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Zusammenfassung

Die Magellanschen Wolken sind zwei irregulidre Zwerggalaxien, die sich in unmittel-
barer Ndahe zur Milchstrale befinden. Auf Grund ihrer Ndhe kénnen verschiedene Ei-
genschaften mit besonders hoher Genauigkeit beobachtet werden, weshalb sie als ,, ga-
laktisches Labor® verwendet werden. Dennoch bestehen zahlreiche Unklarheiten iiber
viele die Magellanschen Wolken betreffende Parameter.

Die vorliegende Arbeit fasst die aktuellen Beobachtungsergebnisse zusammen
und versucht in einem zweiten Schritt, die Magellanschen Wolken mittels selbstkonsis-
tenter Modelle darzustellen. Die berechneten Modelle sind in der Lage, die beobach-
teten Rotationskurven relativ gut wiederzugeben. Aus den verwendeten Parametern
lassen sich somit Aussagen iiber die tatséichliche Masseverteilung innerhalb der Zwerg-
galaxien treffen.

In der Arbeit von Ruzicka (2006) wurde ein genetischer Algorithmus angewandt,
um einen Satz optimaler Parameter fiir das Magellansche System zu bestimmen. Solche
genetischen Codes verwenden das sehr schnelle restricted N-body-Verfahren, um eine
groffe Anzahl von Modellen mit unterschiedlichen Parametern zu integrieren. Aller-
dings miissen fiir die Verwendung des restricted N-body-Verfahrens zahlreiche Vereinfa-
chungen getroffen werden, um die hohe Berechnungsgeschwindigkeit zu gewéhrleisten.
Aus diesem Grund wird in dieser Arbeit versucht, die Ergebnisse von Ruzicka (2006)
anhand von wesentlich genaueren selbstkonsistenten Rechnungen zu verifizieren.

Zur Modellierung der Milchstrale und der Magellanschen Wolken werden Gleich-
gewichtsmodelle herangezogen, die in Kuijken & Dubinski (1995) entwickelt wurden.
Nach zahlreichen Simulationen stellt sich heraus, dass sich diese Modelle nicht in Ein-
klang mit dem von Ruzicka fiir den Halo der Milchstrae verwendeten logarithmischen
Potential bringen lassen. Die Gleichgewichtsmodelle aus Kuijken & Dubinski (1995) re-
sultieren in einer viel grofleren Masse in den inneren Bereichen der Milchstrafe, als dies
bei einem logarithmischen Potential der Fall ist. Da der Halo der Milchstrafle in den
selbstkonsistenten Modellen durch ein lowered Evans-Modell mit endlicher Gesamt-
masse darstellt wird, steigt der Graph der integrierten Masse in den inneren Bereichen
wesentlich schneller als bei Modellen mit logarithmischen Potential. Geht man davon
aus, dass die selbstkonsistenten Modelle in der Lage sind, die Milchstrafle gut zu repra-
sentieren, so kann die Aussage getroffen werden, dass die Modellierung der Milchstrafie
ausschlieflich mittels logarithmischen Potentials eine zu grobe Vereinfachung darstellt.
Das Hinzufiigen weiterer Komponenten fiir Scheibe und Bulge bringt nur marginale
Verbesserungen, weshalb die Implementierung eines anderen Halo-Modells angeraten
wire.
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Zusammenfassung

Eine weitere Uberpriifung des optimalen Parametersatzes aus Ruzicka (2006)
kann nicht erfolgen, da sich die Orbits der Magellanschen Wolken mit den oben ge-
nannten Gleichgewichtsmodellen nicht reproduzieren lassen und die strukturelle Ent-
wicklung somit unterschiedlich abléauft.



Abstract

The Magellanic Clouds are two dwarf irregulars located in the immediate vicinity of
the Milky Way. Due to their proximity a variety of system features can be observed
and monitored with an outstanding accuracy which makes the Magellanic Clouds to
function as kind of laboratory for astronomers, although a lot of parameters concerning
the Magellanic Clouds remain ambiguous.

The given paper summarizes presently available observation data and, in a se-
cond step, models the Magellanic Clouds by using self-consistent galaxy models. The
calculated models are able to reproduce rotation curves which are to great extent mat-
ching observational data. On the basis of used parameters conclusions can be drawn
on the mass distribution within the Clouds.

In the work of Ruzicka (2006) a genetic algorithm has been used to optimize
the parameters of the Magellanic System where genetic codes are able to integrate
a vast amount of models with different parameters in an acceptable time by the use
of the fast operating restricted N-body method. The downside of the restricted N-
body method is a lot of simplifications which have to be made in order to achieve
this high performance. In the given paper a self-consistent calculation using the best
set of parameters found in Ruzicka’s work is tested to verify its results and accuracy,
especially of the use of restricted N-body methods.

The galaxy and the two Magellanic Clouds are remodeled by means of the equi-
librium models developed by Kuijken & Dubinski (1995). Numerous simulations have
revealed that the mass distribution of the galaxy model to a wide extent differs from
that produced by the logarithmic potential by Ruzicka and does not allow to repro-
duce the orbits of the Magellanic Clouds as Ruzicka did. The critical difference in the
models is the potential used to represent the halo component. Self-consistent models
use a lowered Evans-model which produces a finite total mass per definition, whereas
the mass of a logarithmic potential is only delimited by a defined cut-off radius. As
a result, self-consistent models show a total mass within a certain radius which rises
much steeper at small radii than the slope of the same function for logarithmic potenti-
als which rises only linearly. Assuming that the models by Kuijken & Dubinski (1995)
are capable to reproduce main characteristics of the Milky Way in accordance with
observational data the mere use of a logarithmic potential for modeling the Milky Way
might be an oversimplification. As can be shown, adding a mass-rich disk and bulge
component would improve the situation only marginally. Thus, the use of a different
model for the halo of the Milky Way should be a better solution.
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Abstract

As a result, the orbits of the Magellanic Clouds could not be reproduced on the
basic assumptions by Ruzicka (2006), further conclusions have to be found in different
sets of parameters.
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1 Einleitung

Seit Anbeginn der Menschheit {ibt der néchtliche Himmel eine grofle Faszination auf
uns aus. Wie préahistorische Funde belegen, machten sich die Menschen bereits vor
tausenden von Jahren Gedanken iiber die Beschaffenheit des Weltalls und es ist immer
wieder erstaunlich, zu welch fundierten Erkenntnissen sie mit den einfachen, jeweils
zur Verfiigung stehenden Mitteln kamen.

Von all den am Nachthimmel beobachteten Erscheinungen gehéren die Galaxien
wohl zu den spektakulérsten. Diese massereichen Systeme bestehen aus verschiedenen
gravitativ aneinander gebundenen Komponenten, die auf komplexe Weise miteinander
in Wechselwirkung stehen. Zum sichtbaren Teil einer Galaxie gehoren neben den Ster-
nen bzw. deren Uberresten eine mehr oder weniger groe Menge an Gas und Staub, die
sich zwischen den Sternen befindet. Daneben wirkt nach heutigem Stand der Wissen-
schaft ein betrichtlicher Anteil an sogenannter Dunkler Materie. Dieser dominierende
Teil der Masse konnte jedoch bis heute nicht direkt, sondern nur iiber seine Wirkung
auf die restlichen Galaxienkomponenten nachgewiesen werden. Géngige Theorien ge-
hen von schwach wechselwirkenden Elementarteilchen aus, die den Grof3teil der Masse
unseres Universums bilden.

Zahlreiche Beobachtungen belegen, dass Galaxien im Allgemeinen dazu tendie-
ren, sich in grofleren Strukturen zu gruppieren. Die Anzahl der Galaxien in diesen
Konfigurationen reicht von einigen wenigen bis zu 50 in den Galaxiengruppen, wah-
rend sich in den sogenannten Galaxienclustern und Superclustern bis zu 1000 einzelne
Galaxien ansammeln. Eine gravitative Beeinflussung einer Galaxie wihrend ihres ,,Le-
bens“ ist daher sehr wahrscheinlich. Kollisionen und Annéherungen spielen somit eine
grofe Rolle in der Entwicklung einer Galaxie und fithren meist zu einer beachtlichen
Verdnderung der Massen-, Energie- und Drehimpulsverteilung innerhalb der beteilig-
ten Sternsysteme. Um die Vorgéinge wéhrend einer solchen Wechselwirkung genau zu
berechnen, miisste man fiir jeden Stern die Summe aller Kréfte, die von den anderen
Sternen stammen, addieren. Somit wiren fiir einen gesamten Zeitschritt einer Simula-
tion O(N?) Kraftauswertungen notwendig. Geht man von einer typischen Galaxie aus,
die in etwa 10! Sterne beinhaltet, so wird klar, dass eine direkte Berechnung der Kraft
in diesem Fall nicht mehr moglich ist. Selbst auf modernsten Grofirechneranlagen, so-
genannten Computerclustern, ist es bis heute nicht moglich, die Wechselwirkungen
zwischen den einzelnen Sternen (auch nur einer Galaxie) genau zu berechnen. Somit
ist man auch bei der numerischen Kalkulation mit der Notwendigkeit konfrontiert, Ver-
einfachungen vorzunehmen. Eine analytische Herangehensweise impliziert das Treffen
starker Vereinfachungen und liefert in den meisten Fiéllen bestenfalls eine grobe Ab-
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schétzung. Die Ergebnisse miissen daher in jedem Fall mit den Beobachtungen, anderen
Berechnungen und gegebenenfalls mit analytischen Werten gegengepriift werden.

Eine weitere Schwierigkeit besteht im Festlegen der zahlreichen eingehenden Pa-
rameter einer solchen Wechselwirkung. Viele dieser Kenngréfien konnen aus den Be-
obachtungen nicht oder nur mit unzureichender Genauigkeit bestimmt werden, beein-
flussen die Simulationen jedoch entscheidend. Theis (1999) schlug eine Methode vor,
die es ermoglicht, den Parameterraum nach dem optimalen Satz von Werten zu durch-
suchen. Diese Vorgehensweise berechnet die Wechselwirkungen mit der sehr schnellen
restricted N-body-Methode. In einem weiteren Schritt werden die Auswirkungen des
betreffenden Parametersatzes mittels genetischer Algorithmen iiberpriift und eine neue
Gruppe von entsprechenden Ausgangswerten bestimmt, die dann in der néchsten Ge-
neration Anwendung findet. Uber zahlreiche Iterationen wird so ein optimaler Satz
von Parametern ermittelt. Diese Methode wird von der Gruppe um Theis mit groem
Erfolg angewandt.

In seiner Doktorarbeit untersuchte Ruzicka (2006) den Parameterraum des Ma-
gellanschen Systems mit der oben beschriebenen Methode. Der von ihm ermittelte
optimale Parametersatz dient als Ausgangspunkt fiir die vorliegende Arbeit, die das
erwahnte Galaxiensystem anhand selbstkonsistenter Rechnungen simulieren soll. In
Kapitel 2 werden das Magellansche System vorgestellt und relevante Beobachtungsda-
ten angefiihrt. Die verwendeten Modelle sind in Kapitel 3 behandelt. Hier wird auch
kurz auf die Unterschiede zwischen selbstkonsistenten und restricted N-body-Modellen
eingegangen. Kapitel 4 beschreibt den verwendeten Simulationscode sowie die benutz-
te Hardware. Die Simulationen und Ergebnisse werden in Kapitel 5 présentiert und
anschlielend in Kapitel 6 diskutiert.



2 Magellansches System

Die Magellanschen Wolken sind mit freiem Auge erkennbar und somit den Menschen
der siidlichen Hemisphére schon seit tausenden von Jahren bekannt. Sie werden be-
reits in den Mythologien verschiedener Urvolker erwidhnt und zahlreiche Seefahrer
des Mittelalters beschreiben diese Gebilde in ihren Aufzeichnungen, da sie ihnen zur
Navigation, insbesondere beim Auffinden des Siidpols, gute Dienste leisteten. Thr heu-
te gebrduchlicher Name geht auf den portugiesischen Seefahrer Ferdinand Magellan
zuriick, der im frithen 16. Jahrhundert die erste Weltumsegelung vollzog. Schon in die-
ser Zeit gab es die Interpretation dieser ,Wolken* als eine Ansammlung von Sternen,
die sich durch das Katalogisieren von 919 Objekten der groflen Magellanschen Wolke
(LMC) und 244 Himmelskorpern der kleinen Magellanschen Wolke (SMC) durch John
Herschel 1847 endgiiltig durchsetzte. Zwanzig Jahre spéter stellte der Physiker und
Astronom Ernst Abbé die Vermutung an, dass es sich bei den beiden Objekten um
Galaxien handelt. Mit der Errichtung des Harvard College Obseratory in Peru und et-
was spater in Stidafrika entstand die Moglichkeit, die Wolken genauer zu untersuchen.
Die zunehmende Verfiigbarkeit immer groflerer Teleskope auf der Siidhalbkugel fiihr-
te zu zahlreichen Entdeckungen im Zusammenhang mit den Magellanschen Wolken,
wobei die Entdeckung der Perioden-Leuchtkraft-Beziehung von Cepheiden (H. Lea-
vitt) und das Auffinden grofier Mengen an neutralem Wasserstoff in der Umgebung
der Wolken besonders zu erwéihnen sind. Viele der Erkenntnisse, die durch die Beob-
achtung des Magellanschen Systems entstanden, sind auch auf andere Sternsysteme
anwendbar. Auf Grund ihrer relativen Ndhe werden die Wolken auch als ,, galaktisches
Labor“ verwendet. Die Beschéftigung mit diesem System spielt also auch noch nach
mehr als 100 Jahren der wissenschaftlichen Forschung eine grofie Rolle in der Astro-
nomie. Das folgende Kapitel gibt eine kurze Zusammenfassung der Erkenntnisse iiber
dieses System. (Eine genauere Ubersicht ist in Westerlund (1997) und Van den Bergh
(2000) zu finden.)

2.1 Struktur des Magellanschen Systems

Unter dem Begriff ,Magellansches System® werden mehrere Strukturen zusammenge-
fasst, die ortlich und zumeist auch durch ihre Zusammensetzung unterschieden werden
konnen. Neben den beiden Magellanschen Wolken sind dies im Wesentlichen ausge-
dehnte Teilbereiche, die durch die Wechselwirkung der Wolken untereinander bzw. mit
der Milchstrafie beeinflusst worden sind. Die wichtigsten dieser Strukturen sind
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1. die groe Magellansche Wolke (LMC),
2. die kleine Magellansche Wolke (SMC),
3. der Leading Arm,

4. der Magellanic Stream,

5. die Magellanic Bridge und

6. die Interface (Intercloud) Region

(Siehe Abbildung 2.1).

Abbildung 2.1: Die Abbildung zeigt die iiblicherweise verwendeten Bezeichnungen verschie-
dener Regionen des Magellanschen Systems. Auf der Abszisse ist die ga-
laktische Lénge (galactic longitude), auf der Ordinate die galaktische Brei-
te (galactic latitude) aufgetragen. Die Skalierung in grau ist logarithmisch
und gibt die HI-Siulendichte zw. N(HI) = 6 x 10'® cm=2 (hellgrau) und
N(HI) = 9 x 10%! em~2 (schwarz) an (Quelle: Briins et al., 2005).



