zeigt eine sehr flache, weiter ausgedehnte Scheibe im Vergleich zu
Scheibe eins. Auch hier ist es moglich, aus dem face-on Bild einen Radius von
etwa 21kpc anzugeben. Innerhalb der kalten Scheibe sind deutliche Strukturen
zu erkennen. Diese haben die Form zweier sehr eng gewundener Arme, die am
oberen und unteren Ende beginnen. Der zentrale, dichte Bereich ist deutlich
kleiner als bei Scheibe eins. In den edge-on Projektionen ist eine sehr flache
Form zu sehen, die eine Hohe von etwa 5kpc aufsweist. Auch hier sind keine

Warps zu erkennen.

Scheibe drei:

Die komplexeste Form ist in den Projektionen von Scheibe drei zu sehen. Es
sind drei Arme hoherer Dichte zu sehen, welche etwas auflerhalb des zentralen
Bereichs beginnen. Der untere Arm endet etwa bei einem Abstand von 50kpc

vom Zentrum. Die beiden anderen Arme sind deutlich enger geschlungen.

Aufgrund der komplexen Form ist es schwierig, eine Abschéitzung fiir den Ra-
dius zu machen. Wird das diffuse Ende des oberen und unteren Arms ver-
nachléssigt, kann ein Radius von etwa 30kpc abgeschétzt werden. Scheibe drei

ist deutlich ausgedehnter als die anderen betrachteten Scheiben.

In den beiden edge-on Bildern ist ebenfalls eine sehr komplexe Form zu erken-
nen. In der x-z-Projektion sind die Rénder der Gasscheibe nach oben gebogen,
wobei diese in der y-z-Projektion nach unten zeigen. Da die Projektionen die
gesamte Gasverteilung in eine Ebene projizieren, ist es nicht moglich, aus die-

sen Bildern die genaue Struktur von Warps zu erkennen, da die Teilchen im
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Vorder- bzw. Hintergrund ebenfalls in der Ebene dargestellt werden. Deshalb
sind in Abbildung nochmals die beiden edge-on Plots zu sehen, wobei die

gelben Punkte die Position aller Gasteilchen in einem Radius von 20kpc um

das Zentrum markieren.
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Abb. 2.5.: x-z-Ebene (links) und y-z-Ebene (rechts) von Scheibe drei. Die blauen

bzw. roten Punkte markieren wie bisher das heile und kalte Gas. Die
gelben Punkte zeigen nur die kalten Gasteilchen im Radius von 20kpc
um das Zentrum.

Im linken Plot von [2.5]ist zu sehen, dass im inneren Bereich mit Radius 20kpc
nahezu keine Warps vorhanden sind, erst der diffuse Rand kriimmt sich nach
oben. In der anderen Projektion zeigt sich, dass sich die linke Seite schon
innerhalb der 20kpc leicht nach oben kriimmt, bevor der diffuse Rand nach
unten abfillt. Das bedeutet, dass die komplexe Form in Abbildung durch
die Enden der beiden ausgedehnten Arme zustande kommt. Innerhalb der

20kpc kann die Dicke der Scheibe mit 4kpc angegeben werden.

Plots dieser Art sind in Anhang [A] fiir jede Scheibe zu sehen, um die Analyse
der Warps zu bestétigen.

Scheibe vier:

Im face-on Plot von Scheibe vier sind nur wenige Strukturen zu erkennen. Es
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fallt auf, dass die kalte Scheibe nicht symmetrisch um den zentralen, dich-
teren Bereich liegt. Wird etwas vom diffusen oberen Bereich vernachléssigt,
kann man einen Radius von 20kpc abschétzen. In den weiteren beiden Bildern
ist zu erkennen, dass die vierte Scheibe aus einem sphérischen Zentralbereich
und einer diinneren, weiter ausgedehnten Gasscheibe besteht. Der sphérische
Bereich weist eine Dicke von etwa 8kpc auf, wogegen die duflere Scheibe mit

ungefahr 4kpc etwa halb so dick ist.

Einen guten visuellen Vergleich bieten die Temperatur- und Dichteplots aus |Vo-
gelsberger et al.| (2011). Dort vergleichen die Autoren die beiden Simulationscodes
GADGET und AREPO. Die beiden Codes unterscheiden sich in der hydrodyna-
mischen Behandlung, wobei die in dieser Arbeit verwendete Simulation auf einer
modifizierten Version von GADGET basiert und daher damit verglichen werden
kann. Die Autoren kommen zu dem Ergebnis, dass die in AREPO gebildeten Gas-
scheiben deutlich weiter ausgedehnt sind als die in GADGET. Werden die Plots aus
Abbildung mit denen aus Vogelsberger et al. (2011)) verglichen, zeigt sich, dass
diese eher der Form und Gréfle der in AREPO entstandenen Gasscheiben entspricht
und deutlich ausgedehnter sind als die in der unmodifizierten Version von GADGET.

Nachdem bisher die Form der Gasscheiben diskutiert wurde, werden nun die Be-
reiche, in denen sich Sterne bilden, betrachtet. Zu diesem Zweck sind in Abbildung
[2.6] erneut face-on Projektionen der vier Scheiben zu sehen. Die roten und blauen
Punkte kennzeichnen, wie in Abbildung [2.4] das heifile bzw. kalte Gas. Durch die
griinen Punkte werden die Gasteilchen markiert, welche gerade an der Sternentste-
hung beteiligt sind.

Im Folgenden wird versucht, die Gasverteilungen nach der Hubblesequenz zu klas-
sifizieren. Da die Hubblesequenz fiir deutlich niedrigere Rotverschiebungen entwi-
ckelt wurde und deshalb nur wenige Morphologien beschreibt, ist diese Klassifika-
tion kritisch zu betrachten. Um eine Klassifizierung zu ermdoglichen, wurden einige
Storungen, wie nicht komplette Spiralarme, vernachléssigt.

Zu diesem Zweck wird zunéchst nur die Struktur der Sternentstehung beriicksichtigt,
ohne {iberpriift zu haben, ob die stellare Komponente eine Scheibe bildet. Die stel-
laren Scheiben werden in Abschnitt analysiert.

In Scheibe eins findet nahezu iiberall Sternentstehung statt. Die vorhin beschrie-

benen kurzen Arme, die ihren Ursprung am unteren und oberen Ende der Gasscheibe
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haben, enthalten ebenso Gasteilchen in der Sternentstehung. Aufgrund dieser Be-
obachtung stellt diese Gasscheibe nach der Hubblesequenz eine Sa-Galaxie mit sehr
kurzen Spiralarmen dar.

Im Vergleich zu Scheibe eins weist Scheibe zwei deutlich strukturiertere Sternent-
stehungsregionen auf. Um den zentralen Bereich der Sternentstehung winden sich
zwei enge Spiralarme, welche am oberen und unteren Rand ansetzen. Aufgrund die-
ser langen, eng geschwungenen Spiralarme lédsst sich diese Scheibe als Sb-Galaxie

klassifizieren.

ylkpc]
ylkpc]

ylkpc]
ylkpc]

Abb. 2.6.: Sternentstehungsregionen der vier Gasscheiben. Fiir jede Scheibe ist ein
face-on-Plot zu sehen. Die roten und blauen Punkte illustrieren die Tem-
peraturbereiche wie bisher. Die griinen Punkte kennzeichnen Gasteil-
chen die an der Sternentstehung beteiligt sind.

Die strukturiertesten Regionen sind in dem Plot der dritten Scheibe zu sehen.

Es ist gut zu erkennen, dass im Zentralbereich ein kurzer Balken liegt, an dessen
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Enden zwei weit ausgedehnte Spiralarme beginnen. Der untere, eng geschwungene
Spiralarm weist eine deutliche Unterbrechung auf. Dies kénnte damit erklart wer-
den, dass dieser Bereich durch eine Stérung, zum Beispiel durch den Einfall eines
Satelliten, nach unten verschoben wurde, da auch in der unteren Struktur Sterne
entstehen. Wird diese Storung vernachléssigt, kann Scheibe drei als SBb-Galaxie
klassifiziert werden.

Die vierte Scheibe besitzt im unteren Bereich einen vollstdndigen Spiralarm, der
etwa 14kpc vom Zentralbereich entfernt endet. In der rechten oberen Region befin-
det sich eine weitere Struktur der Sternenentstehung. Bei genauerem Hinsehen ist
eine diinne Verbindung zum inneren Bereich zu sehen, die aber keinen kompletten
Spiralarm darstellt. Diese Scheibe kann als Sb-Galaxie klassifiziert werden.

In Dong et al.| (2008) studieren die Autoren die Sternentstehung in der &ufleren
Scheibe von M83. Sie kommen zu dem Ergebnis, dass sich bei einem Abstand von
ca. 25kpc Sternentstehungsregionen befinden, weit aulerhalb des optischen Radius
(Rgs). Dies zeigt, dass Sternentstehungsregionen bei groen Radien, wie vor allem
bei Scheibe drei, auch in Beobachtungen zu sehen sind. Hier darf jedoch die extrem
weit vom Zentrum entfernte Struktur im unteren Bereich von Scheibe drei nicht mit
beriicksichtigt werden. Diese endet erst bei einem Abstand von etwa 45kpc und kann

durch die Beobachtungen in \Dong et al. (2008) nicht bestétigt werden.

2.3. Oberflachendichte

Eine charakteristische Grofe fiir jede Gasscheibe ist die sogenannte Skalenldnge rg.
Sie ermoglicht es, eine quantitative Aussage iiber den Abfall der Oberflichendichte
zu treffen, ohne vom absoluten Wert abzuhéngen.

Fiir die Definition von r4 wird angenommen, dass die Oberflichendichte einem

Exponentialgesetz folgt, welches nur vom Radius r abhéngt,

T

X(r) =Xpe 7 (2.3)

wobei Yy und r4y Konstanten sind. Dies impliziert, dass r4 der Radius ist, an dem
Y(r) auf Xg/e fillt. Dies entspricht einer Abnahme der Oberflichendichte von 63%.

Um die Oberflichendichte aus der Gasverteilung zu bestimmen, wird das wie in
Abbildung gedrehte Gas auf die x-y-Ebene projiziert und die mittlere Ober-

flachendichte innerhalb eines Kreisrings der Breite Ar = 0.4kpc berechnet. Diese
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Breite wurde gewahlt, um einen moglichst guten Vergleich mit den Resultaten aus
Torrey et al. (2011) zu ermdglichen. Fiir die Berechnung wird nur das kalte Gas
beriicksichtigt, welches sich wie in Abschnitt beschrieben aus Gasteilchen mit
einer Temperatur unter 105K und denen im Multiphasenmodus zusammensetzt.
Deshalb ergibt sich %(r) zu:

Mcold
2

Z p—
) = o (raton — A7)

(2.4)
wobei 74u8en der Radius des dufleren Kreises ist, welcher den Kreisring begrenzt. Der
zugehorige Radius, welchem die Oberflichendichte des Kreisrings zugeordnet wird,

ist gegeben durch:
Ar
T = TauBen — 7 (25)
Um nun 74 zu bestimmen, wird ein Diagramm von r gegen In(X(r)) betrachtet.
Folgt ¥(r) einem Exponentialgesetz, so ergibt dies einen linearen Zusammenhang

und die Steigung ist gegeben durch

|
__1 2.
m=—— (2.6)
denn es gilt:
_r _r T
In(s) = In (de ) —in <e ) FIn(S0) = == +In(%) (2.7)

In linken Plot von Abbildung ist das aus den Daten bestimmte ¥ (r) aufge-
tragen. Die Strich-Punkt-Linie kennzeichnet die inneren 4kpc, weche aufgrund der
schlechten Auflésung in diesem Bereich nicht aussagekriftig sind und deshalb bei
der Analyse vernachléssigt wurden.

In der Verteilung ist zu sehen, dass Scheibe eins im Bereich von 4kpc bis 15kpc die
hochste Dichte besitzt, wobei 15kpc gerade der Radius ist, bei dem die Scheibe nach
der Abschétzung in Abschnitt endet. Demnach ergibt sich eine sehr kompakte
Struktur. Sehr dhnliche Verlaufe weisen Scheibe zwei und vier auf. Erst bei einem
Radius von ca. 19kpc beginnt der Verlauf von Scheibe zwei zu fallen, was mit dem
optischen Eindruck fiir die Ausdehnung iibereinstimmt. Fiir die dritte Scheibe ergibt
sich ein flacher Verlauf, welcher bis etwa 18kpc unter den anderen Kurven bleibt.
Es ist jedoch gut zu erkennen, dass der Verlauf ab etwa 22kpc oberhalb der anderen

liegt.
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Abb. 2.7.: Mittlere Oberflichendichte fiir alle Scheiben (links). In(X) gegen r
(rechts). Die unterschiedlichen Farben und Linientypen reprisentieren
die Scheiben wie in der Legende angegeben. Die Strich-Punkt-Linie mar-
kiert die inneren 4kpc, welche aufgrund der schlechten Auflésung in die-
sem Bereich in den Fits vernachlédssig wurden. Der kleine Plot zeigt die
auBere Verteilung ohne die inneren 4kpc genauer.

Aufgrund dessen bestétigt das Diagramm die Abschéitzung, dass diese die am
weitesten ausgedehnte Scheibe darstellt.

Fiir eine quantitative Betrachtung ist im rechten Plot von Abbildung die
In(X(r))-Verteilung zu sehen. Um aus diesen Verldaufen r4 zu erhalten, wird fiir
jede Gasscheibe eine lineare Funktion gefittet. Aus der Steigung ergibt sich nach
Gleichung die Skalenldnge r;. Durch den Verlauf der In-normal Kurven ist fiir
Scheibe eins das beste Ergebnis zu erwarten, da deren Verlauf den besten linea-
ren Zusammenhang beschreibt. Des Weiteren zeigt der Plot, dass jede Scheibe bei
den im Abschnitt abgeschétzten Radien einen Knick nach unten aufweist. Dies
bestétigt wiederum diese Abschéatzungen. Die Fitintervalle wurden jeweils von 4kpc
bis zum abgeschétzten Radius gewéhlt. Die Ergebnisse der Fits sind Tabelle ANl
entnehmen.

Vergleichswerte aus Torrey et al.| (2011)), Fig. 3 und [Vogelsberger et al.| (2011), Fig.
21 bestéitigen den Trend aus Abschnitt 2.2 dass die hier analysierten Gasscheiben
weiter ausgedehnt sind als in bisherigen GADGET Simulationen. Auch in [Torrey
et al.|(2011) wurden die beiden oben genannten Codes verglichen. Selbst die Ergeb-

nisse fiir AREPO liegen unter den in Magneticum gefundenen Werten in Tabelle
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2.2

Tab. 2.2.: Ergebnisse der Fitts fiir jede Scheibe.