2.1 Struktur des Magellanschen Systems

Die grofle Magellansche Wolke ist die hellste Galaxie am siidlichen Himmel. Sie
ist nach der DDO-Klassifikation® als Ir III-IV eingestuft. Das Hauptmerkmal ist eine
galaktische Scheibe, die beinahe face-on gesehen wird. Die Werte der Inklination der
Scheibe sind abhéngig von den beobachteten Bereichen und werden mit Werten von
i = 27° — 48° angegeben (Westerlund, 1997). Der Positionswinkel ist PA = 170° +
10° (de Vaucouleurs & Freeman, 1972). In Van den Bergh (2000) ist die Skalenlidnge
der Scheibe mit Rq = 101" £ 3’ (1.5 kpc) angegeben. Die Scheibe beinhaltet einen
Balken von etwa 3° Lénge. In der Umgebung des Balkens finden sich hauptséchlich
Sterne mittleren Alters. Junge Sternhaufen und OB-Assoziationen werden dagegen
vornehmlich in den &dufleren Regionen der Scheibe beobachtet. Vergleicht man das
Alter der Sternhaufen in der LMC, so findet man einige Sternhaufen, die &lter als
11.5 Gyr sind. Insgesamt konnen 13 Kugelsternhaufen beobachtet werden, die dieser
ersten Periode der Sternentstehung zugeordnet werden. Im Intervall von 11.5 Gyr >
T > 3.5 Gyr findet sich nur ein einziger Sternhaufen (ESO 121-SC03), wéhrend die
Anzahl jiingerer Objekte (T < 3.5 Gyr) stark ansteigt. Der Sternhaufen ESO 121-
SCO03, der mit einem Alter von ca. 9 Gyr in die ,ruhige* Periode der LMC fallt,
konnte moglicherweise ein von der SMC stammendes Objekt sein (Van den Bergh,
2000). Vor etwa 3 Gyr wurde die Phase mit niedriger Aktivitit beendet und eine
rasante Sternentstehung begann. Die Tatsache, dass 53 Sternhaufen mit einem Alter
von etwa 2 Gyr beobachtet werden, jedoch nur ein solches Objekt mit einem Alter von
ca. 4 Gyr gefunden wurde, ldsst darauf schlieflen, dass sich die Sternentstehungsrate
vor ca. 3 Gyr um 1 - 2 GroBenordnungen erhohte. Allerdings ist es moglich, dass
die Sternentstehungsrate weniger stark anstieg als die Rate der Sternhaufenbildung.
Die Sternhaufen, die in der ersten aktiven Periode entstanden, sind iiber einen weit
groferen Bereich verteilt als jene, die sich innerhalb der letzten 3 Gyr bildeten. Die
Region aktiver Sternentstehung verkleinerte sich also mit der Zeit. Die aktive Phase
dauert bis zum heutigen Zeitpunkt an. So konnen der LMC aktuell 110 Wolf-Rayet
(WR)-Sterne zugeordnet werden und die Supernova-Rate liegt bei etwa (0.740.2) yr~—1.
Die mittlere Metallizitdat der LMC wird von Van den Bergh (2000) mit [Fe/H] =
—0.30 £ 0.04 angegeben.

Die kleine Magellansche Wolke ist als Ir IV-V klassifiziert. Die SMC zeigt eine
relativ niedrige mittlere Metallizitét von [Fe/H] = —0.73 + 0.03 (Van den Bergh,
2000). Ein groBer Anteil der Masse ist als Gas vorhanden. Die Struktur und Kinema-
tik der SMC ist bis jetzt weniger gut erforscht als die der LMC. Beobachtungen im
blauen optischen Bereich zeigen eine unregelméfiige Morphologie. Die élteren Sterne
ordnen sich in einer sphérodialen Konfiguration an. Daneben zeigen Beobachtungen
des HI-Gases eine regelméflige Rotation, was dafiir spricht, dass sich dieses Gas in einer
Scheibe befindet. Diese Scheibe ist, so sie tatséchlich vorhanden ist, in der Sichtlinie

'Die David Dunlap Observatory (DDO)-Klassifikation erweitert die Hubble-Klassifikation um die
Helligkeitsklasse der Galaxie. Dabei gilt die folgende Zuordnung: I supergiants, 11 bright giants,
IIT giants, IV subgiants und V dwarfs.
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ausgedehnt. Die Inklination ist etwa ¢ = 90° (Westerlund, 1997). Die Sternentste-
hung in der SMC ist im Moment weit geringer als die der LMC. Zum einen weist die
kleine Magellansche Wolke weniger HII-Regionen auf und auch die Anzahl der 9 be-
obachteten WR-Sterne ist gegeniiber den festgestellten 110 WR in der LMC weitaus
kleiner. Zudem zeigt sich die SMC in den Beobachtungen réter als die LMC, obwohl
die geringere Metallizitéit der Wolke diesem Unterschied entgegen wirkt. Das Alter der
Sternhaufen und das Farb-Helligkeits-Diagramm von Feldsternen weisen darauf hin,
dass sich die SMC in der Vergangenheit relativ konstant entwickelt hat. Es gibt keine
Anzeichen, dass es zu einer grofleren Stern- oder Sternhaufenbildung gekommen ist.
Auch die Supernova-Rate mit einem Wert von ca. 0.1 yr—! zeigt eine wesentlich ge-
ringere Sternentstehung als bei der LMC. Die Tatsache, dass in der LMC eine rapide
Sternentstehung stattfindet, wihrend eine solche in der SMC nicht zu beobachten ist,
spricht gegen die Annahme, dass der starburst in der LMC durch eine Annédherung an
die SMC ausgelost wurde.

Da sich die Magellanschen Wolken in einer gemeinsamen Hiille aus neutralem
Wasserstoff (HI) befinden, ist es nicht einfach, eindeutige Grenzen zwischen den ein-
zelnen Strukturen zu definieren. In der bis heute besten verfiigharen Studie der HI-
Verteilung im Magellanschen System von Briins et al. (2005) werden die Sdulendichte
und die kinematischen Eigenschaften herangezogen, um eine Unterscheidung der ein-
zelnen Strukturen vorzunehmen (siehe Abb. 2.2).
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Abbildung 2.2: Definition der Grenzen der verschiedenen Strukturen im Magellanschen Sys-
tem laut Briins et al. (2005). Die Pfeile deuten an, dass sich der Magellansche
Strom und der Leading Arm iiber den gezeigten Bereich hinaus erstrecken.



2.1 Struktur des Magellanschen Systems

Mit den so definierten Grenzen ergibt sich die Masse des HI der LMC zu M (HI) =
(4.41 + 0.09) x 10* Mg und der SMC zu M (HI) = (4.02 £ 0.08) x 10% M, (Briins
et al., 2005). Die Verteilung des HI in der LMC erscheint klumpig und das Zentrum
des Gases liegt nicht im Zentrum der Rotation der Galaxie. Laut Van den Bergh
(2000) befindet sich ein grofler Anteil davon in einer Scheibe mit einer Masse von
(2.2 40.4) x 108 My. Das Gas der SMC hingegen ist gleichméBiger verteilt. Zwischen
den beiden Magellanschen Wolken erstreckt sich der Bereich der Magellanic Bridge. Die
Masse des in diesem Bereich enthaltenen Gases betrégt laut Briins et al. (2005) 1.84 x
108 Mg. Die Interface-Region (IC) besteht groStenteils aus neutralem Wasserstoff.
Sie verbindet die LMC und die SMC mit dem Magellanschen Strom. Die Struktur
dieser Region erweist sich als sehr komplex. So kénnen verschiedene Gruppen mit
unterschiedlichen Radialgeschwindigkeiten beobachtet werden, wobei einige jeweils der
LMC bzw. der SMC zugerechnet werden. Erst in jiingerer Vergangenheit konnten einige
Sternassoziationen in dieser Region entdeckt werden. Die Altersbestimmung der Sterne
in dieser Region weist auf eine Sternentstehung seit ungefihr 100 Myr hin, wobei auch
extrem junge Objekte mit einem Alter von nur ca. 5 Myr entdeckt wurden (Westerlund,
1997). Die Masse des Gases in dieser Region betriigt 1.49 x 10® M.

Der Magellansche Strom (MS) ist ein schmales Band aus neutralem Wasserstoff.
Der MS folgt den Magellanschen Wolken, wenn man die Eigenbewegungen als Bezugs-
grofle nimmt. Das Filament erstreckt sich iiber einen Bereich von etwa 100°. Die Masse
des MS wird von Briins et al. (2005) mit 1.24 x 108M, angegeben. Es gibt 6 Hauptkon-
zentrationen, in denen die Oberflichendichte sukzessiv abnimmt. Diese unterschiedli-
chen Bereiche werden mit rémischen Ziffern (MS I-VI) durchnummeriert, wobei der
Bereich MS T die hochste Oberflichendichte aufweist. Besonders bemerkenswert an
dieser Struktur ist ihr LSR-Radialgeschwindigkeitsprofil. Dieses d&ndert sich von einem
Wert von vigg ~ +250 km s~! nahe der Magellanic Bridge zu vigg ~ —400 km s~ am
gegeniiberliegenden Ende des Bereichs. Der Verlauf ist dabei anndhernd linear (siehe
Abb. 2.3). Im Gegensatz zum Leading Arm konnten in diesem Bereich bis jetzt kei-
ne Sterne beobachtet werden. Die Entstehung des Magellanschen Stroms ist unklar.
Mehrere Modelle kommen dafiir in Betracht, wobei jedes gewisse Schwéchen aufweist
(Westerlund, 1997).

Der Leading Arm besteht aus mehreren high-velocity clouds (HVC), die in den
drei Strukturen LA I-III zusammengefasst werden, wobei sich LA T am né#chsten zur
LMC befindet (siche 2.1). In Briins et al. (2005) wird davon ausgegangen, dass die
Struktur LA T aus Gas besteht, das von den Magellanschen Wolken stammt. Bei den
anderen beiden Strukturen (LA II und LA III) ist die Herkunft unklar. Das Material
dieser HVCs konnte auch von der Milchstrale stammen. Die Masse des HI im Bereich
LA T belduft sich auf 1.0 x 10" Mg, die in den Bereichen LA IT + III in Summe auf
2.0 x 107 Mg, (Briins et al., 2005).
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Abbildung 2.3: Radialgeschwindigkeit (vrsr) des Magellanschen Stroms gegen die galakti-
sche Lénge. Die Skalierung in Grautoénen gibt die maximale Intensitdt der
HI-Emission wieder (weify entspricht 7g = 0 K, schwarz entspricht 75 > 20
K). Die starke Emission bei vpsg = 0 kms~! wird durch die MilchstraBe
verursacht (Quelle: Briins et al., 2005).

2.2 Rotation und Masse der Magellanschen Wolken

Die Rotationskurve der LMC steigt in etwa linear bis zu einem Radius von R ~
4 kpc. In den Bereichen weiter aulen bleibt sie anndhernd konstant auf einem Wert
Viot- Die Messwerte fiir V; variieren stark, je nachdem welche Komponente der LMC
beobachtet wird. So erhélt man aus Analysen der sogenannten carbon stars einen
Wert von Vo = 61 km s~!. Beobachtet man hingegen das HI-Gas, so ergibt sich eine
Rotationsgeschwindigkeit von V.o = 80 kms™!, withrend rote Superriesen mit einer
Geschwindigkeit von Vo = 107 km s~ um das Zentrum kreisen (van der Marel et al.,
2009). In Piatek et al. (2008) wird ein noch hoherer Wert von Vo, = 120 4+ 15 km s™!
aus den Eigenbewegungen der LMC errechnet. Diese Werte konnen nicht in Einklang
gebracht werden, wenn man nur zufillige und systematische Fehler in Betracht zieht.
Nimmt man die Rotationsgeschwindigkeit des HI-Gases stellvertretend fiir die gesamte
LMC, so kann man daraus die Gesamtmasse innerhalb von 9 kpe mit My (9 kpe) =
(1.340.3) x 10 M, abschiitzen. Mit der Annahme einer stellaren Masse in der Scheibe
von ~ 2.7 x 10° Mg, und ~ 0.5 x 10 M, als Masse des neutralen Wasserstoffs ergibt
sich, dass die LMC in einen Dunklen Halo eingebettet sein muss (van der Marel et al.,
2009).



2.2 Rotation und Masse der Magellanschen Wolken

In der Arbeit von Alves & Nelson (2000) versuchen die Autoren, die Rotati-
onskurve der LMC durch verschiedene Modelle anzunidhern. Ausgangspunkt sind die
gemessenen Rotationskurven des HI-Gases (Kim et al., 1998) sowie die der carbon
stars (CS) (Kunkel et al., 1997), wobei Letztere aber erneut um verschiedene Effekte
korrigiert werden. So wird z. B. die transversale Bewegung der LMC so miteinbezo-
gen, dass sie mit der Art, wie sie bei den HI-Daten verwendet wurde, vergleichbar ist.
Damit weisen die errechneten Kurven héhere Geschwindigkeiten auf, als dies in den
urspriinglichen Arbeiten der Beobachter der Fall war. Als néchstes werden die Daten
der einzelnen Sterne kombiniert und daraus Losungen fiir vier verschiedene radiale
Zonen errechnet. Letztendlich wird versucht, die Gesamtheit der erhaltenen Daten-
punkte durch geeignete Modelle zu reproduzieren. Werden dabei Modelle verwendet,
die keinen Dunklen Halo beinhalten, so muss ein Masse-Leuchtkraft-Verhéltnis von
M/L = 2.2 vorausgesetzt werden. Aus den entsprechenden Berechnungen ergibt sich
somit fiir die Masse der Scheibe ein Wert von My = (4.8 & 1.0) x 10° My. Nimmt
man die Gesamtmasse des Gases in der LMC mit 0.5 x 10° My, an, so errechnet sich
die Gesamtmasse der LMC zu Myyc = (5.3 4+ 1.0) x 10° M. Das Masse-Leuchtkraft-
Verhéltnis ist unter anderem abhéngig vom Alter der Populationen, die innerhalb einer
Galaxie vorhanden sind. Fiir die LMC, in der zahlreiche junge Objekte beobachtet wer-
den, ist ein Wert von M /L = 2.2 relativ hoch. Dieser Wert entspriche einer Population
mit einem Alter von ca. 5 Gyr. Wird dagegen ein Masse-Leuchtkraft-Verhéltnis von
M/L = 1.0 vorausgesetzt, so erweist sich das Vorhandensein eines Dunklen Halos als
notwendig. Dieser wird in der Arbeit mit einer pseudo-isothermen Dichteverteilung
angenommen. Aus diesem sogenannten minimal disk-Modell ergibt sich fiir die Masse
der Scheibe My = (1.1 +1.0) x 10° M. Die Summe der Massen aller Komponenten
(Scheibe, Gas und Halo) betriigt in diesem Fall Mpyc ~ 5 x 102 M. Weitere Details
dazu finden sich in dem oben erwidhnten Artikel. Die entsprechenden Rotationskur-
ven der einzelnen Komponenten und der Summe daraus fiir das Modell mit einem
isothermen Halo findet sich in der Abbildung 2.4.

Die Beobachtungen der SMC zeigen keine oder nur eine geringfiigige Rotation
der stellaren Komponente. Fiir das HI-Gas misst man eine Rotationskurve, die eine
maximale Geschwindigkeit von V.o ~ 60 kms~! aufweist. Die daraus abgeschitzte
Gesamtmasse der SMC innerhalb von 3 kpc betrigt Mgy (3 kpe) = 2.4 x 10° M, die
einer stellaren Masse von ~ 3.1 x 10® M, und einer Masse des neutralen Wasserstoffs
von ~ 5.6 x 10 My, entgegensteht. Es ist daher wahrscheinlich, dass auch die SMC
von einem Dunklen Halo umgeben ist (van der Marel et al., 2009).

In Bekki & Stanimirovié¢ (2009) ist auch ein Modell angegeben, das diese Ro-
tationskurve ohne Dunklen Halo reproduziert. Die Autoren des betreffenden Artikels
berechnen die Rotationskurve der kleinen Magellanschen Wolke mit drei unterschied-
lichen Modellen. Wahrend das Erste dieser Modelle keinen Dunklen Halo beinhaltet,
verwenden die beiden anderen ein Burkert-Profil bzw. ein Navarro-Frenk-White-Profil
(NFW), um einen solchen mit in Betracht zu ziehen. Dabei werden die unterschiedli-
chen Modelle fiir verschiedene Werte des Masse-Leuchtkraft-Verhéltnisses berechnet.
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Abbildung 2.4: Rotationskurve der LMC: Rotationsgeschwindigkeit in km s~' gegen den Ra-
dius in kpe. Die HI-Daten von Kim et al. (1998) sind mit Kreuzen geplottet.
Die offenen Kreise zeigen die Messwerte der Carbon Stars von Kunkel et al.
(1997), die vollen Kreise die entsprechenden Losungen aus Alves & Nelson
(2000) mit Standardfehlerbalken. Mit Linien sind die Rotationskurven des
Gases (HI + Hel), der Sterne (M/L = 1.0) und die Summe der Scheibe
(Disk) gezeichnet. Die Halo-Komponente (Halo) ist punktiert eingezeichnet.
Die Summe aus Halo und Scheibe ist mit ,,Disk+Halo* gekennzeichnet (Quel-
le: Alves & Nelson, 2000).

Wie sich zeigt, kénnen sowohl das Modell ohne Dunklen Halo unter der Vorausset-
zung eines Masse-Leuchtkraft-Verhéltnisses von M /L = 3.8 als auch jenes mit einem
Burkert-Halo und M/L = 2.3 die gemessene Rotationskurve gut reproduzieren. Die
NFW-Modelle liefern im Vergleich dazu weniger Ubereinstimmung. Die beiden Masse-
Leuchtkraft-Verhéltnisse liegen laut Bekki & Stanimirovié (2009) innerhalb eines mog-
lichen Bereiches, da die SMC von eher &lteren Populationen dominiert wird. Allerdings
ist der Wert von M/L = 3.8 an der oberen Grenze des moglichen Wertebereichs ange-
siedelt. Die SMC miisste in diesem Fall von sehr alten (~ 10 Gyr) Populationen domi-
niert werden. Zwar ist es durch diese Rechnungen nicht moglich, die Existenz eines die
SMC umgebenden Dunklen Halos eindeutig zu bestétigen oder auszuschlieen, es ist
aber nicht unwahrscheinlich, dass ein solcher Halo vorhanden ist. Die Abbildung 2.5
zeigt die Rotationskurven der SMC und eines Modells mit Burkert-Halo. Wie in dem
Diagramm zu sehen ist, kann ein Burkert-Profil mit grolem Skalenradius ry = 3.2 kpc
die flach ansteigende Rotationskurve gut reproduzieren. Fiir dieses Modell ergibt sich
eine Halo-Masse Mg, = 6.5 x 10° M, innerhalb eines Radius von R = 11 kpc. Die ent-
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2.3 Entfernung der Magellanschen Wolken

sprechende Gesamtmasse der Galaxie ist mit Mgyc = 8.1 x 10 M, angegeben. Daraus
lisst sich die in der SMC enthaltene baryonische Masse zu M;, = 1.6 x 10° M, bestim-
men, was in etwa dem Zweifachen des in van der Marel et al. (2009) angenommenen
Wertes entspricht.
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Abbildung 2.5: Masse und Rotationskurve der SMC: Gesamtmasse M innerhalb des Radius
R (oberes Diagramm) und Summe der Rotationsgeschwindigkeiten V. (un-
teres Diagramm) mit durchgezogener Linie, Dunkle Materie mit punktierter
Linie, stellare Komponente mit kurz strichlierter Linie und gasférmige Kom-
ponente mit lang strichlierter Linie. Gemessene Werte sind als volle Kreise
mit Fehlerbalken eingezeichnet. Der Dunkle Halo ist in dem Modell mit ei-
nem Burkert-Profil mit ro = 3.2 kpc modelliert, das angenommene Masse-
Leuchtkraft-Verhéltnis betragt M/L = 2.3 (Quelle: Bekki & Stanimirovi¢,
2009).

2.3 Entfernung der Magellanschen Wolken

Bei der Bestimmung der Entfernung der Magellanschen Wolken von der Sonne spielt
die indirekte Messung eine dominierende Rolle. Dafiir benttigt man prinzipiell die
absolute Helligkeit der beobachteten Objekte. Kennt man die absolute Helligkeit und
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misst zusétzlich die scheinbare Helligkeit, so kann man die Entfernung iiber den soge-
nannten Entfernungsmodul (m — M) mit

(m—M) =>5log(r) —5+~r (2.1)

errechnen. Dabei bezeichnen m und M die scheinbare bzw. die absolute Helligkeit in
Magnituden (mag) und r den Abstand in Parsec (pc). v bezeichnet die Extinktion
entlang der Sichtlinie in mag pc~!. Sie ist im Allgemeinen schwierig zu ermitteln und
bringt eine gewisse Unsicherheit in das Ergebnis. Der auf Extinktion korrigierte Entfer-
nungsmodul wird mit (m— M), bezeichnet. Wahrend mit den heute zur Verfiigung ste-
henden Messmethoden die scheinbare Helligkeit mit guter Genauigkeit ermittelt wer-
den kann, stellt die Bestimmung der absoluten Helligkeit eine grofie Schwierigkeit dar.
Im Fall der Magellanschen Wolken ermittelt man die absolute Helligkeit von Objekten
in erster Linie iiber die Perioden-Leuchtkraft-Relation (PLR) verschiedener verdnder-
licher Sterne durch das Einpassen der Hauptreihe von Sternhaufen und OB-Sternen in
die zero-age main sequence (ZAMS) oder das Bestimmen einer spektroskopischen Par-
allaxe von OB-Sternen. Um die Distanz zu den Magellanschen Wolken zu bestimmen,
beobachtet man iiberwiegend Cepheiden, RR-Lyrae-Sterne, Mira-Verédnderliche und
red clump-Sterne, aber auch Bedeckungsveranderliche und § Scuti-Sterne sowie offene
Sternhaufen und planetarische Nebel werden fiir diese Zwecke vermessen. Alle diese
Verfahren sind aber wiederum von der Kenntnis weiterer Parameter, wie zum Beispiel
Alter oder Metallizitdat des Objekts, abhéngig und liefern somit nur ein bedingt genau-
es Ergebnis. Besonders die Bestimmung der Metallizitat erweist sich als schwierig, da
das Licht der Sterne durch Staub wellenldngenabhéngig gefiltert wird. Dabei werden
kurzwelligere (blauere) Teile des Lichts durch den Staub in bzw. zwischen den Gala-
xien stirker geddmpft als der langwelligere (rétere) Anteil. In den folgenden Tabellen
sind Ergebnisse von Beobachtungen mit verschiedenen Methoden fiir die LMC (Tab.
2.1) und die SMC (Tab. 2.2) aufgelistet.

Prinzipiell sind fiir die LMC mehr und genauere Daten verfiighar als fiir die
SMC, weswegen fiir die Berechnung der Entfernung der Zweiteren auch einige &lte-
re Messungen herangezogen werden. Bildet man den ungewichteten Mittelwert iiber
die in der Tabelle 2.1 angegebenen Entfernungsmodule, so erhilt man einen Wert
(m — M)y = 18.49£0.09 fiir die LMC, was nach Gleichung (2.1) einer Entfernung von
der Sonne von R = (49.89+2.11) kpc entspricht. Dabei ist noch zu erwéhnen, dass der
letzte Wert der Tabelle 2.1 durch das Hubble Space Teleskop Key Project (HSTKP)
auf besonders sorgfiltige Art und Weise gewonnen wurde und sehr oft als Referenzwert
dient. Auf die gleiche Art errechnet sich fiir die SMC (m — M)y = 18.83 £ 0.11 bzw.
R = (58.34 + 3.03) kpc.
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Tabelle 2.1: Durch verschiedene Methoden ermittelte Werte fiir den Entfernungsmodul der
LMC. Details zu den verwendeten Methoden finden sich in den obigen Referen-
zen bzw. in Westerlund (1997) oder Van den Bergh (2000).

Autor Methode (m — M)y
Ngeow & Kanbur (2007) Cepheiden 1848 £+ 0.03
Benedict et al. (2007) Cepheiden 1840 £ 0.05
Keller & Wood (2006) Cepheiden  18.54 + 0.018
Gieren et al. (2005) Cepheiden  18.56 + 0.04
Szewczyk et al. (2008) RR-Lyrae 18.58 + 0.03
Sollima et al. (2006) RR-Lyrae 1854 £+ 0.15
Clement et al. (2005) RR-Lyrae 18.46 + 0.08
McNamara et al. (2007) 6 Scuti 1848 £+ 0.15
Grocholski et al. (2007)  Red Clump 18.40 £ 0.09
Salaris et al. (2003) Red Clump 1853 £ 0.07
Alves et al. (2002) Red Clump 18.493 £+ 0.045
Fitzpatrick et al. (2003) Ecl. Binary 18.23 £+ 0.09
Clausen et al. (2003) Ecl. Binary 18.63 £+ 0.08
Bellazzini et al. (2004)  Tip of RGB 1850 £ 0.13
Mitchell et al. (2002) SN 1987A 1850 =+ 0.20
Freedman et al. (2001)  HSTKP 1850 £ 0.10

2.4 Position der Magellanschen Wolken

Die dquatorialen Koordinaten des optischen Zentrums der groflen Magellanschen Wol-
ke sind a(2000) = 05”2376 und 6(2000) = —69°45/4. Das optische Zentrum der kleinen
Magellanschen Wolke wird mit «(2000) = 00" 5227 und §(2000) = —72° 49!7 ange-
geben (NASA Extragalactic Database, 2002). Die Umrechnung in galaktische Lénge
und Breite ([, b) anhand der Gleichungen (B.2) liefert

(I,0) Lase = (280°255, —32°55'8)
(I,b)sarc = (302°43/1, —44°34/1).
2.5 Eigenbewegung der Magellanschen Wolken

Als Eigenbewegung p von astronomischen Objekten bezeichnet man deren auf die Him-
melssphére projizierte Bewegung. Sie wird im Allgemeinen durch ihre Komponenten
in a-Richtung (p, cos d) und in 6-Richtung (us) angegeben. (Der Faktor cos ¢ in der a-
Komponente beriicksichtigt dabei die Anderung des Radius des Stundenkreises mit der
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Tabelle 2.2: Durch verschiedene Methoden ermittelte Werte fiir den Entfernungsmodul der
SMC. Details zu den verwendeten Methoden finden sich in den obigen Referen-
zen bzw. in Westerlund (1997) oder Van den Bergh (2000).

Autor Methode (m — M)y
Keller & Wood (2006) Cepheiden  18.93 £ 0.024
Storm et al. (2004) Cepheiden ~ 18.88 + 0.13
Udalski (1998b) RR-Lyrae 18.63 £ 0.07
Cole (1998) Red Clump  18.82 + 0.20
Udalski (1998a) Red Clump 18.65 + 0.08
Cole (1998) Red Clump 18.82 + 0.20
Hilditch et al. (2005)  Ecl. Binary 18.91 + 0.11
Harries et al. (2003) Ecl. Binary 18.89 £+ 0.11
Dolphin et al. (2001) ~ MS Turn off 18.88 + 0.08
Udalski (2000) Tip of RGB 1875 £ 0.08
Cioni et al. (2000) Tip of RGB 1899 =+ 0.09

Deklination). Die Eigenbewegung stellt also die Anderung der Position (da/dt,ds/dt)
dar und wird gewoéhnlich in Bogensekunden pro Jahr angegeben?. Die absolute Eigen-
bewegung bezeichnet die Anderung der Position relativ zu einem bestimmten ruhenden
Bezugssystem, wobei sehr weit entfernte Systeme als anndhernd ruhende Bezugssys-
teme erachtet werden konnen. Als extragalaktisches Bezugssystem dienen z. B. weit
entfernte Galaxien oder Quasare. Kennt man die absolute Eigenbewegung, die radiale
Geschwindigkeitskomponente und die Entfernung eines Objekts, so kann man daraus
die Bewegung im Raum bestimmen, welche fiir Simulationen von grofler Bedeutung
ist. Wihrend die Geschwindigkeit eines Objekts entlang der Sichtlinie (line-of-sight
velocity) relativ einfach und genau iiber die Messung der Doppler-Verschiebung von
Spektrallinien gewonnen werden kann, stellte die Bestimmung der Eigenbewegung der
Magellanschen Wolken fiir die Wissenschaft lange Zeit ein Problem dar. Sie erfordert
eine groBe Genauigkeit, da die jahrliche Anderung der Position an der Himmelssphére
auf Grund der Entfernung dieser Objekte sehr klein ist. Ebenso ist das Vorhandensein
geeigneter Hintergrundobjekte, auf die die gemessene Bewegung bezogen werden kann,
notwendig. Daneben miissen noch zahlreiche Korrekturen, wie z. B. die Rotation der
LMC und die Inklination der Scheibe, bedacht werden. Es dauerte daher relativ lange,
bis die ersten Daten zu den Eigenbewegungen der Magellanschen Wolken veréffentlicht
wurden. In der Tabelle 2.3 sind die Resultate einiger Analysen zur Bestimmung der
Eigenbewegung der Magellanschen Wolken aufgelistet.

2Sind die beobachteten Objekte weit entfernt, so erweist sich diese Einheit als zu grof. Man ver-
wendet in diesem Fall die Einheit , Millibogensekunden pro Jahr* (mas yr—1).
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Einige der ersten Werte der Eigenbewegungen der LMC wurden von Jones et al.
(1994) publiziert. Die Autoren verwendeten 21 Fotoplatten des 4m-Teleskops am Cerro
Tolodo Inter-American Observatorium (CTIO). Die Aufnahmen deckten einen Zeit-
raum von 14 Jahren ab. Als Bezugsobjekte dienten 92 Galaxien. Die Berechnung der
Eigenbewegung erfolgte aus 251 Sternen der LMC.

Kroupa et al. (1994) verwendeten 35 Sterne der LMC und 8 Sterne der SMC
um die Bewegung der Wolken festzustellen. Die Daten der Sterne stammten aus dem
Position and Proper Motion Catalogue (PPM). Das relativ kleine Sample von Objekten
hat zur Folge, dass die Fehler der Mittelwerte sehr grof sind.