Fitintervall(a) | r4(b) Yo(c) | Mintegra(d) | Mpaten(€)
Scheibe 1 [4,15] 5.667 | 400.003 |  4.722 4.728
Scheibe 2 [4,21] 11.091 | 109.835 4.115 4.176
Scheibe 3 [4,30] 27.302 | 29.111 3.965 4.021
Scheibe 4 [4,20] 7.769 | 145.818 3.130 3.219

(a) Fitintervall in kpc; (b) Skalenléinge 74 in kpc; (¢) X in Mope™?; (d) Mittels
Gleichung [2.8 bestimmte baryonische Masse im Fitintervall in 10'°M; (e) Direkt
aus den Daten bestimmte baryonische Masse im Fitintervall in 109M,

Eine bemerkenswert grofie Skalenldnge ergibt sich fiir Scheibe drei, mit einem
Wert, der um einen Faktor von etwa vier groffer ist als die Maximalwerte aus den
Vergleichsarbeiten. Dies lasst darauf schliefen, dass die Heizmechanismen in der ana-
lysierten Simulation effektiver verhindern, dass sich zu grofle Mengen baryonischer
Materie im Zentrum der Halos ansammelt. Zu den Vergleichswerten ist zu sagen,
dass diese bei anderen Rotverschiebungen als hier entstanden. Betrachtet man je-
doch den Trend in Fig. 3 Torrey et al.| (2011)), zeigt sich, dass sich r, im Bereich von
2z = 2 bis z = 0 nicht in den Gréflenordnungen dndert, dass es das grundlegende
Resultat verédndert.

In [Thilker et al. (2005) werden die Sternentstehungsregionen von M83 in der
duBernen Scheibe studiert. Im Zuge dessen wird erwéhnt, dass bei Radien von et-
wa 26.4kpc H1 Strukturen gefunden wurden. Dies zeigt, dass die fiir Scheibe drei
gefundenen Werte durchaus beobachtbar sind.

Um die Qualitdt der Fits zu iiberpriifen, wird nun die Masse im Fitbereich auf
zwei Wegen berechnet. Zum einen wird die Masse direkt aus den Daten bestimmt,

zum anderen durch Integration der Oberflaichendichte aus den Fitts. Es gilt:

M(<R) = /2Oe‘éd,4

A
Ry
= QWZO/TQ_WdT
R1

_R _ Ry
= 2wy (e i (rg+ Ry) —e ma(rg+ Rg)) (2.8)
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Die Ergebnisse sind ebenfalls in Tabelle [2.2] zu sehen. Die Abweichung zwischen
Mintegra und Mpaten liegt fiir alle Scheiben unter zwei Prozent. Dies zeigt, dass
die aus den Fitts bestimmten Profile den Verlauf der Oberflichendichte sehr gut

beschreiben.

2.4. Rotationskurven

Eine weitere wichtige Eigenschaft von Spiralgalaxien sind die sogenannten Rota-
tionskurven. Sie beschreiben die Rotationsgeschwindigkeiten in Abhéngigkeit des
Abstandes zum Zentrum der Galaxie. Die Analyse der Umlaufgeschwindigkeiten
von Sternen in Spiralgalaxien durch Vera Rubin seit 1960 hatte einen grofien Anteil
an der Akzeptanz der dunklen Materie (Rubin et al., |1978)). Sie fand heraus, dass
die Rotationskurven von Spiralgalaxien nach auflen hin nicht, wie theoretisch erwar-
tet, mit Vi(r) oc r~1 abfallen, sondern nahezu flach verlaufen. Dies war ein weiterer
deutlicher Hinweis auf das Vorhandensein nicht sichtbarer Materie. Rotationskurven
werden im &ufleren Bereich hauptséichlich durch die Verteilung der dunklen Materie
bestimmt.

In einem einfachen Model werden die Orbits durch Kreisbahnen gen&hert und
wie in Gleichung das Newtonsche Theorem verwendet. Daraus ergibt sich die
Rotationsgeschwindigkeit wie in Gleichung Zu:

Vi(r) =y SM=<7) (2.9)

r

Um diese aus der Massenverteilung zu berechnen, wurde die Gasverteilung wie bis-
her rotiert und auf die x-y-Ebene projiziert. Anschliefend wurde die Masse inner-
halb konzentrischer Kreise berechnet, deren Radius nach auflen in Schritten von
Ar = 0.5kpc ansteigt. Die Rotationskurven der vier analysierten Scheiben sind in
Abbildung zu sehen. Zusétzlich zu den Geschwindigkeiten, die sich aus der ge-
samten Materie Mg, ergeben (rot), sind die der dunklen Materie Verteilung Mpy,
(schwarz) und der baryonschen Materie Mp,, (Sterne und Gas, blau) aufgetragen.

Die generelle Form der drei Kurven pro Plot ist fiir alle Scheiben gleich. Wie aus
den Beobachtungen zu erwarten, steigt die Kurve fiir Mp,, innerhalb der ersten 5kpc
stark an und liegt deutlich iiber Mp,;. Nach einem Maximum beginnt die Kurve,
wie fiir das Dichteprofil aus Gleichung[2.3] zu erwarten, zu fallen. Im dufleren Bereich

liegt Mpy, iiber Mp,,., was zeigt, dass dort die dunkle Materie dominiert.
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Abb. 2.8.: Mittels Gleichung berechnete Rotationskurven. Die Farben und Li-
nientypen unterscheiden die Rotationskurven der Gesamtmasse (rot),
der dunklen Materie (schwarz) und der baryonschen Materie (blau) wie
in der Legende angegeben.

Diese bewirkt, dass die Kurve fiir Mg, nach auen hin nur leicht und nicht oc 71
abfillt. Obwohl sich die Form fiir alle Scheiben sehr &hnlich ist, unterscheiden sich
die Werte enorm. Scheibe eins und zwei zeigen im Vergleich zu Beobachtungen un-
realistisch hohe Geschwindigkeiten. Dies zeigt, dass die implementierten Feedback-
Mechanismen es, trotz der Ergebnisse aus Abschnitt und nicht effektiv genug
schaffen, baryonische Materie aus dem Zentrum zu entfernen (Scannapieco et al.,
2012).

Scheibe drei weist hingegen deutlich realistischere Rotationsgeschwindigkeiten auf.
Im &uBleren Bereich zeigt die Kurve den geringsten Abfall. Dies bestétigt wieder
das Ergebnis, dass Scheibe drei das flachste Dichteprofil der vier Scheiben aufweist
(sieche Abschnitt [2.3). Verglichen mit den in [Carignan et al| (2006) und [Rubin et al.
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(1978) bestimmten Geschwindigkeiten zeigen die Scheiben drei und vier durchaus
realistische Werte.

Das oben betrachtete Modell beriicksichtigt bei der Berechnung nur die Gravi-
tation, was dazu fiihrt, dass sich nur Aussagen iiber die Materieverteilung treffen
lassen, jedoch nur bedingt iiber die wirklichen Geschwindigkeiten. Andere Mechanis-
men, wie Energieverlust durch Strahlung, welche die Geschwindigkeiten beeinflussen,
werden nicht beriicksichtigt. Deshalb sind in Abbildung[2.9|die direkt aus den Daten
bestimmten Rotationsgeschwindigkeiten des Gases aufgetragen. Um diese zu bestim-
men wurde der Geschwindigkeitsvektor jedes Gasteilchens auf den Tangentialvektor
eines Kreises projiziert. Die Geschwindigkeiten wurden, wie bei der Berechnung der
Oberflichendichte, innerhalb von Kreisringen der Breite Ar = 0.5kpc gemittelt. Die
verschiedenen Scheiben werden durch die Farben, wie in der Legende angegeben,
unterschieden. Die griinen Datenpunkte zeigen die durch Carignan et al.| (2006) be-
stimmten Werte von M31. Ein weiterer Vergleich mit den Beobachtungen ergibt sich

aus der Rotationskurve von M83 (lila, Privatreferenz Peter Kamphuis und Baerbel

Koribalski).
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Abb. 2.9.: Rotationskurven direkt aus den Daten. Die Farben und Linientypen
zeigen die vier Gasscheiben wie in der Legende beschrieben. Die griinen
Datenpunkte zeigen die durch |Carignan et al.| (2006) bestimmten Werte
von M31.
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Der grundlegende Trend aus Abbildung[2.§8]ist auch hier zu erkennen. Scheibe eins
und zwei weisen wiederum die hochsten Rotationsgeschwindigkeiten auf, welche nicht
mit Beobachtungen zu vereinbaren sind (Carignan et al., 2006; [Rubin et al., [1978]).
Fiir Scheibe drei ergeben sich die niedrigsten Werte und erneut der flachste Verlauf.
Auch in dieser Verteilung bestétigen sich die Abschiatzungen aus Abschnitt der
Radien, da die Rotationskurven ab den dort bestimmten Radien beginnen, stéarker
zu streuen und abzufallen. Die Rotationskurve von M83 liegt im dufleren Bereich
unterhalb der anderen Kurven. Der Verlauf ist am ehesten mit dem von Scheibe
drei zu vergleichen, jedoch sind die Werte fiir Scheibe drei etwa 36kms~! hoher. Der
Vergleich mit der Rotationskurve von M31 zeigt einen interessanten Zusammenhang.
Im Bereich von 5kpc bis 20kpc zeigt Scheibe vier einen bemerkenswert dhnlichen
Verlauf wie M31, bis die Scheibe endet und die Geschwindigkeiten abfallen. Ab
20kpc ist eine sehr gute Ubereinstimmung der beiden Rotationskurven von M31
und Scheibe drei zu erkennen. Beide Kurven beschreiben einen flachen Verlauf mit
einer nahezu konstanten Rotationsgeschwindigkeit von etwa 226kms~1. Diese beiden

Scheiben weisen also durchaus realistische Rotationsgeschwindigkeiten auf.

2.5. Stellare Komponente

Nachdem bisher nur das Gas der vier ausgewéahlten Scheiben analysiert wurde, wird
nun die Verteilung der Sterne betrachtet. Wie in[I.2]erwéhnt, ist eine stellare Scheibe
ein grundlegender Bestandteil von Spiralgalaxien. Sie ist eine direkte Konsequenz
aus der Gasscheibe, da sich das Gas in dieser verdichtet und Sterne bildet.

Die Betrachtung der stellaren Komponente wird nicht so ausfiihrlich wie die des
Gases sein, soll aber zeigen, dass alle vier Halos eine stellare Scheibe aufweisen.
Hierfiir ist in Abbildung die Circularity, wie in Abschnitt definiert, fiir die
Sterne aufgetragen. Wiederum ist auf der y-Achse der Anteil der gesamten Sterne
in Intervallen von Ae = 0.1 zu sehen. Zur Berechnung wurden die inneren 20% des
Virialradius des jeweiligen Halos beriicksichtigt.

Fiir eine iibliche Spiralgalaxie sind zwei Peaks zu erwarten. Einer bei € ~ 1,
welcher den rotierenden Anteil reprisentiert, und ein weiterer bei € & 0 fiir die nicht
rotierende, sphérische Komponente im Zentrum der Galaxie (Scannapieco et al.
2009; Abadi et all 2003)). Es ist gut zu sehen, dass drei der vier Scheiben zwei gut
zu unterscheidende Peaks aufweisen. Lediglich Scheibe vier zeigt keinen klaren Peak

bei null.
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Abb. 2.10.: Verteilung der wie in Abschnitt definierten Circularity der Sterne.
Fiir die Berechnung wurden alle Sterne innerhalb von 20% des Virial-
radius beriicksichtigt.

In der Abbildung fiir Scheibe eins zeigt sich, dass der Peak um € ~ 1 deutlich

hoher ist als bei € =~ 0. Das Verhéltnis betragt etwa:
— L2 (2.10)

Das bedeutet, dass Scheibe eins am rotationsdominiertesten ist. Auch fiir Scheibe

vier zeigt sich ein &hnliches Verhéltnis fiir ;EZ:&; Es befinden sich jedoch mehr
Teilchen im Bereich zwischen € ~ 0 und € ~ 1 als bei Scheibe eins. Das Gegenteil
im Bezug auf die Peakhohe zeigt die Verteilung von Scheibe zwei. Hier ist der Peak
bei € ~ 0 hoher als der bei € &~ 1 und deutet somit auf einen grofleren sphérischen
Anteil hin.

Um die Interpretation von Abbildung besser zu illustrieren, ist in Abbil-
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dung die Verteilung einer reprasentativen Menge von Sternteilchen zu sehen.
Die roten Punkte markieren die Sterne, welche ein e zwischen —0.1 und 0.1 ha-
ben, reprasentieren also den sphérischen Anteil der Verteilung. Die blauen Punkte
hingegen zeigen die Sterne mit einem e zwischen 0.9 und 1.1, was der rotierenden
Komponente entspricht. Die Plots zeigen jeweils eine x-y- und eine x-z-Projektion
der Sterne. Auch hier wurden die Ortsvektoren gedreht, sodass die z-Achse dem
Gesamtdrehimpuls des Gases entspricht. Dies verdeutlicht, dass die stellare Scheibe,
wie zu erwarten, in derselben Ebene wie die Gasscheibe liegt.

Fiir alle Sternverteilungen zeigt sich, dass sich der Grofiteil der roten Punkte in
einem sphérischen System im Zentrum konzentriert (edge-on). Dies entspricht dem
Bulge, welcher charakteristisch fiir eine Spiralgalaxie ist (siehe Abschnitt . Die
Grofle des Bulges variiert in den Bildern deutlich. Scheibe eins und zwei weisen einen
deutlich ausgedehnteren Bulge als die anderen Scheiben auf. Der Bulgeradius von
Scheibe eins kann mit ca. 8kpc angegeben werden. Auf den Plots fiir Scheibe zwei ist
zu sehen, dass der Bulge leicht abgeflacht ist. Deshalb wird der Radius hier mit 7kpc
etwas grofier abgeschétzt. In den unteren beiden Abbildungen kann ein Bulgeradius
optisch mit etwa 4kpc abgeschétzt werden. Fiir die ausgedehnteste Gasscheibe ergibt
sich also einer der kleinsten Bulgeradien.

Aus den Abschéatzungen fiir den Radius lassen sich einige interessante Massen
berechnen und vergleichen. Die bestimmten Massen sind Tabelle zu entnehmen.
Zur Berechnung der baryonischen Scheibenmasse Mgepeine (Sterne+Gas) und Stern-
masse Mg sierne in der Scheibe wurden die in Abschnitt angegebenen Radien
verwendet. Die Hohe wurde fiir alle Scheiben so gewéhlt, dass sowohl die Gasschei-
be als auch die stellare Scheibe innerhalb liegen. Die Massen héngen jedoch nur sehr
schwach von der Wahl der Hohe ab, da sich innerhalb der Scheibe im Vergleich zu
auflerhalb deutlich mehr Masse befindet.