Sehr genaue Beobachtungsdaten stammen vom Astrometriesatelliten HIPPAR-
COS. Dieser Satellit sammelte von 1989 bis 1993 die Daten von etwa 100000 Sternen,
worunter sich auch 36 Sterne der LMC und 11 Sterne der SMC befinden. Der syste-
matische Fehler in den Messwerten des Satelliten ist typischerweise kleiner 1 mas yr—.
Die gemessenen Sternparameter wurden von Kroupa & Bastian (1997) ausgewertet.

Die Autoren von Pedreros et al. (2002) beobachteten ein Feld der LMC um den
Quasar Q0459-6427 {iber einen Zeitraum von 11 Jahren (1989 - 2000). In dieser Zeit
erstellten sie 44 CCD-Aufnahmen mit dem Cassegrain-Fokus des 1.5m-Teleskops am
CTIO. Der Wert fiir die Bewegung des Massenzentrums wurde aus den Daten von 17
Sternen gemittelt.

Die Gruppe um Kallivayalil benutzte die High Resolution Camera (HRC) der Ad-
vanced Camera for Surveys (ACS) am Hubble Space Teleskop (HST) zur Bestimmung
der Eigenbewegungen der LMC und der SMC. Fiir die Daten der LMC wurden 21 um
Quasare zentrierte Felder der LMC vermessen. Die Zeitbasis fiir diese Beobachtungen
betrug etwa 2 Jahre. Mehr Details dazu finden sich in Kallivayalil et al. (2006b). Im
gleichen Zeitraum wurden die Sterne von 4 Feldern der SMC beobachtet, die ebenfalls
einen Quasar im Hintergrund aufweisen. Die Vorgehensweise ist in Kallivayalil et al.
(2006a) beschrieben. Die in den beiden Artikeln genannten Werte sind so grof}, dass
damit die Frage aufgeworfen wird, ob die LMC und die SMC aneinander gebunden
sind. Weiters lédsst sich aus diesen Werten folgern, dass sich die LMC auf ihrer ers-
ten Anndherung zur Milchstrafle befindet. Diese Annahme macht es jedoch schwierig,
die Entstehung beobachteter Strukturen (besonders die Verteilung des neutralen Was-
serstoffs) mit einem reinen Gezeitenmodell, das mehrere perigalaktische Durchgénge
voraussetzt, zu erkldren (Ruzicka et al., 2008).

Piatek et al. (2008) verwendeten ebenfalls die oben erwéhnten Daten des HST,
benutzten jedoch eine andere Methode und fiihrten erweiterte Korrekturen durch.
Diese Korrekturen betreffen einen entdeckten Zusammenhang zwischen der Helligkeit
und der mittleren gemessenen Bewegung zahlreicher benutzter Sterne. Die Ergebnisse
liefern vergleichbare Werte fiir die LMC. Die Werte fiir die SMC weichen jedoch relativ
stark von den von Kallivayalil et al. (2006a) errechneten Werten ab.
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2 Magellansches System

Tabelle 2.3: Eigenbewegungen der Magellanschen Wolken. Fiir die Berechnung der Werte
wurden verschiedene Methoden und unterschiedliche Samples von Sternen her-
angezogen. Details finden sich in den jeweiligen Referenzen.

Autor LMC SMC
Jones et al. (1994) focoso 136 + 0.28 -

Jones et al. (1994) Tis —-0.16 + 0.27 -
Kroupa et al. (1994) pacoséd 1.3 £ 0.6 05 £ 1.0
Kroupa et al. (1994) I 1.1+ 0.7 -20 =+ 14
Kroupa & Bastian (1997) p,cosd 194 + 0.29 1.23 £+ 0.84
Kroupa & Bastian (1997) 7is —-0.14 £+ 036 —-121 =+ 0.75
Pedreros et al. (2002) focosd 1.8 £ 0.2 -
Pedreros et al. (2002) I 03 £ 02 -
Kallivayalil et al. (2006b) p,cosd  2.03 £ 0.08 -
Kallivayalil et al. (2006b) fig 0.44 £ 0.05 -
Kallivayalil et al. (2006a)  p, cosd - 1.16 £+ 0.18
Kallivayalil et al. (2006a) fis - —-1.17 £ 0.18
Piatek et al. (2008) facosd 196 £+ 0.04 0.75 £ 0.06
Piatek et al. (2008) s 044 £ 0.04 —-1.25 £+ 0.06
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Obwohl in der letzten Zeit bei den Beobachtungstechniken grofie Fortschritte gemacht
wurden, bleiben viele Eigenschaften von Galaxiensystemen im Verborgenen. Besonders
die zeitliche Entwicklung eines astronomischen Systems kann aus den Beobachtungen
nicht ermittelt werden. Hier kommen die numerischen Simulationen zur Anwendung.
Daneben werden Galaxienmodelle auch dazu verwendet, die Gegebenheiten, die hin-
ter einer beobachteten Tatsache stehen, in feinere Details aufzulésen. So werden zum
Beispiel die Rotationsgeschwindigkeiten von Galaxien oft aus den beobachteten Stern-
spektren ermittelt. Die zugrunde liegende Massenverteilung, die oft auch nicht beob-
achtbare Komponenten, wie zum Beispiel Dunkle Materie, enthélt, wird dann mit Hilfe
von Modellen bestimmt.

Grundlage jeder numerischen Simulation sind geeignete Anfangsmodelle, die be-
stimmten Voraussetzungen angepasst werden miissen. Auf der einen Seite stehen die
Beobachtungsdaten, die den momentanen Zustand des Systems mehr oder weniger ge-
nau beschreiben. Sie legen bestimmte Rahmenbedingungen fest, die sich auch in den
Anfangsmodellen widerspiegeln miissen. Auf der anderen Seite gehen in der Regel zahl-
reiche Parameter ein, fiir deren Festlegung man bestenfalls einige Schatzungen oder
Erfahrungswerte zur Verfiigung hat. Eine grofle Schwierigkeit dabei ist, dass man die
zeitliche Entwicklung eines Systems im Vorfeld noch nicht kennt. Integriert man, wie in
dieser Arbeit, ein System von einem vergangenen Zeitpunkt zum jetzigen, so steht man
vor dem Problem, dass man unter anderem die Positionen und Geschwindigkeiten der
Konfiguration zu diesem betreffenden Zeitpunkt in der Vergangenheit kennen mdisste.
Unter der Voraussetzung, dass die physikalischen Grundgesetze auch fiir diese Sys-
teme Giiltigkeit haben und diese unter bestimmten Annahmen und Vereinfachungen
zeitreversibel sind, kann man manche Parameter der Vergangenheit der Modelle aus
den Beobachtungsdaten zuriickrechnen. Bei dieser Zeitumkehr miissen nicht-reversible
Prozesse entweder vernachléssigt oder durch ein geeignetes Verfahren genéhert werden.
In jedem Fall beinhalten solche Ergebnisse immer einen gewissen Fehler, weswegen eine
genauere Anpassung der Anfangsbedingungen oft durch ,Versuch und Fehler* erfolgen
muss.

Eine weitere Limitierung gibt die verfiighare Rechenleistung vor. Selbst mit den
heute genutzten Grofirechneranlagen ist es nicht mdoglich, auch nur eine einzige Gala-
xie mit all ihren Eigenschaften im Detail zu simulieren. Um die Rechenzeit in einem
annehmbaren Rahmen zu halten, ist es notwendig, mehrere Vereinfachungen in den
numerischen Modellen vorzunehmen. Diese Simplifizierungen héngen stark von der zu
simulierenden Eigenschaft eines Systems ab. So unterscheiden sich die Parameter einer
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3 Numerische Modelle

Simulation zur Klarung der Massenverteilungen grundsétzlich von jenen einer Berech-
nung der chemischen Entwicklung. Bei der Simulation von Galaxiensystemen muss
man sich oft auf die Berechnung globaler Eigenschaften beschranken und die Entwick-
lung auf lokaler Ebene vernachlissigen. Die Galaxien in solchen Modellen werden dann
aus gleichartigen Einzelobjekten zusammengesetzt, deren Merkmale aus den Werten
der Galaxie gemittelt werden. Oft ist man auch gezwungen, eigentlich zusammen-
gehorige Entwicklungen in mehreren verschiedenen Simulationen zu behandeln. Im
folgenden Kapitel werden die verwendeten Modelle und Parameter beschrieben.

3.1 Galaxienmodell KD95

Kuijken & Dubinski (1995) entwickelten ein Programm, mit dem man ein dreidimensio-
nales Modell einer Scheibengalaxie erstellen kann. Ein mit diesem Programm erstelltes
Modell setzt sich im Allgemeinen aus einer Scheibe (Disk), einem Bulge und dem um-
gebenden Halo zusammen und représentiert so eine mit der Milchstrafle vergleichbare
Galaxie. Die Autoren geben vier verschiedene Sitze von Eingabeparametern (Modelle
A, B, C und D) vor, mit denen jeweils die Massenverteilung bzw. die Rotationskurve
der Milchstrafle erzeugt werden konnen. Der Unterschied zwischen diesen vier Stan-
dardmodellen besteht im Wesentlichen in der Masse des Halos und deren Verteilung.
Die Parametersitze der Standardmodelle wurden von den Autoren durch ,Versuch und
Fehler® gefunden und stellen einen guten Ausgangspunkt fiir ein stabiles System dar.
Die damit erzeugten Modelle besitzen eine endliche Ausdehnung und befinden sich
annahernd in einem Gleichgewichtszustand.

Jede der drei Komponenten ist durch eine Distributionsfunktion (siche Anhang
A.2) gegeben. Die Verteilungsfunktionen sind abhéngig von unterschiedlichen Integra-
len der Bewegung (siehe Anhang A.1). Das Programm wird in der vorliegenden Arbeit
als eine Art black box verwendet, weshalb im Folgenden auf die Erzeugung der Modelle
nur kurz eingegangen wird.

3.1.1 KD95: Bulge

Fiir den Bulge wird ein King-Modell (King, 1966) verwendet. Die dafiir benutzte Dis-
tributionsfunktion héngt nur von der Energie E ab und erzeugt somit eine sphérisch
symmetrische Dichteverteilung. Das King-Modell entstand aus dem Modell einer iso-
thermen Sphére, wobei jedoch die DF fiir grole Radien ,,abgesenkt® wird. Damit lasst
sich realisieren, dass die Sterne bei kleinen Radien, wie bei der isothermen Sphére, ho-
he Energie aufweisen. Im Gegensatz zum urspriinglichen Modell fllt die Dichte jedoch
stiarker mit grofler werdenden Radien. Mit der Verteilungsfunktion

pb(27mg)*3/2 exp (%;fc) (exp (—E;;%) - 1) wenn F < &q
0 b

0 sonst

fBuge(E) = { (3.1)
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3.1 Galaxienmodell KD95

erhélt man eine sphérische Massenanordnung mit endlicher Gesamtmasse. In dieser
DF definiert & das Cutoff-Potential des Bulges. Mit p, wird die zentrale Bulge-
Dichte festgelegt. Dieser Wert wird allerdings nur angenéhert, da die Auswirkungen
durch den Abbruch der DF noch miteinbezogen werden miissen. Uber oy, wird die Ge-
schwindigkeitsdispersion des Bulges angegeben, wiahrend &, das Potential im Zentrum
definiert.

3.1.2 KD95: Halo

Der Halo des Modells wird durch ein Lowered Evans-Modell erzeugt. Kuijken & Du-
binski (1994) erweiterten dafiir ein von Evans (1993) entworfenes Modell. Mit seinem
verdnderbaren core-Radius und der flachen Rotationskurve bei groffen Radien eignet
sich das lowered Evans-Modell, wie auch das original Evans-Modell gut, um galaktische
Halos zu modellieren. Im Gegensatz zum Evans-Modell weist die ,,abgesenkte Version
eine endliche Masse auf. Der freie Parameter ¢ ermoglicht zudem abgeflachte Modelle.
Somit benoétigt die verwendete DF aber zwei Integrale der Bewegung, welche durch
die Energie F und den Drehimpuls in Richtung der Symmetrieachse L. reprasentiert
werden. Die entsprechende DF lautet

[ALE + B) exp (—%) + C] [exp (—%) — 1] wenn E < 0 .

0 sonst

frao(E, LY) = { (3.2)

Die DF enthélt finf freie Parameter, die zum Teil in den Konstanten A, B und C
enthalten sind. Uber die Potentialtiefe ¥, Geschwindigkeitsdispersion oy, Dichte py,
Kernradius R. und Abflachung ¢ lasst sich die endgiiltige Form des Modells beeinflus-
sen.

3.1.3 KD95: Disk

Die Scheibe weist die komplizierteste DF auf. Da in beobachteten Galaxienscheiben
die Geschwindigkeitsdispersion in vertikaler und radialer Richtung im Allgemeinen
unterschiedlich ist, muss ein weiteres Integral der Bewegung inkludiert werden. Im
verwendeten Modell ist das die Energie in den vertikalen Oszillationen E,, welche fiir
anndhernd kreisformige Orbits mit nur kleinen Auslenkungen in vertikaler Richtung
als erhalten betrachtet werden kann. Mit dieser zusétzlichen Erhaltungsgrofie wird ein
zweidimensionales Scheibenmodell in z-Richtung erweitert. Die geeignete DF hat die
Form

Q(Rc) ﬁd(Rc) _Ep - EC<RC) Ez
(27%)2k(Re) 07, (Re)o=(Re) oh(Re) o2(R.)

FDisk(Ep7 Lz7 Ez) =
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In der obigen Definition bezeichnet £, die Energie in der Ebene z = 0. Es gilt also
E, = FE — E,. Mit L, wird wiederum der Drehimpuls beziiglich der Symmetrieachse
(= z-Achse) angegeben. Die Bezeichnungen E. und R, stehen jeweils fiir die Energie
bzw. den Radius eines kreisformigen Orbits mit Drehimpuls L,. Die Kreisfrequenz und
die Epizykelfrequenz am Radius R. werden als Q(R.) und k(R.) beschrieben.

3.1.4 KD95: Kombiniertes Potential

Jede der zuvor angefithrten Verteilungsfunktionen liefert einen gewissen Beitrag zur
Gesamtdichte. Aus den DF kann dieser Beitrag fiir jede Komponente berechnet wer-
den. Um daraus ein selbstgravitierendes Modell zu entwickeln, muss jenes Potential
gefunden werden, das die Poisson-Gleichung fiir die kombinierte Dichte 16st. Die Lo-
sung der Poisson-Gleichung erfolgt durch eine Entwicklung in Kugelflichenfunktionen.
Dabei werden jedoch einige ,, Tricks* angewandt, um die Performance des Programms
zu steigern. Im Wesentlichen handelt es sich dabei um Mafinahmen, um die notwen-
dige Ordnung der Kugelflichenfunktionen moglichst gering zu halten. Eine genauere
Beschreibung der Vorgangsweise findet sich im oben erwéhnten Artikel.