Die Ergebnisse in Tabelle (c¢) und (e) zeigen, dass die Masse innerhalb des
Bulges durch die stellare Komponente bestimmt wird. Das in Tabelle (g) defi-
nierte B/T-Verhéltnis ist ein gutes MaB dafiir, wie stark eine Galaxie vom zentralen
Bulge dominiert wird. Scheibe eins weist ein sehr grofies B/T-Verhéltnis auf, was
der e-Verteilung in Abbildung zu widersprechen scheint. Dies kann nur dadurch
erklart werden, dass sich ein grofler Anteil der stellaren Scheibe innerhalb des Buges
befindet. Die anderen drei Scheiben bestétigen den Trend aus Abbildung[2.10] Schei-
be zwei zeigt das zweithéchste B/T-Verhéltnis, was konsistent mit den Peakhthen

ist.
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Abb. 2.11.: Verteilung der Sternteilchen mit einer Circularity im Bereich von € =
—0.1 bis € = 0.1 (rot) und im Bereich von € = 0.9 bis e = 1.1 (blau).
Es ist jeweils eine face-on- (links) und eine edge-on-Projektion (rechts)
dargestellt.
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Ebenso konsistent damit ist, dass Scheibe drei und vier die kleinsten B/T-Verhalt-

nisse zeigen. Ebenfalls zu bemerken ist, dass die Masse der stellaren Komponente

innerhalb von Scheibe drei kleiner ist als die von Scheibe zwei und Scheibe vier. Dies

deutet auf eine deutlich geringere Sterndichte von Scheibe drei hin.

Tab. 2.3.: Verschiedene Massen der ausgewéhlten Scheiben.

Scheibe 1 | Scheibe 2 | Scheibe 3 | Scheibe 4
rBulge(a) 8 7 4 4
rScheibe<b) 15 21 30 20
Mpuige(c) 32.260 19.983 5.583 8.660
Mscheive (d) 4.979 7.609 7.098 6.661
Mg sterne(€) 28.873 17.625 4.722 6.773
Mg sterne(f) 2.449 4.254 3.084 3.364
B/T(g) 0.92 0.80 0.60 0.66

a) abgeschéitzter Bulgradius in kpc; (b) Scheibenradius aus Abschnitt [2.2in kpc;

(a) abg g Pe; pe;

c¢) Baryonische Masse (Sterne+Gas) im Bulge in 10'*°M; (d) Baryonische Masse

(c) Bary g o y

(Sterne+Gas) in der Scheibe ohne Bulge in 10'°M; (e) Sternmasse im Bulge in
10'°My; (f) Sternmasse in der Scheibe ohne Bulge in 1019M;

(g) MB,Star/<MB,Star + MS,Stm‘)

Vergleichswerte aus Beobachtungen fiir das B/T-Verhétnis liefert Weinzirl et al.
(2009). Die Autoren kommen zu dem Ergebnis, dass Galaxien mit B/T> 0.4 Stern-
massen von M, > 6-10° M, aufweisen, was von den hier bestimmten Werten (Tabel-
le 2.3 (e) und (f)) bestétigt wird. Aufgrund der Massenauflosung der Magneticum-
Simulation sind Galaxien geringerer Sternmassen statistisch nicht mehr aussage-
kréftig, sodass diese nur schlecht zu iiberpriifen wéren. Die Scheiben drei und vier
liegen im Bereich von 0.4 < B/T < 0.75. Dies sind Werte, welche auch in den
Beobachtungen erreicht werden, jedoch nur von 8% der Galaxien (Tabelle 11 (Wein-
zirl et al., 2009)). Die beiden anderen Scheiben zeigen B/T-Verhéltnisse von tiber
0.75. So grofle Werte werden in der Vergleichsarbeit nicht erreicht. Dort wird jedoch
erwihnt, dass ihre Resultate sich um einen Faktor von > 2 veréindern kénnen, falls
die stellare Scheibe deutlich jiinger als der Bulge ist. Dies bedeutet, dass die Wer-
te aus Tabelle 2.3 abhéngig von der zeitlichen Entwicklung, durchaus beobachtbar
sind. Auch major Merger haben einen Einfluss auf das B/T-Verhétnis. Wie in |Wein-
zirl et al.| (2009)) beschrieben, ergeben sich B/T > 0.2 nur fiir Galaxien, welche keine
major Merger seit z > 2 hatten. Fiir eine noch genauere Analyse von B/T miisste in

einer weiteren Studie die zeitliche Entwicklung der vier Scheiben betrachtet werden.
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Bisher wurden die Scheiben bei einer Rotverschiebung von z = 1.04 betrachtet. In
diesem Kapitel wird nun die Entwicklung von Scheibe drei zeitlich verfolgt. Die-
se Scheibe wurde gewahlt, da, wie in Abschnitt [2 gezeigt, deren Eigenschaften am
besten mit Beobachtungen iibereinstimmen. Die zentrale Frage dieses Kapitels ist,
ob die Entwicklung die Theorie aus Dekel et al.| (2009a)) bestétigt, dass Gasschei-
ben durch cold-streams und klumpigen Einfall gefiittert werden oder durch andere
Ereignisse, wie major Merger entstehen.

Um die Scheibe zu verfolgen wurde ein Programm entwickelt, welches einen Halo
durch die Position in den Snapshots identifiziert. Mittels der Position des zu ver-
folgenden Halos in einem beliebigen Snapshot selektiert das Programm im darauf
folgenden Zeitschritt den Halo, der am néchsten an dieser Position liegt. Auflerdem
wird der Massenbereich sinnvoll angepasst, was verhindern soll, dass ein falscher
Halo selektiert wird. Dieses Verfahren stellte sich als sehr effizient heraus, sodass es
moglich war, die Scheibe von z = 2.792 bis z = 0.471 automatisch zu verfolgen.

In Abbildung ist die Entwicklung der stellaren Masse Mgy, (blau) und der

Gasmasse Mgy (rot) innerhalb einer Spahre mit 40kpc um das Zentrum aufgetragen.
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Abb. 3.1.: Massenverlauf innerhalb einer Sphére mit Radius 40kpc um das Zentrum
in Abhéngigkeit der Rotverschiebung z (links) bzw. von tj,okpack (rechts)
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Der linke Plot zeigt die Entwicklung in Abhéngigkeit der Rotverschiebung z. In der
rechten Abbildung ist auf der x-Achse anstatt der Rotverschiebung die Riickblickzeit
tivokback aufgetragen. Die vertikale Linie markiert die im vorherigen Kapitel betrach-
tete Rotverschiebung. Im Bereich von z = 2.7 bis z = 1.65 steigen die Kurven fiir
Mgiqr und Mg,s nahezu konstant an. Da die Akkretion von Sternen, mit Ausnah-
me von Mergern, sehr gering ist, bleibt die Sternentstehungsrate (SER) in diesem
Bereich konstant, es wird jedoch mehr Gas akkretiert, als in Sterne umgewandelt.
Im weiteren Verlauf fillt Mg,, um 0.43 - 101°M, was bedeutet, dass mehr Sterne
entstehen, als Gas akkretiert wird. Der néchste Bereich von z = 1.477 bis z = 1.323
weist einen ungewohnlich starken Anstieg sowohl von Mg, als auch von Mgy, auf.
Die stellare Masse steigt um 2.78 - 10!°M,. Dies entspricht einer durchschnittlichen
SER von 65.74Moyr—.

Teklu (2012) zeigt in Fig. 3.26 die Entwicklung der SER fiir vier Halos derselben
Simulation, die hier verwendet wurde. Halo vier in Fig. 3.26 entspricht der hier
analysierten Scheibe drei. Es ist gut zu sehen, dass die SER bei z = 1.477 und
z = 1.323 deutlich unter 65.74Myyr~* liegt, obwohl die SER dort in einer Sphire
mit einem Radius von iiber 500kpc bestimmt wurde. Das bedeutet, der Anstieg von
2.78 - 101°M, kann nicht durch natiirliche Sternentstehung erklirt werden. Somit
ergibt sich ein deutlicher Hinweis auf ein Merger Ereignis. Auch die Zunahme der
Gasmasse von 1.12 - 10'°M, ist iiberdurchschnittlich. Der Anstieg entspricht einer
durchschnittlichen Gasakkretionsrate von 26.49Moyr—!.

Der weitere Verlauf von Mg, zeigt nur geringfiigige Schwankungen. Dies bedeutet,
es wird gleich viel Gas akkretiert, wie in Sterne umgewandelt wird. Die stellare
Masse steigt in diesem Bereich konstant an. Dies zeigt, dass die Sternenstehung und
Gasakkretion in der Scheibe nahezu ein Gleichgewicht erreicht haben.

Um den starken Anstieg im Bereich von z = 1.477 bis z = 1.323 genauer zu
analysieren, ist in Abbildung die Gasverteilung fiir vier Rotverschiebungen um
diese Werte zu sehen. Fiir jedes z ist jeweils ein face-on bzw. edge-on Plot zu sehen.
Die z-Achse entspricht in allen Bildern der Richtung des Gesamtdrehimpulses des
Gases bei der bisher betrachteten Rotverschiegung z = 1.043. Die Farben illustrieren

wie bisher das kalte (blau), heifie (rot) und das Multiphasengas (griin).



46 3. Entwicklung von Scheibe drei

ylkpc]
z[kpc]

ylkpc]
z[kpc]

%) 9
=3 =3
=3 =3
= N
%} 9
=1 a
=3 =3
> N
x[kpc] x[kpc]

Abb. 3.2.: Detailansichten des Mergers zwischen z = 1.477 und z = 1.323 und die
weitere Scheibenbildung. Fiir die im Plot angegebene Rotverschiebung
zeigt die Abbildung jeweils eine face-on- und eine edge-on-Projektion.

Die Farben unterscheiden die heiflen, kalten und sternbildenden Gas-
teilchen wie bisher.
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Die Plots bestétigen den Hinweis aus der Massenbetrachtung. In den face-on Pro-
jektionen ist ein deutlicher Merger mit einem massiven Halo zu sehen. Die Scheiben-
bildung wird also durch ein massives gasreiches Merger Ereignis ausgelost.

land Navarro| (2002) haben gezeigt, dass es durchaus moglich ist, nach einem derarti-

gen Merger durch Gasakkretion eine Scheibe zu bilden. Die Entwicklung nach einem

solchen Ereignis héngt stark von den beriicksichtigten hydrodynamischen Prozessen

wie Feedback von Sternentstehung und Gasakkretion ab (Governato et al., 2009)).

Ebenfalls gut zu erkennen ist, dass die Einfallsebene des zweiten Halos der Ebene
entspricht, in der sich im weiteren Verlauf die Gasscheibe bildet. Als erste optische
Verbindung zwischen den Gasverteilungen bildet sich eine Briicke, in welcher Sterne
entstehen.

Die weitere Entwicklung der Gasscheibe ist in Abbildung[3.3] zu sehen. Abbildung
[3.3] zeigt face-on Plots der Gasverteilung im Bereich von z = 0.963 bis z = 0.471.

Die z-Achse entspricht wiederum dem Gesamtdrehimpuls fiir z = 1.04.
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Abb. 3.3.: Face-on-Plots der weiteren Entwicklung der Scheibe nach Abbildung
B.2l Die Farben unterscheiden die heifen, kalten und sternbildenden
Gasteilchen wie bisher.
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Es ist zu sehen, dass die Form der Spiralarme sich deutlich verdndert. Sie winden
sich immer enger, bis sie sich zwischen z = 0.619 und z = 0.568 extrem verformen
und in der weiteren Entwicklung keine Spiralstruktur mehr zu erkennen ist. Auch die
Form der gesamten Gasscheibe veréndert sich mit der Zeit. Sind bei z = 0.963 noch
kalte Armstrukturen zu sehen, welche iiber die Scheibe hinausragen, hat sich die
Scheibe bei z = 0.471 kontrahiert. Grund fiir diese Instabilitdt konnte ein massives

Objekt sein, dessen Gravitation die Scheibendynamik stort.



4. Statistische Auswertung

4.1. Haufigkeit von Gasscheiben

Wie im Abschnitt [2.5|gezeigt, stellt die Verteilung der Circularity eine gute Moglichkeit
dar, sphérische und scheibenartige Teilchenstrukturen zu identifizieren. Dies wird im
folgenden Kapitel ausgenutzt, um eine statistische Auswertung {iber die Haufigkeit
von kalten Gasscheiben anzustellen. Das betrachtete Ensemble besteht aus den 288
Halos, welche sich aus den in Abschnitt gewahlten Suchparametern ergaben.
Fiir die Berechnung von € wurden wiederum die Gasteilchen innerhalb einer Kugel
mit einem Radius von 20% des Virialradius beriicksichtigt. Um nun Gasscheiben zu
identifizieren, muss ein Kriterium an die Verteilung der Circularity definiert werden.

In dieser Arbeit lautete dieses Kriterium:
f(e>0.7) > 0.40 (4.1)

Diese Definition ergibt sich aus der visuellen Betrachtung von Gasverteilungen mit
einem f(e > 0.7) im Bereich von 0.3 bis 0.4. Hier zeigt sich, dass die Gasverteilungen
ab f(e > 0.7) = 0.40 scheibendhnlich sind. Um diese Grenze besser einordnen zu
kénnen, sind die Ergebnisse von f(e > 0.7) fiir die vier im ersten Kapitel betrach-
teten Scheiben ein guter Anhaltspunkt. Fiir diese Scheiben gilt: f(e > 0.7); = 0.70,
f(e>0.7), =0.71, f(e > 0.7)3 = 0.71 und f(e > 0.7), = 0.52.

In Abbildung sind edge-on Projektionen von Gasverteilungen aus diesem Be-
reich zu sehen. Es ist zu sehen, dass die Gasverteilungen mit f(e > 0.7) = 0.31
und f(e > 0.7) = 0.38 eher einer Ellipse entsprechen. Hingegen zeigt der Plot mit
f(e > 0.7) = 0.41 eine scheibenartige Verteilung,.

Mit dieser Methode ergeben sich 97 Halos, welche das Kriterium [4.1] erfiillen. Dies
entspricht 33.7% aller betrachten Halos. Zu diesem Resultat ist jedoch zu sagen,
dass die verwendete Methode die Ausdehnung der Scheiben nicht beriicksichtigt. Es

lasst also keine Aussage dariiber zu, ob die identifizierten Gasscheiben zu kompakte
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Strukturen im Vergleich mit Beobachtungen bilden (Navarro and Benz, [1991)).

20 -10 0 10 20
x[kpc] X[kpc] x[kpc]

Abb. 4.1.: Edge-on Projektionen der Gasverteilung fiir unterschiedliche f(e > 0.7).
Die beiden Farben illustrieren die Temperaturgrenze wie in den bishe-
rigen Plots.