In der Tabelle 3.1 sind die Eingabeparameter, die die physikalischen Eigenschaf-
ten des KD95-Modells betreffen, zusammengefasst. Parameter, die rein zur Steuerung
des Programms dienen oder die Physik des Modells nicht beeinflussen, sind ausgelas-
sen. Die von den Autoren fiir die Modelle A und D gewéhlten Standardwerte sind
ebenfalls aufgelistet. Eine Langeneinheit im Modell entspricht 4.5 kpc und eine Mas-
seneinheit reprisentiert 5.1 x 10’ My. Damit ergibt sich fiir eine Einheit der Ge-
schwindigkeit 220 km s~!. Simtliche Werte in der Tabelle sind auf diese verwendeten
Systemeinheiten bezogen.

Die Standardmodelle erzeugen insgesamt eine Massenverteilung und eine Rota-
tionskurve, die den Beobachtungen in der Milchstrafie sehr nahe kommen. Das Modell
D besitzt den Halo mit der grofften Masse und ist in der Lage, die d&ufleren Teile der
Galaxie am besten wieder zu geben. Die zentrale Geschwindigkeitsdispersion ist so
gewiihlt, dass die beobachtete radiale Geschwindigkeitsdispersion von 42 km s~! in der
Sonnenumgebung reproduziert wird. Der Toomre-Faktor der Scheibe des Modells A
betragt ¢ = 1.94 am Halbmassenradius und ist somit mit dem einer warmen Schei-
be vergleichbar. Das Modell D weist einen geringfiigig hoheren Toomre-Faktor von
@ = 2.14 auf. Es zeigt sich, dass die Modelle fiir kleine Teilchenzahlen dazu neigen,
einen kleinen Balken innerhalb eines Skalenradius auszubilden. Mit steigender Teil-
chenzahl werden die Modelle aber immer stabiler gegen diese Balkenbildung. Somit
eignen sich diese Modelle gut, um unsere Galaxie in einer selbstkonsistenten Simulati-
on zu reprisentieren. Abbildung 3.1 zeigt das Modell A, das mit den Standardwerten
erzeugt wurde. Die entsprechenden Rotationskurven der Modelle A und D sind in der
Abbildung 3.2 geplottet.
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3.1 Galaxienmodell KD95

Tabelle 3.1: Zusammenfassung der physikalischen Parameter des KD95-Modells. In den letz-

ten beiden Spalten sind die Standardwerte fiir die Modelle A und D aus Kuijken
& Dubinski (1995) angegeben.

Parameter Beschreibung Std. A Std. D
psi0 Uy. Zentralpotential des Halos. Je kleiner —4.6  —7.0
dieser Paramater ist, desto tiefer ist das Po-
tential und umso ausgedehnter ist der Halo.
v0 vy = V200. 0p ist die zentrale Geschwindig-  1.42  1.30
keitsdispersion. Mit vy kann die Hohe der Ro-
tationskurve gesteuert werden.
q Abflachung des Halos. Mit ¢ = 1 erhélt man 1.0 1.0
einen anndhernd sphérischen Halo.
rck2 (R./Ry)*. R. gibt den Core-Radius an, wih- 0.1 0.1
rend Ry fiir den berechneten King-Radius
steht.
ra Skalenradius des Halos. Beim Radius R, er- 0.8 0.8
reicht die Rotationskurve des Halos den Wert
Vo-
md My. Masse der exponentiellen Scheibe 0.867  0.867
rd Ry4. Skalenlénge der exponentiellen Scheibe 1.0 1.0
router Rou. Radius, bei dem begonnen wird, die 5.0 5.0
Scheibe abzuschneiden
zd Skalenhéhe der Scheibe, wenn eine 0.1 0.1
sech?(z/zq)-Dichteverteilung  angenommen
wird
drtrunc Innerhalb des Intervalls Ry < R < Ryt + 0.5 0.5
2 - dRyune fallt die Dichte der Scheibe auf 0
ab.
rhob pp. Zentrale Dichte des Bulge 14.45  14.45
psicut U.ut- Cutoff-Potential fiir den Bulge. Fiir die —2.3 —4.7
Wahl dieses Parameters gilt Wy < Wy < 0.
sigh Zentralpotential des Bulge 0.714 0.714
sigvr( or. Zentrale radiale Geschwindigkeitsdisper- 0.47 0.47
sion
sigr0 Skalenlinge von 0% 1.0 1.0
fstreamb  Anteil der Bulge-Sterne mit L, > 0. 0.75 0.5
fstreamh Anteil der Halo-Sterne mit L, > 0. 0.5 0.5
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Abbildung 3.1: KD95-Modell A. Die Abbildung zeigt die Komponenten eines mit dem Pro-
gramm KD95 und den Default-Werten erzeugten Galaxienmodells.
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Abbildung 3.2: Rotationskurve der KD95-Modelle A und D. Abbildung (a) zeigt die Verhélt-
nisse in den inneren Bereichen, Abbildung (b) die in den &ufleren Bereichen
des Galaxienmodells.

3.2 Modelle der beobachteten Magellanschen
Wolken

Auf Grund der Beobachtungen muss man davon ausgehen, dass sich die Magellanschen
Wolken nicht in einem Gleichgewichtszustand befinden. So spricht etwa die rapide
Sternentstehung in der LMC, die vor etwa 4 Milliarden Jahren stark anstieg, dafiir,
dass sich ein Gleichgewicht noch nicht wieder einstellen konnte. Die Ndhe der Wolken
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zueinander und zur Milchstrafle hat zur Folge, dass die LMC und die SMC starken
Wechselwirkungen unterworfen sind, die ein eventuelles Gleichgewicht stéren. Unter
diesen Voraussetzungen mag es vielleicht nicht sinnvoll erscheinen, Modelle mit einem
Programm zu erzeugen, das dazu programmiert wurde, um ein Gleichgewichtsmodell
einer Galaxie zu produzieren. Obwohl die Annahme eines Gleichgewichts fiir die be-
treffenden Galaxien eine grobe Vereinfachung des tatsédchlichen Zustands darstellt,
wird in dieser Arbeit versucht, mit dem Programm KD95 (siehe Absatz 3.1) Modelle
der Magellanschen Wolken zu erzeugen, die die gemessenen Rotationskurven und die
zugehorigen Massenverteilungen reproduzieren. Wie bei der Erstellung eines Modells
der MilchstraBe in Kuijken & Dubinski (1995) werden die Modelle der Magellanschen
Wolken durch ,Versuch und Fehler immer nédher an die beobachteten Tatsachen her-
angebracht. Aus den letztlich verwendeten Eingabeparametern kénnen entsprechende
Schlussfolgerungen fiir die tatsidchlichen Werte getroffen werden.

3.2.1 LMC

Um ein KD95-Modell der LMC zu erzeugen, miissen die Parameter des Programms
(sieche Tab. 3.1) entsprechend abgeéndert werden. In meiner Arbeit gehe ich von der
Existenz eines die LMC umgebenden Dunklen Halos aus und nehme die entsprechen-
den Werte aus Alves & Nelson (2000) als Referenz. Das betreffende Modell von Alves
& Nelson wurde bereits in Abschnitt 2.2 kurz beschrieben. Damit versuche ich, die in
Abb. 2.4 gezeigte Rotationskurve der LMC zu reproduzieren. In der erwidhnten Arbeit
wird die Skalenlédnge der Scheibe mit Rq = 1.6 kpc angenommen. Die entsprechende
Skalenhohe zq ist mit 0.4 kpc festgelegt. Als Gesamtmasse der Scheibe wird ein Wert
von My = 1.1 x 10° Mg, errechnet!. Der core-Radius des Halos betrigt R. = 1 kpc und
die zentrale Dichte ist mit 0.1 My pc™® angenommen. Damit ergibt sich eine Masse
fiir die gesamte LMC von Mpyc =~ 5 x 10° My,. Da in dem Programm KD95 aber
andere Modelle fiir die einzelnen Komponenten (Disk, Bulge, Halo) verwendet werden,
miissen diese Parameter angepasst werden. Weiters benotigt das Programm zahlreiche
zusétzliche Eingabewerte, fiir die in der genannten Referenz keine Hinweise zu finden
sind. Das Anpassen der Parameter erfolgt durch ,Versuch und Fehler“. Der Bulge, den
das Programm KD95 erzeugt, wird als Teil des Halos aufgefasst. Das hier prasentierte
Ergebnis ist das Resultat einer Versuchsreihe, die aus mehr als 20 berechneten Mo-
dellen mit geringfiigig unterschiedlichen Eingabeparametern besteht. Das Programm
KDO95 reagiert dabei sehr sensitiv auf verschiedene Anderungen und bei zahlreichen
Versuchen konvergierte der Iterationsalgorithmus nicht mehr. Die in der Tabelle 3.2
angefiihrten Parameter erzeugen zwar ein Modell, das die beobachtete Rotationskurve
gut approximiert, die Scheibe erweist sich jedoch als nicht stabil und bildet innerhalb
1 Gyr eine Ringstruktur aus. Auch nach zahlreichen Versuchen konnte kein Parame-

!Dieser Wert fiir die Masse der Scheibe gilt allerdings fiir ein Modell mit einer minimalen Scheibe
und einem relativ massereichen Halo.
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3 Numerische Modelle

tersatz gefunden werden, der diese Instabilitit verhindert. Die Rotationskurven der
einzelnen Komponenten und deren Summenkurve sind in Abbildung 3.3 gezeigt.

Tabelle 3.2: Eingabeparameter des KD95-Programms zum Erstellen eines Modells der LMC.
Alle Werte beziehen sich auf die im Programm verwendeten Systemeinheiten.

Parameter Wert Parameter Wert

U —0.38 AR rune 1.0
Vg 0.375  py 0.07
q 1.0 Wt —0.2
(Re/Ry)? 0.1 sigh 0.2
R, 0.8 stgur(Q 0.47
My 0.035  sigr0 1.0
Ry 0.3182  fstreamb 0.75
Rout 2.0 fstreamh 0.5
Zd 0.1

3.2.2 SMC

Mit der in Abschnitt 3.2.1 beschriebenen Methode wird auch fiir die SMC ein Mo-
dell erzeugt, das die beobachtete Rotationskurve in Abbildung 2.5 reproduzieren soll.
Als Quelle fiir geeignete Ausgangswerte dient Bekki & Stanimirovié¢ (2009). Die Auto-
ren des betreffenden Artikels berechnen die Rotationskurve der kleinen Magellanschen
Wolke mit einem Modell, das einen Burkert-Halo verwendet (siche Abschnitt 2.2). So-
mit konnen die in der Arbeit genannten Parameter nicht direkt iibernommen werden.
Sie dienen jedoch wiederum als Ausgangswerte fiir eine Versuchsreihe fiir die SMC.
Bekki & Stanimirovié¢ (2009) geben als Skalenradius des Halos einen Wert von ry = 3.2
kpc an. Die Masse des Halos betrigt Mg, = 6.5 x 10° M. Die Gesamtmasse der sicht-
baren Materie wird mit My = 2.4 x 10° M, angenommen. (Mit einem angenommenen
Masse-Leuchtkraft-Verhéaltnis von M/L = 2.3 und einer Inklination der Scheibe von
i = 40° ergeben diese Parameter die gezeigte Kurve in Bild 2.5.) Die Versuchsreihe
umfasst 17 Modelle. Die sichtbare Materie wird in dem Modell in zwei Anteile auf-
geteilt, wobei sich ein Teil in der Scheibe, der andere in einem relativ ausgedehnten
Bulge befindet. Die Bezeichnung Bulge ist jedoch in diesem Fall etwas irrefithrend.
Diese sphérische Komponente hat in etwa die gleiche Ausdehnung wie die Scheibe.
Die Eingabeparameter des besten gefundenen Modells sind in der Tabelle 3.3 auf-
gelistet, wobei wieder die systeminternen Einheiten des KD95-Programms verwendet
wurden. Die Rotationskurve kann mit diesen Werten relativ gut reproduziert werden.
Allerdings liegt die hochste erreichte Rotationsgeschwindigkeit leicht {iber dem Wert
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Abbildung 3.3: Rotationskurve der LMC (KD95-Modell). Rotationsgeschwindigkeit in
km s~! gegen den Radius in kpc. Die entsprechenden Eingabeparameter sind
in Tabelle 3.2 gelistet. Die produzierten Rotationskurven sind in guter Uber-
einstimmung mit Alves & Nelson (2000), wie der Vergleich mit Abb. 2.4
zeigt.

von Bekki & Stanimirovi¢ (2009). Der Abfall der Rotationskurve in den dufleren Be-
reichen der Galaxie ist etwas steiler als im Referenzartikel.? Im Allgemeinen weicht
dieser Bereich etwas von der in Bekki & Stanimirovi¢ (2009) gezeigten Kurve ab. Die
Scheibe erweist sich aber wiederum als nicht stabil. Auch beim Modell fiir die SMC
zeigen sich Ringstrukturen, die sich innerhalb von 1 Gyr entwickeln. Das Ergebnis ist
in 3.4 geplottet.

3.3 Modell des Magellanschen Systems

Das Modell fiir das Magellansche System wird aus jeweils einem KD95-Modell fiir die
LMC, die SMC und die Milchstrafle zusammengesetzt. Der Parameterraum fiir ein sol-
ches System umfasst 20 Parameter (Ruzicka, 2006), die durch die Beobachtungen nicht
oder nur unzureichend festgelegt werden kénnen. Eine Anderung dieser vorausgesetz-

2Auch im Referenzartikel ist im &uBeren Bereich der Galaxie ein leichter Abfall der Rotationskurve
erkennbar. Die Messwerte aus den Beobachtungsdaten lassen jedoch nicht auf einen derartigen
Verlauf der Kurve schlieflen.
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3 Numerische Modelle

Tabelle 3.3: Eingabeparameter des KD95-Programms zum Erstellen eines Modells der LMC.
Alle Werte beziehen sich auf die im Programm verwendeten Systemeinheiten.

Parameter Wert Parameter Wert
v, —0.35 AR rune 0.08
Vo 0.3 Pb 0.08
q 1.0 Weut —0.2
(Re/Ry)? 0.1 sigh 0.2
R, 0.8 sigur( 0.47
My 0.01 51970 1.0
Rq 0.25 fstreamb 0.75
Rout 0.777  fstreamh 0.5
Zd 0.02
70 T T T T T T T
‘T: 40 | .
€
i e ';;':,;;,,;;;;f:;;:;’Q:i?”'/f/'/' R
o L c;iisk — bulge; halo - total
0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4
R [kpc]

Abbildung 3.4: Rotationskurve der SMC (KD95-Modell). Rotationsgeschwindigkeit in
km s~! gegen den Radius in kpc. Die entsprechende Eingabeparameter sind
in Tabelle 3.3 gelistet. Die produzierten Rotationskurven sind in guter Uber-
einstimmung mit Bekki & Stanimirovié¢ (2009) (vgl. Abb. 2.5).
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3.3 Modell des Magellanschen Systems

ten Werte hat in den meisten Fillen eine entscheidende Auswirkung auf die Entwick-
lung des Systems, auch wenn diese Anderung in relativ kleinen Bereichen durchgefiihrt
wird. In Ruzicka (2006) wurde daher eine Suche nach Parametern realisiert, mit denen
sich die Beobachtungen (vor allem des HI-Gases) moglichst gut reproduzieren lassen.
Der in dieser Arbeit gefundene optimale Parametersatz liefert die wichtigsten Eckda-
ten fiir die Nachbildung des Magellanschen Systems in der vorliegenden Arbeit und
wird im Folgenden kurz vorgestellt.