4.2. Entstehungsgebiete der Gasscheiben

In Abschnitt wurde kurz auf die Lage der vier gewéhlten Halos in der gesamten
Box eingegangen. Mit den nun identifizierten Gasscheiben ergibt sich eine statis-
tisch deutlich aussagekriftigere Menge, um die Theorie, dass sich Spiralgalaxien
in weniger dichten Regionen bilden, zu iiberpriifen (Oemler] 1974 Dressler} 1980;
Postman and Geller, [1984). In Abbildung ist deshalb, wie in Abbildung , die
Haloverteilung der gesamten Box zu sehen.

Die schwarzen Punkte markieren die gesamten dunkle Materie Halos, wobei die 97
Halos mit den hier gefundenen Gasscheiben durch rote Symbole illustriert werden.
Die beiden Plots zeigen wiederum eine x-y-Projektion und eine x-z-Projektion. In
Abbildung [4.2]ist deutlich zu sehen, dass sich die Halos mit Gasscheiben in Regionen
geringerer Dichte bzw. an den Réndern von Filamenten befinden. Der Trend aus
Abschnitt der vier Halos wird also hier durch eine deutlich gréffere Menge an
Halos bestatigt.
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Abb. 4.2.: Haloverteilung der gesamten Box. Der linke Plot zeigt die x-y-
Projektion, der rechte die x-z-Projektion. Die schwarzen Punkte markie-
ren die Position der gesamten Halos. Die roten Symbole représentieren
die Halos, in denen die 97 Gasscheiben identifiziert wurden.

4.3. Weitere Analyse der «-Verteilung

Da es mittels der Analyse der e-Verteilung sehr effizient moglich ist, Objekte morpho-
logisch zu unterscheiden, werden in diesem Abschnitt weitere Verteilungen qualitativ
betrachtet.

Elliptische Galaxien:

Elliptische Galaxien werden durch ihre hohe Dispersion und die elliptische Form cha-
rakterisiert. Sie besitzen im Allgemeinen keine rotierende Gas- oder Sternscheibe.
Da diese Art von Galaxien kaum Gas enthalten und von der stellaren Komponente
dominiert werden, wird fiir die Identifikation ein starkes Kriterium an die Sternver-

teilung gestellt:

fSterne(O-?’ > €2 _03> > 0.6 (42)

Diese Grenze ergab sich wie in Abschnitt aus der optischen Betrachtung von
Sternverteilungen. Abbildung zeigt exemplarisch zwei e-Histogramme, welche
dieses Kriterium erfiillen. Der Plot beinhaltet sowohl das Gas (rot), als auch die

Sterne (schwarz).
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Abb. 4.3.: e-Verteilung zweier Sternverteilungen, welche das Kriterium in Glei-
chung [4.2] erfiillen.

In beiden Bildern ist fiir die stellare Komponente ein deutlicher Peak bei € ~ 0.
Das Gas weist keinen, fiir eine Gasscheibe charakteristischen, Peak bei eins auf. Dies

sind gute Indikatoren fiir eine elliptische Galaxie ohne rotierende Gasscheibe.

Mit diesem Kriterium ergaben sich 107 Halos, welche dieses erfiillen. Dies ent-

spricht 37.2% aller untersuchten Halos.
Elliptische Galaxien mit Gasscheibe:

Um zu untersuchen, ob es elliptische Sternverteilungen gibt, welche ebenso eine wie
in Abschnitt definierte Gasscheibe aufweisen, wird zusétzlich zu Gleichung
auch Gleichung [4.1] als Kriterium gestellt. Dies ergab eine geringe Anzahl von 10
Halos, was 3.5% aller Halos entspricht.

In Abbildung sind zwei e-Verteilungen zu sehen, welche die beiden Kriterien
erfiillen. Die Farben unterscheiden das Gas und die Sterne wie in den Histogram-
men zuvor. Die beiden Plots zeigen jeweils den, fiir eine elliptische Sternverteilung
charakteristischen Peak bei € ~ 0 bzw. den, fiir eine Gasscheibe zu erwartenden
Peak bei € &~ 1. Trotz der geringen Anzahl haben |Oosterloo et al. (2002) gezeigt,
dass elliptische Galaxien mit scheibenartigen Gasstrukturen in Beobachtungen nicht
ungewohnlich sind. Einige Studien haben gezeigt, dass der spéte Einfall von Gas in
Form eines major Merger zu ausgedehnten, langlebigen und gasreichen Strukturen
in elliptischen Galaxien fithren kann (Hibbard and van Gorkoml |1996; |[Hibbard and
Mihos), [1995)).
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Zusammenfassung

Die Produktion realistischer late-type-Spiralgalaxien in kosmologischen ACDM- Si-
mulationen stellt bis heute ein ungelostes Problem dar (Navarro et al. [1995; |[Katz
and Gunn, [1991). Obwohl die Entstehung der dunklen Materie Strukturen sehr gut
simuliert werden kann (Springel et al., 2005b), stellt die Entwicklung der baryon-
schen Materie in der Galaxienentstehung eine grofle Herausforderung dar.

In dieser Arbeit wurde dieses Problem im Hinblick auf die Eigenschaften entstan-
dener Spiralgalaxien betrachtet.

Dabei stellte sich heraus, dass einzelne Gasscheiben Eigenschaften aufweisen, wel-
che besser mit Beobachtungen iibereinstimmen als in vergleichbaren bisherigen Ar-
beiten. Die Morphologie der analysierten Scheiben zeigt deutlich ausgedehntere Gas-
scheiben als in [Vogelsberger et al. (2011)), was sich auch in der Analyse der Ober-
flichendichte zeigt. Diese ergibt Skalenldngen, welche tendenziell grofler als die in
bestehenden Arbeiten sind (Torrey et al., 2011} |Vogelsberger et al., 2011). In die-
sem Zusammenhang muss Scheibe drei hervorgehoben werden, welche sowohl beim
optischen Vergleich der Gasverteilung als auch bei der quantitativen Analyse der
Skalenlédnge bisher noch in keiner Simulation beobachtete Eigenschaften zeigt. Die
Skalenlénge liegt deutlich iiber den Werten aus [Torrey et al. (2011) und Vogels-
berger et al.| (2011). Ebenfalls bemerkenswert fiir diese Scheibe ist die strukturierte
Spiralstruktur. Auch bei dem Vergleich mit Beobachtungen von M83 zeigt Scheibe
drei Ubereinstimmungen was die Ausdehnung der Gasscheibe und der Sternentste-
hungsregionen angeht.

Bei der Analyse der Rotationskurven zeigt sich trotz der vorherigen Ergebnisse
das grundlegende Problem kosmologischer Simulationen. Scheibe eins und zwei zei-
gen extrem hohe Rotationsgeschwindigkeiten, welche nicht mit Beobachtungen zu
vereinbaren sind. Dies zeigt, dass die implementierten Mechanismen, wie Feedback
von Sternentstehung und Supernovae, es nicht effizient genug schaffen, Materie aus
dem Zentrum zu entfernen (Navarro et al.,[1995; Katz and Gunnl [1991)). Fiir Scheibe

drei und vier ergeben sich hingegen flache Rotationskurven, deren Geschwindigkeiten
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mit Beobachtungen von M31 zu vergleichen sind (Carignan et al. 2006)).