3.3.1 Referenzwerte aus Ruzicka (2006)

Ruzicka verwendet in seiner Arbeit einen sogenannten genetischen Code, um einen
optimalen Satz von Parametern fiir das Magellansche System zu finden. Die Integration
der Modelle erfolgt mit der restricted N-body-Methode (siehe Abschnitt 4.1.4). Da
dieses Verfahren zu den schnellsten verfiigharen Integrationsmethoden zahlt, ist es
mdoglich, mehr als 10° verschiedene Parametersitze auszutesten. Jedes erzeugte Modell
wird dabei iiber den Zeitraum von 4 Gyr integriert und zwar von T' = —4 Gyr bis zum
heutigen Zeitpunkt 7" = 0 Gyr.

Die Modelle der Magellanschen Wolken in Ruzicka (2006) bestehen aus einer
Plummer-Sphére, in die eine exponentielle Scheibe eingebettet ist. Das Plummer-
Modell ist ein Standardmodell in der Astronomie, das eine Losung der sogenannten
Lame-Enden-Gleichung darstellt. Das kugelsymmetrische Potential einer solchen Ver-
teilung wird mit

Op = __oM (3.4)
angegeben. In dieser Gleichung bezeichnet r den Abstand zum Zentrum und M die
Gesamtmasse. € ist ein Skalenradius und somit ein freier Parameter, iiber den die
rdumliche Ausdehnung gesteuert wird. Die Dichteverteilung einer Plummer-Sphére ist
mit

3M €

" 4r (r2 + €2)5/2 (3:5)

PP

definiert. Damit ergibt sich die integrierte Masse M (r) innerhalb des Radius r zu

7”3

M(r) = 4r /0 r2pp(r) = Mm. (3.6)

Die entsprechende Dichte- und Massenverteilung ist in Abbildung 3.5 gezeigt. Die
Scheibe in den Modellen wird {iber eine exponentielle Scheibe realisiert. Diese Scheibe
ist zweidimensional, besitzt also keine Ausdehnung in der z-Richtung. Die entspre-
chende Verteilung der Oberflichendichte lautet

Y(R) = Sge R/Fp, (3.7)
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Abbildung 3.5: Dichte- und Massenverteilung eines Plummer-Modells

Dabei ist ¥y die Oberflichendichte im Zentrum der Scheibe, Rp ist der Skalenfaktor
der Scheibe. Die Parameter der Plummer-Sphére und der exponentiellen Scheibe sind
Teil der Parametersuche und werden durch den genetischen Code einer Optimisierung
unterworfen.

Der Halo der Milchstrafle wird durch ein achsensymmetrisches logarithmisches
Potential modelliert. Somit ist es moglich, eine eventuelle Abflachung in der Dichte-
verteilung zu beriicksichtigen. Das Potential einer solchen Verteilung ist mit

1 21 2 2 22
q)LZEUOn RC+R —f-? (38)

definiert. Die entsprechende Dichteverteilung lautet

v P+ DRI+ R+ (2—q7?)7?
- 4rGe? (Re + R? + 22¢72)? '

PL (3.9)

In einem solchen Potential sind R, und vy Konstanten. Sie werden von Ruzicka (2006)
mit R, = 12 kpc und vy = /2 - 131.5 km s~ gewshlt. Durch die Variable ¢ wird die
Abflachung des Halos angegeben. Dieser Wert ist ebenfalls Teil der Parametersuche.
Die Abbildung 3.6 zeigt die Verteilung der Dichte im logarithmischen Potential mit
den obigen Werten und einer Abflachung von ¢ = 0.8. Die Rotationskurve, die von
einem solchen Potential erzeugt wird, ist in Abbildung 3.7 gezeigt. Die Kurve steigt
innerhalb weniger Skalenradien beinahe auf die Geschwindigkeit vy und verbleibt auf
diesem Wert.
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3.3 Modell des Magellanschen Systems

Abbildung 3.6: Dichteverteilung des logarithmischen Potentials. Aufgetragen ist der Ra-
dius in der Ebene R gegen den Abstand in z-Richtung in Einheiten des
Core-Radius R, = 12 kpc. Die maximale Rotationsgeschwindigkeit ist
vo = V2 -131.5 kms~!. Das Potential weist eine Abflachung von ¢ = 0.8
auf. Der Farbgradient gibt den Logarithmus der Dichte wieder in My pc™3.
Die Konturen zeigen Bereiche gleicher Dichte im Intervall [4.5,7.0] mit einer
Schrittweite von 0.5.

Die restricted N-body-Methode vernachléssigt prinzipiell die dynamische Reibung
(sieche A.4). Die Energie, die bei diesem Effekt auf kleinere ,,Hintergrundobjekte* iiber-
tragen wird, ist aber nicht unerheblich. So verliert zum Beispiel eine Zwerggalaxie oder
auch ein Kugelsternhaufen an Drehimpuls, wenn sie sich durch den Dunklen Halo einer
Galaxie bewegen. Soll nun dieser Einfluss bei einer Rechnung mit Testteilchen einkalku-
liert werden, so muss eine zusétzliche Kraft in die Bewegungsgleichung miteinbezogen
werden. Die beiden Bewegungsgleichungen fiir die LMC und die SMC lauten somit

d F
ULMC _ (g, + VaSMC) ¢ T PF (3.10a)
dt mimMc
d F
VsMC _ _(V®L + V@%MC) + _DF X (310b)
dt msmMc

Nachdem ein Satz von Parametern gewihlt wurde, beginnt eine Riickwértsintegrati-
on, um die Anfangspositionen und -geschwindigkeiten vor 4 Gyr zu bestimmen. Dabei
miissen moglichst alle Effekte mit gegenteiligem Vorzeichen einberechnet werden. Von
diesen Anfangswerten ausgehend beginnt die eigentliche Integration bis zum jetzigen
Zeitpunkt T'= 0. Am Ende dieser Integration wird die entstandene Situation mit den
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Abbildung 3.7: Rotationskurve, die von einem logarithmischen Potential erzeugt wird. Auf-
getragen ist der Radius in der Ebene R in Einheiten von R. gegen die Rota-
tionsgeschwindigkeit in Einheiten von vyg.

Beobachtungen verglichen und iiber die Qualitét der verwendeten Parameter entschie-
den. Der Parametersatz, mit dem die beste Ubereinstimmung mit den Beobachtungen
gefunden wurde, ist in der Tabelle 3.4 angegeben. Er dient neben den Orbitdaten
dieses Modells als Referenz fiir meine Modelle fiir die selbstkonsistente Rechnung.

3.3.2 Modelle fiir die selbstkonsistente Simulation

Im Gegensatz zu einer Simulation mit masselosen Testteilchen wird bei einer selbst-
konsistenten Rechnung die gravitative Wirkung zwischen den einzelnen Sternen nicht
vernachlassigt. Das Potential liegt also nicht als analytische Funktion vor, sondern wird
von der Massenverteilung selbst erzeugt. Da sich die Teilchen der verschiedenen Kom-
ponenten eines Modells im Fall einer restricted N-body-Rechnung nicht beeinflussen,
kénnen diese beliebig miteinander kombiniert werden, ohne dass sie Einfluss auf die
Stabilitat haben. Ruzicka konnte so problemlos eine exponentielle Scheibe mit einer
Plummer-Sphére kombinieren, um Modelle fiir die Magellanschen Wolken zu erhal-
ten. Dagegen gilt fiir ein selbstkonsistentes Gleichgewichtsmodell, dass die Poisson-
Gleichung fiir das kombinierte Potential der einzelnen Komponenten erfiillt sein muss.
Eine Anderung der Massenverteilung innerhalb einer Komponente wirkt sich so auch
immer auf die anderen Komponenten aus. Die Losung der Poisson-Gleichung und die
entsprechende Verteilung der Massen erfolgt in der Regel durch spezielle Programme.
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3.3 Modell des Magellanschen Systems

Tabelle 3.4: Parameter des besten gefundenen Modells in Ruzicka (2006).

Parameter Wert Parameter Wert
—1.26 13.16
TLMC [kpc] —40.50 T'smcC [kpC] —34.26
—26.87 —39.77
44.0 —37.2
vrve [kms™! —169.9 vsuc [km s —60.2
146.7 204.3
mimc 109Mg 24.46 msmc 10°Mg 2.06
riisk, kpe 9.62 rdsk kpce 6.54
Ofisk, 89° Odsk, 274°
Plisk 36° Pdisk, 229°
q 0.84

Diese sind aber nur in kleiner Zahl verfiighar. Fiir die Modelle des Magellanschen
Systems wird das in Abschnitt 3.1 beschriebene Programm KD95 verwendet.

Die Modelle fiir LMC und SMC verwenden das Standardmodell A aus Kuijken &
Dubinski (1995) mit den entsprechenden Eingabeparametern aus der Tabelle 3.1. Das
Modell A kann als Naherung die Massenverteilungen der beiden Galaxien einigermafien
gut reproduzieren. Die Milchstrafle besitzt mit diesem Modell, verglichen mit dem in
Ruzicka (2006) verwendeten logarithmischen Potential, zu wenig Masse. Weiters fallt
die erzeugte Rotationskurve im dufleren Bereich der Galaxie relativ stark ab, wiahrend
das logarithmische Potential eine Rotationskurve aufweist, die entfernt vom Zentrum
gleichbleibend bei v0 verlduft (vlg. Abb. 3.2 mit Abb. 3.7). Das Standardmodell D aus
Kuijken & Dubinski (1995) besitzt eine vergleichbare Gesamtmasse, wie eine Masse-
verteilung mit logarithmischen Potential bei einem cutoff-Radius von R, = 250 kpc,
der bei Ruzicka (2006) Anwendung findet. Die damit produzierte Rotationskurve ent-
spricht sowohl den Beobachtungen der d&ufleren Bereiche der Milchstrafle als auch der
Rotationskurve des logarithmischen Potentials besser. Allerdings werden diese Vorteile
relativ teuer erkauft. Bei Modell D wird ein Grofiteil der zur Verfiigung stehenden Teil-
chen zur Représentation des Dunklen Halos aufgewendet. Aus diesem Grund steht man
bei der Erstellung eines Modells fiir das Magellansche System vor folgendem Problem:
Einerseits hdtte man gerne Teilchen mit der gleichen Masse, um die Auswirkungen
von softening und anderen Effekten, wie z. B. dynamischer Reibung, fiir alle Teilchen
gleich zu halten. Auf der anderen Seite verhalten sich die dynamischen Massen der
involvierten Galaxien ungeféhr wie ME%C : M&%C : Mé\f,ylv = 1:10: 700, wenn die
oben genannten Modelle und die entsprechenden Massen zur Anwendung kommen.
Nimmt man fiir das gesamte System 1 Million Teilchen, so entfallen davon auf die
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SMC weniger als 1500 Teilchen, welche sich wiederum in einen baryonischen Anteil
und in den Dunklen Halo teilen. Letztlich bleiben so weniger als 300 Teilchen, um die
baryonische Materie der SMC darzustellen. Dieser Wert ist eindeutig zu gering, um
eine aussagekriftige Simulation durchzufithren. Als Ausweg bleibt nur die Verwen-
dung unterschiedlicher Massen fiir die jeweiligen Galaxienteilchen. Wird die Masse
der Milchstrafle-Teilchen um einen Faktor 50 grofler gewéhlt als jene der Magellan-
schen Wolken, so kann die Darstellung der sichtbaren Masse der SMC mit etwa 8000
Teilchen erfolgen. Um die Auswirkungen dieses Umstandes gering zu halten, werden
unterschiedliche softening-Langen verwendet. Diese softening-Léngen werden so ad-
aptiert, dass der verwendete Wert der Ausdehnung einer Plummer-Sphére entspricht,
deren Gesamtmasse gleich der représentierten Masse eines Teilchens entspricht.

Zur Erstellung der Modelle werden also nicht wie in Abschnitt 3.2 die Parameter
des KD95-Programms adaptiert, sondern die Standardparameter aus Tabelle 3.1 fiir
das Modell A verwendet. Ausgehend von den Gesamtmassen aller in der Simulation
beriicksichtigten Galaxien wird die Gesamtzahl der benutzten Teilchen festgelegt. Da-
mit ist die Masse, die ein Teilchen représentiert, vorgegeben. Im néchsten Schritt wird
die Anzahl der Teilchen auf die einzelnen Galaxien entsprechend ihrer Masse verteilt,
wobei der oben erwiahnte Faktor fiir die Milchstraffe Anwendung findet. Die Teilchen-
zahl pro Galaxie verteilt sich dann entsprechend der Masse der einzelnen Komponenten
(Disk, Bulge, Halo) erneut. Eine typische Verteilung der Teilchen auf die verschiedenen
Komponenten und deren Masse ist in Tabelle 3.5 als Beispiel aufgelistet. Die Parame-
ter, die letztendlich zur Anwendung kommen, werden im Kapitel 5 zu jeder Simulation
speziell angegeben.

Tabelle 3.5: Verteilung der Teilchen auf die einzelnen Komponenten des Modells des Magel-
lanschen Systems

Galaxie Niotal  Naisk  Nbulge Nhalo Masse pro Teilchen

LMC 422083 59134 28913 334036 5.79 x 10* M,
SMC 39297 5506 2692 31099 5.79 x 10* M,
MW 538620 15566 8079 514975 2.90 x 10° M

Summe 1000000 80206 39684 880110

Mit den ermittelteten Teilchenzahlen wird das Programm KD95 gestartet, wobei
eine eventuelle Abflachung des Halos beriicksichtigt wird. Nach diesem Schritt hat man
drei Modelle mit gleicher Masse aber unterschiedlichen Teilchenzahlen. Im néchsten
Schritt erfolgt die Anpassung der Masse. Dazu werden die Massen der Teilchen mit
einem geeigneten Faktor multipliziert. Um den Gleichgewichtszustand beizubehalten,
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3.3 Modell des Magellanschen Systems

miissen die Radien bzw. Geschwindigkeiten ebenfalls geindert werden. Dies geschieht
unter Einhaltung des sogenannten Virialgleichgewichts

V2 = GM, (3.11)

rot
T

welches in dieser Form fiir kugelsymmetrische Systeme gilt. In unserem Fall stellt
diese Formel eine Ndherung dar, da mit der Scheibe und gegebenenfalls dem Halo auch
nicht sphérische Systeme transformiert werden. Da die von KD95 erzeugten Modelle in
speziellen Systemeinheiten ausgegeben werden, muss noch eine Transformation in die
Systemeinheiten der Simulation erfolgen, was ebenfalls mit Hilfe der Gleichung (3.11)
geschieht. Die Lage der Magellanschen Wolken in Bezug auf die Milchstrafle ist mit den
beiden Winkeln ¢ und 6 festgelegt, die mit der in Abbildung B.3 gezeigten Zahlrichtung
angewendet werden. LMC und SMC werden also jeweils einmal um die y- und z-Achse
gedreht. Nach der Verschiebung der einzelnen Modelle an die richtige Anfangsposition
werden diese in ein einziges Gesamtmodell des Systems zusammengefiigt.

Durch die oben genannten Transformationen wird die Massenverteilung und da-
mit die Form der Rotationskurven nicht verindert. Die Modelle der verschiedenen
Galaxien weisen somit eine Rotationskurve auf, die in der Form jener in Abbildung
3.2 gleicht, allerdings ist die maximal erreichte Rotationsgeschwindigkeit unterschied-
lich.

3.3.2.1 Stabilitat

Um die Stabilitdt der Modelle zu iiberpriifen, wird eine gesonderte Rechnung durchge-
fithrt. Dabei werden die Modelle isoliert betrachtet und 1 Gyr lang integriert. Da in die-
sem Fall keine dufleren Krifte wirken, darf sich die Massenverteilung mit der Zeit nur
marginal dndern, wenn sich die Galaxien annéhernd in einem Gleichgewichtszustand
befinden. Fiir nichtstabile Systeme hingegen erwartet man eine merkbare Abweichung
von der Massenverteilung des Anfangsmodells. Die Uberpriifung der Stabilitét erfolgt
durch das Berechnen der sogenannten Lagrange-Radien. Diese Radien sind als Radien
eines sphérischen Volumens zu verstehen, innerhalb dessen sich ein bestimmter Anteil
der Gesamtmasse befindet. Andert sich die Massenverteilung eines Systems nicht, so
bleiben auch diese Radien konstant. In der Abbildung 3.8 ist die Entwicklung dieser
Lagrange-Radien mit der Zeit jeweils fiir die LMC und die SMC geplottet. Aus der
Abbildung ist zu ersehen, dass die Lagrange-Radien der SMC ansteigen. Das wiirde
prinzipiell darauf hindeuten, dass das Modell dieser Galaxie nicht stabil ist. Bei ei-
ner genaueren Untersuchung zeigt sich, dass das Modell selbst stabil bleibt allerdings
kommt eine kleine Geschwindigkeitskomponente v, hinzu. Diese betrdgt nach 1 Gyr

0.00
MO = [ 130 | kms™?
3.05
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Abbildung 3.8: Lagrange-Radien der LMC- (Abb. a) und SMC- (Abb. b) Modelle. Die Ab-
bildungen zeigen die Entwicklung der Lagrange-Radien innerhalb von 1 Gy.
Geplottet wurden die entsprechenden Radien, innerhalb deren 10%, 20%, ...
90% der Gesamtmasse der Galaxie befinden, gegen die Zeit.

und liegt somit in der Gréfienordnung von 1% der Anfangsgeschwindigkeiten, die im
gesamten Modell des Magellanschen Systems angenommen werden. Aus der Abbil-
dung 3.9 ist ersichtlich, dass sowohl LMC und SMC stabil bleiben. Zum Erstellen
dieser Kurven wurde das Koordinatensystem immer in den Massenschwerpunkt der
Galaxien gelegt bevor die Lagrange-Radien berechnet wurden. Unter diesen Bedin-
gungen kann keine Instabilitdt der Modelle festgestellt werden. Es stellt sich natiirlich
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Abbildung 3.9: Lagrange-Radien der LMC- (Abb. a) und SMC- (Abb. b) Modelle. Die Ab-
bildungen entsprechen prinzipiell jenen aus Abb. 3.8. Der Unterschied liegt
darin, dass zur Berechnung das Koordinatensystem jeweils in den Massen-
schwerpunkt des Systems gelegt wurde.
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die Frage, woher diese prinzipiell unerwiinschte Geschwindigkeitskomponente kommt.
Zur Skalierung der Radien und Geschwindigkeiten wurde die Gleichung (3.11) heran-
gezogen. Diese gilt zwar fiir sphérische Systeme, nicht aber fiir ein stark abgeflachtes
Gebilde, wie es die Scheibe darstellt. Wenn aber dieser Umstand fiir den Fehler ver-
antwortlich ist, dann miisste der gleiche Effekt auch bei der LMC festgestellt werden
konnen. Tatséchlich ist das auch der Fall. Der entsprechende Vektor der Geschwindig-

keit lautet
1.38

vIMC— 1 029 | kms™
0.97

und weist somit die gleiche GroBlenordnung auf. Allerdings kommt der Fehler bei der
LMC nicht so stark zum Tragen, da das Verhaltnis der Massen von Scheibe zu Halo
wesentlich geringer ist als bei der SMC. Zusétzlich sind die betreffenden Radien be-
tréachtlich gréfer. Hinzu kommt, dass sich in der Scheibe der LMC beinahe die 8-fache
Anzahl von Teilchen verglichen mit der SMC befindet. Damit verteilen sich solche
Ungenauigkeiten auf wesentlich mehr Teilchen.

Betrachtet man die Richtung des Geschwindigkeitsfehlers, so fillt auf, dass diese
annadhernd normal auf die Scheibe steht. Auch dieser Umstand spricht dafiir, dass der
Fehler durch das Anwenden der Gleichung (3.11) zustande kommt. In Abbildung 3.10
ist der Vektor der Geschwindigkeit in einen 3D-Plot der Scheibe eingezeichnet, um
diesen Sachverhalt zu zeigen. Deutlich sichtbar ist auch, das sich die Scheibe in einem
kompakten Zustand befindet und keinerlei Anzeichen einer Instabilitéit zeigt.

Zusammenfassend bleibt zu sagen, dass der auftretende Fehler in der Geschwin-
digkeit einen unerwiinschten Effekt darstellt, der sich durch die verwendete Vorgangs-
weise beim Skalieren der verschiedenen Groflen einstellt. Sein Betrag ist aber hin-
reichend klein, um die Ergebnisse der Simulation nicht zu sehr zu verfilschen. Die
wichtigere Forderung, namlich die Stabilitdt der Galaxien, ist erfiillt. Damit kénnen
die Modelle fiir die Simulation des Magellanschen Systems herangezogen werden.
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Abbildung 3.10: Scheibe der SMC nach Integration von 1 Gy. Eingezeichnet ist der Vek-
tor des Geschwindigkeitsfehlers (stark vergoflert). Dieser steht anndhernd
normal auf die Scheibe. Andere Anzeichen von Instabilitit sind nicht er-
kennbar.
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4 Numerische Verfahren und
technische Aspekte

Um den Aufbau und die Entwicklung des Universums an Hand theoretischer Modelle
zu iiberpriifen, bedient sich die Astronomie verschiedener numerischer Verfahren. Die
Verfahren unterscheiden sich im Wesentlichen durch die Art der untersuchten Objekte
(z. B. Sterne, Gas), aber auch in der durch das Verfahren erreichten Genauigkeit.
Hohere Genauigkeit bedeutet in diesem Zusammenhang entweder, dass ein Verfahren
von sich aus den physikalischen Gegebenheiten besser entspricht oder dass eine Losung
durch ein bestimmtes Verfahren mit feineren Einzelschritten erzielt wird. In der Regel
wird hohere Genauigkeit aber durch ein Mehr an Rechenaufwand ,,erkauft®.

Die in astronomischen Systemen, wie z. B. Galaxien oder Gruppen von solchen,
dominierenden Kréfte sind in erster Linie Gravitation und Druckkrifte. Daneben spie-
len auch hydrodynamische Kréfte eine wichtige Rolle, wenn in den simulierten Syste-
men gasformige Komponenten beriicksichtigt werden sollen. Wahrend Berechnungen
zur Sternentstehung oder zur chemischen Entwicklung (z. B. Metallizitit, Alter der
Sterne) in einem System kaum ohne die Anwendung hydrodynamischer Gleichungen
auskommen, reicht es fiir eine grofle Zahl von Simulationen, nur die gravitative Wech-
selwirkung einzubeziehen, um die dynamische Entwicklung aufzuzeigen.

4.1 Das N-Korper-Problem

Die Kraft, die auf einen Korper ausgeiibt wird, wenn er sich im Gravitationspotential
von anderen Korpern bewegt, wird durch das Newtonsche Gravitationsgesetz festge-
legt. Seine Bewegungsgleichung lautet in diesem Fall

= — = E Gm;——. 4.1
r m m; 3 (4.1)

% i |T‘j —’I“Z'|

Dabei gibt N die Anzahl aller involierten Massen an, wihrend mit m; bzw. r; die Masse
bzw. die Position des i-ten Teilchens bezeichnet wird. G stellt in der Gleichung die
Gravitationskonstante dar. Wie aus der Gleichung leicht ersichtlich ist, wird die Summe
fiir jedes Teilchen N —1 mal durchlaufen. Bei einem gesamten Zeitschritt kann aber die
Hélfte der Kraftauswertungen wieder verwendet werden, da man die Symmetrie Fj; =
—Fj; ausnutzen kann. Somit miissen fiir eine komplette Kraftberechnung $ N(N — 1)
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Kraftauswertungen durchgefiithrt werden. Fiir grofle Teilchenzahlen N > 1 steigt der
Aufwand der Kraftberechnung mit etwa N2, skaliert also mit Ordnung O(N?). Die
Gravitation ist eine Zentralkraft, deren Betrag proportional zu 1/r? abfillt und somit
(im Gegensatz zu Kriften mit exponentiellem Abfall) eine ,unendliche* Reichweite
aufweist. Sie ist unabhéngig von der Geschwindigkeit der Teilchen und wirkt immer
anziehend, weswegen eine Abschirmung nicht erfolgen kann.

4.1.1 N=1: Das 1-Ko6rper-Problem

Wirkt auf einen Korper in einem Inertialsystem keine externe Kraft, so bewegt er sich
geméf dem ersten Newtonschen Axiom gleichférmig oder verbleibt in Ruhe. Existiert
dagegen eine externe Kraft auf das Objekt, so erfiahrt es nach dem zweiten Newton-
schen Axiom eine Beschleunigung, die mit

1
Irl - _Fext(ri7t) = _vq)ext(riut> (42)
m

7

beschrieben wird. Die Beschleunigung héngt also nur von der Teilchenposition ab und
kann somit direkt und schnell ermittelt werden, wenn das externe Potential bekannt
ist. Dabei kann auch eine Zeitabhéngigkeit des Potentials beriicksichtigt werden. Die
restricted N-body-Methode nutzt diesen Vorteil, indem sie ein Mehrkérperproblem auf
mehrere 1-Korper-Probleme zuriickfiihrt.

4.1.2 N=2: Das Kepler-Problem

Fiir das Kepler-Problem existiert eine geschlossene Losung, wenn man in das Schwer-
punktsystem transformiert. Man berechnet in diesem Fall die Wirkung des zugehérigen
Kepler-Potentials (siche Gleichung (4.3)) auf ein fiktives Teilchen mit der reduzierten
Masse p (siehe Gleichung (4.4)).

oM

®(r) = 4.3

(1) =———. (4.3)
1Mo

= — 4.4

= (4.4)

Das Teilchen bewegt sich dann nach der Bewegungsgleichung
i = F(r)e,, (4.5)

wobei mit F'(r) vereinfachend die Kraft pro Masse verwendet wird. Nimmt man den
Drehimpuls L = r x v des Teilchens und bildet die Zeitableitung, so ergibt sich
d ( dr) dr dr d*r

ad ) = 2o = — =F =0. 4.
il L dtxdt+rxdt2 (r)rxe.=0 (4.6)
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Der Drehimpuls L stellt also in diesem Fall eine Erhaltungsgréfie dar. Daraus folgt aber
direkt, dass sich das reduzierte Teilchen in einer Bahnebene bewegt, die normal zum
Drehimpulsvektor liegt. Es ist somit vorteilhaft, auf Polarkoordinaten zu wechseln,
womit sich die Bewegungsgleichung (4.5) zu

i —rp? = F(r) (4.7a)
%+ 1 =0 (4.7b)
dndert. Die Multiplikation von Gleichung (4.7b) mit r und eine anschlieende Integra-

tion liefert
L =1r%p. (4.8)

Damit ist es moglich, die Zeitableitungen durch Winkelableitungen zu ersetzen

d L d
=2 4.9
dt  r2dyp (4.9)
Die Bewegungsgleichung (4.7a) erhdlt dann die Form
L*d (1 dr L?
—— | =—)——==F(r). 4.10
r2 dy (7’2 d(p) 73 (r) (4.10)
Mit der Substitution w = 1/r ldsst sich die Kraft als
dd dd
Flir)= —— = w?’— 4.11
(r) ar Y dw ( )
ausdriicken und die Gleichung (4.10) wird zu
d*w 1 do
= — = 4.12
i +w + 72 7w 0 (4.12)
bzw. mit dem Kepler-Potential (4.3) zu
d*w GM

Nach Losen der letzten Differentialgleichung und Riicksubstitution von w ergeben sich
die Kepler-Bahnen (Kegelschnitte)

a(l—e?)

= , 4.14
1+ ecos(e — ¢o) (4.14)

()

wobei die grofle Halbachse a, die Exzentrizitdt e und der Winkel ¢, {iber die An-
fangsbedingungen festgelegt sind. Mit dem Wert der Exzentrizitdt e ist der Bahntyp
festgelegt. Die verschiedenen Moglichkeiten sind in Tabelle 4.1 angegeben.
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Tabelle 4.1: Losungen des Kepler-Problems. Gelistet sind die moglichen Bahntypen in Ab-
héngigkeit von der Exzentrizitdt e bzw. der Energie E.

Exzentrizitdt Energie Bahntyp

0 E <0 Kreisbahn (gebunden)
0<e<l1 E <0 Ellipse (gebunden)
1 E =0 Parabel (ungebunden)
e>1 E >0 Hyperbel (ungebunden)

4.1.3 N >2: Das N-body-Problem

Sind in einem System mehr als zwei Korper, die sich gegenseitig gravitativ beeinflus-
sen, so existiert im Allgemeinen keine geschlossene Losung der Bewegungsgleichungen.
Die Bahnen verhalten sich in diesem Fall chaotisch, d. h. schon marginale Anderungen
in den Anfangsbedingungen kénnen betriachtliche Auswirkungen auf die zeitliche Ent-
wicklung des Systems haben. Fiir den fiir Wechselwirkungen mit Doppelsternsystemen
wichtigen Fall N = 3 existieren analytische Losungen nur noch in bestimmten Berei-
chen. Alle anderen Konfigurationen benotigen numerische Verfahren, um die Bahnen
der Korper zu bestimmen.

Fiir die Losung des allgemeinen N-Korper-Problems existieren mehrere verschie-
dene Verfahren, die in mehrere oder wenigere Teilbereiche gegliedert werden konnen.
Alle N-Korper-Verfahren beinhalten aber mindestens die zwei Aufgabenbereiche

e Kraft- oder Potentialbestimmung und
e Zeitintegration.