In der Analyse der stellaren Komponente zeigten alle Scheiben sowohl einen rotie-
renden als auch einen sphérischen Anteil, welcher mit dem Bulge identifiziert werden
kann. Das B/T-Verhéltnis der stellaren Komponente ist fiir alle Scheiben sehr grof3
und weist auf bulgedominierte Galaxien hin. Der Vergleich mit Beobachtungen aus
Weinzirl et al.| (2009) zeigt, dass nur Scheibe drei und vier beobachtbare Werte fiir
das B/T-Verhétnis aufweisen. Die in der Vergleichsarbeit bestimmten Werte sind
jedoch vom Alter der Scheibe bzw. des Bulges anhéngig, sodass diese sich um einen

Faktor < 2 verandern konnen.

Die Entwicklung von Scheibe drei zeigt, dass die Scheibenbildung durch einen
gasreichen major Merger zwischen z = 1.5 und z = 1.1 ausgelost wird. Dies bedeutet,
dass eine ruhige Gasakkretion keine Voraussetzung fiir die Bildung einer Gasscheibe
darstellt. Teklu| (2012) bestétigt dieses Resultat durch eine detaillierte Analyse der

Cold Streams desselben Halos (Halos vier).

Des Weiteren hat die statistische Analyse gezeigt, dass 33.7% der 288 betrachte-
ten Halos eine Gasscheibe aufweisen. Dies zeigt, dass es im gewédhlten Massenbereich
durchaus genug Gasscheiben fiir eine weitere statistische Analyse ihrer Eigenschaften
gibt. Mittels der identifizierten Gasscheiben konnte ebenfalls eine gute statistische
Aussage iiber die Entstehungsregionen der Gasscheiben getroffen werden. Die Gas-
scheiben entstehen bevorzugt in Regionen geringerer Dichte, was konsistent mit den
Beobachtungen von Oemler| (1974); Dressler| (1980); Postman and Geller (1984]) ist.
Eine auflergewthnliche Lage zeigt hierbei Scheibe drei, welche sich, isoliert von ande-
ren massiven Objekten, am Rand eines groflen Voids befindet. Durch die entwickelte
Methode konnten des Weiteren auch elliptische Sternverteilungen gefunden werden.
Diese machen 37.2% aller Halos im gewéhlten Massenbereich aus. Auch die Menge
macht eine statistisch aussagekriftige Analyse dieser Objekte moglich.

Insgesamt ergibt sich mit Scheibe drei eine Spiralgalaxie, wie sie in bisherigen
kosmologischen Simulationen noch nicht beobachtet wurde. Des Weiteren zeigen
drei weitere Gasscheiben bessere Ergebnisse als in bisherigen Arbeiten beziiglich der
Ausdehnung und Skalenlénge.

Da in dieser Arbeit nur wenige Gasscheiben beziiglich ihrer Eigenschaften tiberpriift
wurden, muss in einer weiteren Studie eine statistisch aussagekraftigere Menge be-
trachtet werden, um die hier gewonnenen Ergebnisse zu verallgemeinern.

Gil de Paz et al.| (2007) hat gezeigt, dass die Metallizitdt der HII Regionen in der
duBeren Scheibe von M83 niedrig ist, jedoch die N/O-Rate hoch ist. Da mit Scheibe
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drei nun eine Gasscheibe mit ausgedehnten Sternentstehungsregionen zur Verfiigung

steht, konnte ein weiterer Schritt sein, deren Metallizitdt im Detail zu studieren.
Ein ebenfalls interessantes Folgeprojekt wére, den Zusammenhang zwischen den

Eigenschaften von Gasscheiben und deren lokalen Umgebung zu analysieren; gerade

mit Hinblick auf die isolierte Position von Scheibe drei.



Danksagung

Hiermit mochte ich mich bei allen Personen bedanken, die mich im Laufe meiner
Bachelorarbeit unterstiitzt haben.

Insbesondere mochte ich mich bei Prof. Dr. Andreas Burkert fiir das sehr inter-
essante Bachelorarbeitsthema und fiir die Moglichkeit, diese Arbeit in der CAST-
Gruppe durchfithren zu konnen, bedanken. Die von ihm initiierten, wochentlichen
Bachelortreffen haben mir sehr geholfen und viel zur Erstellung meiner Bachlorar-
beit beigetragen. In diesem Zusammenhang mochte ich auch allen anderen Personen
danken, die an diesen Treffen teilgenommen haben.

Des Weiteren mochte ich mich bei meinen Betreuern Dr. Klaus Dolag und Rhea-
Silvia Remus bedanken. Beide haben sich stets die Zeit genommen, mir bei Proble-
men zu helfen und mit ihren Ideen und Hinweisen ganz entscheidend zum Gelingen
dieser Arbeit beigetragen.

Ganz besonders mochte ich mich auch bei meiner Freundin Lena bedanken, die
mich iiber das gesamte Studium hinweg unterstiitzt hat und auch in schwierigen
Phasen an mich geglaubt hat.

Ebenfalls gilt mein Dank meinen Eltern und meinem Bruder, ohne die ein Studium

hier in Miinchen nicht moglich gewesen wére.






A. Anhang zu Kapitel 2

Die Abbildungen [A.1] [A.2| und [A.3| zeigen die Analyse der Warps fiir die Scheiben
eins, zwei und vier. Die Farben unterscheiden dieselben Komponenten wie Abbildung
2.5 Die Radien, innerhalb denen die gelben Punkte liegen, wurden fiir jede Scheibe

angepasst. Die Abbildungen bestétigen, dass die Scheiben eins, zwei und vier keine

Warps aufweisen.

x[kpc] ylkpc]

Abb. A.1.: x-z-Ebene (links) und y-z-Ebene (rechts) von Scheibe eins. Die blauen
bzw. roten Punkte markieren wie bisher das heifle und kalte Gas. Die
gelben Punkte zeigen nur die kalten Gasteilchen im Radius von Tkpc
um das Zentrum.
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x[kpc] y[kpc]

Abb. A.2.: x-z-Ebene (links) und y-z-Ebene (rechts) von Scheibe zwei. Die blauen
bzw. roten Punkte markieren wie bisher das heifle und kalte Gas. Die
gelben Punkte zeigen nur die kalten Gasteilchen im Radius von 10kpc
um das Zentrum.
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Abb. A.3.: x-z-Ebene (links) und y-z-Ebene (rechts) von Scheibe vier. Die blauen
bzw. roten Punkte markieren wie bisher das heifle und kalte Gas. Die
gelben Punkte zeigen nur die kalten Gasteilchen im Radius von 7kpc
um das Zentrum.



B. Anhang zu Kapitel 4

Die Abbildungen bis zeigen die Circularity-Verteilung der gesamten 288

analysierten Halos. Die Farben unterscheiden die Sterne und das Gas wie in Ab-

schnitt [4] Zusétzlich zu den in Abschnitt [4] analysierten Verteilungen ergeben sich

auch breite, komplexere Histogramme wie z. B. fiir Halo 12 und Halo 89. Diese

Verteilungen kommen zustande, da sich innerhalb des betrachteten Bereichs (20%

des Virialradius) mehrere grofie Strukturen befinden, welche gerade einen Merger
vollziehen. Die Gasverteilung von Halo 12 und Halo 89 sind in zu sehen. In den

Plots wurde nicht zwischen heiflem und kaltem Gas unterschieden. Die schwarzen

Kreise markieren jeweils 20% des Virialradius. Es ist, vor allem fiir Halo 12, deutlich

die Vielzahl an Strukturen zu sehen.

ylkpc]

x[kpc]

ylkpc]

x[kpc]

Abb. B.1.: Gasverteilung von Halo 12 und Halo 89. Die Schwarzen Kreise markie-
ren jeweils den Bereich, welcher bei der Berechnung der e-Verteilungen
beriicksichtigt wurde (20% des Virialradius).
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