Die Bestimmung der Kraft auf ein Teilchen eines N-Korper-Systems héngt stark von
der verwendeten numerischen Methode ab. So skaliert der dafiir notwendige Aufwand
bei sogenannten nicht-selbstkonsistenten Verfahren mit der Ordnung O(N). Bei selbst-
konsistenten Verfahren mit direkter Summierung verédndert sich der entsprechende
Aufwand mit der Ordnung O(N?) (siehe Gleichung (4.1)). Im Allgemeinen stellt die
Berechnung der Kréfte innerhalb eines astronomischen Systems den zeit- und rechen-
intensivsten Teil einer Simulation dar. Reale Konfigurationen, die im Fall von Gala-
xiensystemen oft mehrere 10'? Einzelsterne beinhalten, werden so schnell nicht mehr
handhabbar, wenn jeder Stern einzeln betrachtet werden soll. Fiir die Simulation von
solchen Systemen miissen daher mehrere Sterne durch ein Teilchen im Modell représen-
tiert werden. Dabei ist es keine Seltenheit, dass ein solches Teilchen einem Aquivalent
von 102 - 107 realen Sternen entspricht.
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4.1.4 Nicht-selbstkonsistente Verfahren

Nicht-selbstkonsistente Verfahren (restricted N-body-Verfahren) verwenden zur Simu-
lation von Mehr-Korper-Systemen sogenannte Testteilchen. Diese Testteilchen besitzen
im Wesentlichen die gleichen Eigenschaften wie gewohnliche Teilchen, haben aber kei-
nen Einfluss auf das Potential. Damit gibt es auch keine Wechselwirkungen zwischen
den einzelnen Teilchen und das N-Korper-Problem kann auf N 1-Korper-Probleme
zuriickgefiithrt werden. Um die Bahn eines Teilchens in einem bestimmten Potential
zu berechnen, muss dieses Potential schon im Vorfeld der jeweiligen Kraftauswertung
bekannt sein. In sehr vielen Féllen wird dazu ein analytisch definiertes Potential heran-
gezogen, welches sich entweder auf einer vorgegebenen Bahn bewegt oder dessen Bahn
durch numerische Integration ermittelt wird. Der grofie Vorteil dieser Methode liegt
in dem vergleichsweise geringen Aufwand, mit der die Kraftberechnung durchgefiihrt
werden kann. Da es sich um N 1-Korper-Probleme handelt, steigt der Rechenaufwand
nicht mehr quadratisch mit der Anzahl der Teilchen sondern lediglich mit O(NNg),
wobei Ng die Anzahl der behandelten Galaxien angibt. Der Nachteil dabei ist, dass
samtliche Riickwirkungen der Sterne auf das Gesamtpotential vernachléssigt werden.
So bleiben z. B. lokale Ansammlungen von Sternen ohne Auswirkung auf die Simu-
lation. Dennoch werden mit dieser Methode relativ gute Ergebnisse erzielt, wenn es
um die Simulation globaler Phdnomene, wie z. B. Gezeitenarme geht. Der von Ruzicka
(2006) benutzte Code verwendet dieses Verfahren. Ruzicka war somit in der Lage mehr
als 10° verschiedene Modelle durchzurechnen, was nur auf Grund der hohen Geschwin-
digkeit des Codes moglich war. Im Vergleich mit selbstkonsistenten Rechnungen sind
diese Methoden um Gréfenordnungen schneller.

4.1.5 Selbstkonsistente Verfahren

Will man die Potentiale der Einzelmassen (Sterne) beriicksichtigen, so muss ein so-
genanntes selbstkonsistentes Verfahren eingesetzt werden. Wie schon erwéhnt, kann
bereits ein System mit mehr als zwei Teilchen im Allgemeinen nicht mehr analytisch
berechnet werden. Im einfachsten Fall wendet man die Methode der direkten Summie-
rung an, bei welcher die in Gleichung (4.1) angegebe Summe 1N (N —1)-mal durchlau-
fen werden muss. Dieses Verfahren ist relativ einfach zu implementieren, stoft jedoch
wegen seiner O(N?)-Abhiingigkeit der Kraftberechnung schon bei Systemen mit mitt-
leren Teilchenzahlen an seine Grenzen. Eine Simulation eines gréfferen Systems ist mit
diesem Verfahren auch mit leistungstarken Rechenanlagen nicht mehr in annehmba-
rer Zeit zu bewerkstelligen. Um die rechenintensive Kraftauswertung zu beschleunigen,
existiert eine Reihe verschiedener Verfahren. Prinzipiell unterscheidet man direkte und
indirekte Methoden.
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4.1.5.1 Direkte Verfahren

Bei dieser Herangehensweise werden die Potentiale der Einzelmassen direkt ausgewer-
tet und so die Gesamtwirkung auf ein bestimmtes Teilchen aufsummiert. Zur Beschleu-
nigung der Kraftauswertung kann z. B. spezielle Hardware wie die GRAPE-6A-Karten
(Fukushige et al., 2005) eingesetzt werden. Diese Boards haben das Newtonsche Gravi-
tationsgesetz per Hardware implementiert, was einen immensen Geschwindigkeitsvor-
teil gegeniiber herkémmlichen Berechnungsarten bringt. Zusétzlich erfolgt die Berech-
nung der Kraft und anderer wichtiger physikalischer Groien, wie z. B. die Ableitung
der Kraft oder das gravitative Potential, auf mehreren speziellen Prozessoren parallel.
So schafft ein einziges GRAPE-6A-Board eine maximale Leistung von 130 Gflops!.
Die eigentliche Integration wird dabei nach wie vor auf dem Host-Rechner durchge-
fithrt, wiahrend die Kraftberechnung durch direkte Summierung in double precision
auf der Karte erfolgt. Das Institut fiir Astronomie Wien besitzt im Moment insgesamt
10 solcher Karten, die bei Bedarf parallel geschaltet werden konnen. Somit steht eine
theoretische Leistung von 1.3 Tflops! zur Verfiigung. Diese Karten werden in rela-
tiv geringen Stiickzahlen produziert, da sich ihr Anwendungsgebiet fast ausschlieflich
auf die Astronomie beschriankt, weshalb sie sehr kostenintensiv in der Anschaffung
sind. Daneben setzt sich zur Zeit die Verwendung von Grafikchips zur Berechnung
von wissenschaftlichen Problemen immer mehr durch. Diese Grafikkarten (und davon
abgeleitete Hardware wie die sogenannten TESLA-Boards?) sind vergleichweise giins-
tig und bieten pro Karte mehrere hundert Prozessoren (slots), die die Berechnungen
parallel durchfithren kénnen. Solche Karten erreichen im Moment bis zu 500 Gflops
und werden rasant weiterentwickelt. Allerdings ist zum heutigen Zeitpunkt nur ein
Teil der verfiigharen Prozessoren fiir double precision® ausgelegt. Der Grofiteil der Re-
cheneinheiten einer Karte rechnet mit einfacher Genauigkeit. Der Befehlssatz dieser
Grafik-Recheneinheiten ist nicht so umfangreich wie jener von herkémmlichen CPUs
und eher darauf ausgelegt, die gleiche Berechnung fiir eine Vielzahl von Daten durch-
zuftihren (single instruction, multiple data (SIMD)-Prozessoren). Die Karten sind also
die Flexibilitat betreffend zwischen den GRAPE-Boards und ,normalen”“ Rechnern
angesiedelt. Sowohl die GRAPE-6A- als auch die Grafikkarten werden mittels spezi-
eller Programmbibliotheken programmiert, wobei maximaler Geschwindigkeitsgewinn
besonders im Fall der Grafikkarten erst durch geeignete Optimierung erzielt wird.
Ein anderer Ansatz zur Beschleunigung der Kraftberechnung beriicksichtigt die
Tatsache, dass weit entfernte Teilchen weniger zur Gesamtkraft auf einen Korper bei-
tragen als ndhere. In sogenannten tree codes wird das Simulationsvolumen in einen

L floating point operations per second (flops) gibt die Anzahl der moglichen FlieBkommaberechnungen
pro Sekunde an, wobei mit Gflops (Gigaflops) 1 Milliarde und mit Tflops (Teraflops) 1 Billion
dieser Operationen pro Sekunde gemeint sind.

2Genaueres zu diesen Karten findet man auf der Homepage des Herstellers NVIDIA®).

3 Double precision bezeichnet die in heutigen Rechnungen zumeist verwendete Genauigkeit. Dafiir
wird eine Gleitkommagzahl in der Regel in 64 Bit gespeichert.
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Wiirfel gepackt, der rekursiv in Unterbereiche geteilt wird. Jeder Bereich wird solan-
ge unterteilt, sodass sich in den kleinsten Teilbereichen jeweils nur mehr ein Teilchen
befindet. Bereiche, in denen sich kein Teilchen aufhélt werden weg gelassen. Die ent-
stehende Struktur nennt man octree. Das Schema eines octree ist in Abbildung 4.1
ersichtlich. Die Verwendung dieses Verfahrens in dieser Form wurde von Barnes &

S OQOOOOOOO OOOODLVUU

+

Abbildung 4.1: Prinzip eines octrees. Links wird die Unterteilung eines wiirfelférmigen Vo-
lumens gezeigt, rechts der resultierende octree (Quelle: Wikipedia, 2006)).

Hut (1986) eingefiihrt, weshalb sehr oft die Bezeichnung Barnes-Hut tree code benutzt
wird. Neben der Gruppierung der Teilchen in einem octree existieren auch andere Ver-
fahren, die die Einteilung in alternativen Baumstrukturen vornehmen. Auf Verfahren,
die etwa einen bindren Baum oder nearest-neighbour pairings zur Unterteilung verwen-
den, wird hier aber nicht weiter eingegangen. Die Zellen einer weit entfernten Region
gehen als Ganzes in die Kraftberechnung ein, wobei iiber die Eigenschaften der bein-
halteten Teilchen gemittelt (Schwerpunktsposition) bzw. aufsummiert (Gesamtmasse)
wird. Die Kraft, die von einer Zelle auf ein Teilchen wirkt, wird in der Regel durch
eine Multipolentwicklung ermittelt, wobei je nach verwendetem Code Momente unter-
schiedlich hoher Ordung verwendet werden.

Von grofler Bedeutung fiir die Methode ist die Entscheidung, ob die Betrachtung
eines Teilvolumens fiir die erforderliche Genauigkeit ausreichend ist oder ob dieses Teil-
volumen ,, gedffnet werden muss, um kleinere Zellen (oder einzelne Teilchen) in die
Berechnung einzubeziehen. Das Entscheidungskriterium ist der sogenannte Offnungs-
winkel O, welcher im einfachsten Fall als

[
O=- 4.1
g (4.15)

definiert ist, wobei [ die Ausdehnung der betreffende Zelle und r den Abstand der Zelle
vom Teilchen, fiir das die Kraft berechnet wird, angibt. Wird ein gewisser Offnungs-
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winkel {iberschritten, so muss die Zelle geoffnet werden. Fiir nahe Teilchen kommt
es so wieder zur direkten Summierung der Krifte. Die Wahl eines kleinen Offnungs-
kriteriums verbessert auf der einen Seite die Genauigkeit, verschlechtert aber auf der
anderen die Performance des Codes. Ublicherweise wird © im Bereich [0.7, 1] gewihlt.
Damit skaliert der Berechnungsaufwand mit der Ordnung O(N log N) und der typi-
sche Fehler in der Kraft liegt im Bereich von 1% (Barnes & Hut, 1989). Neben dem in
Gleichung (4.15) genannten rein geometrischen Offnungskriterium gibt es auch noch
andere, die die dynamische Situation in der Simulation beriicksichtigen. Im Simulati-
onscode Gadget2 wird z. B. eine Zelle mit der Masse M, der Ausdehnung [ und der
Entfernung r zur Berechnung herangezogen, wenn

GM (5)2 < aldl (4.16)

r2 \r

gilt, wobei |a| die im letzten Zeitschritt errechnete Gesamtbeschleunigung und « einen
Toleranzparameter bezeichnet. Mit diesem Kriterium ist es moglich, bei vergleichba-
rem Berechnungsaufwand eine hohere Genauigkeit als mit dem in Gleichung (4.15)
genannten zu erlangen (Springel, 2005). Prinzipiell muss in Zusammenhang mit tree
codes erwahnt werden, dass die Erstellung und das Durchlaufen des octree einen nicht
unerheblichen Berechnungsaufwand darstellen. Damit ist die direkte Summierung fiir
Simulationen mit kleinen Teilchenzahlen N schneller als ein tree code. Erst wenn Teil-
chenzahlen von 10%.5 bis 10%.5 {iberschritten werden, ist die Verwendung eines tree
code von Vorteil (Barnes & Hut, 1989).

4.1.5.2 Indirekte Verfahren

Im Gegensatz zu den direkten Verfahren wird bei den indirekten Verfahren nicht iiber
die Teilchen summiert. Die Kraft auf ein Teilchen wird bestimmt, indem zuerst ei-
ne Dichteverteilung errechnet wird, aus der man durch Losen der Poisson-Gleichung
das Potential erhélt. Dieses Potential resultiert in einer bestimmten Kraft auf das
Teilchen. Zur Bestimmung der Dichteverteilung unterteilt man den Simulationsraum
mit einem Gitter (mesh) und ermittelt die Dichte in jeder Zelle. Dabei werden die
Teilchen als Punktmassen betrachtet (nearest grid point (NGP)-Schema), wodurch ih-
re gesamte Masse jener Zelle zugerechnet wird, in der sie sich befinden. Beim cloud
in cell (CIC)-Schema besitzen die Teilchen dagegen ein ausgedehntes Volumen und
konnen so einen Beitrag zu verschiedenen Zellen liefern. Wegen der Berechnung der
Wechselwirkung zwischen den Zellen des Gitters und den Teilchen werden Codes, die
diese Methode anwenden, particle mesh (PM)-Codes genannt. Ist die Dichteverteilung
bestimmt, kann die Poisson-Gleichung im Fourier-Raum gelost und anschliefend riick-
transformiert werden. Die Transformationen erfolgen in den meisten Codes mittels fast
fourier transformation (FFT). Durch die Verwendung dieser schnellen Transformatio-
nen (oft in Verbindung mit der sogenannten Multipol-Entwicklung) und auf Grund
der Tatsache, dass es in der Regel wesentlich weniger Zellen als Teilchen gibt, gehoren
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indirekte Verfahren zu den schnellsten, wenn es um die Berechnung des gravitativen
Kraftfeldes geht. Allerdings zeigt es sich, dass diese Methode die Kraft fiir Absténde
unter ein bis zwei Gitterzellenldngen stark unterschétzt. Aus diesem Grund eignet sich
das PM-Verfahren nicht fiir hochauflésende Simulationen. Um diesem Umstand entge-
gen zu wirken verwenden manche Codes ein adaptives Gitter, dessen Zellengrofie vom
Potential abhéingt. Damit lasst sich der resultierende Fehler mafigeblich verkleinern,
allerdings ist auch der Aufwand fiir die Erstellung und Berechnung der Gitterdaten
wesentlich grofler. Eine anderes Konzept, um den Fehler gering zu halten, benutzt fiir
nahe Teilchen die Methode der direkten Summierung.

4.2 Softening

Ein Problem, das offensichtlich wird, wenn man die Gleichung (4.1) betrachtet, ist die
Divergenz beim Abstand zweier Teilchen 0, also wenn r; — 7;. Die Kraft wird schon
bei sehr kleinen Abstédnden unphysikalisch grofl, wodurch es dazu kommen kann, dass
betreffende Teilchen weggeschleudert werden. Derselbe Effekt kann auch bei indirekten
Methoden auftreten. Um diese Divergenz zu verhindern, ersetzt man die Gleichung
(4.1) durch
.. T, T
7 = Z Gm;Sr(|rj — ri|) ——=
J# |
Diese Gleichung unterscheidet sich von (4.1) nur darin, dass ein Faktor r—2 durch
den force softening kernel Sg(r) ersetzt wurde, wobei r = r; — r; gilt. Sp(r) ist eine
Funktion, die gegen r~2 geht, wenn ihr Argument grofier als eine gewisse softening-
Lénge € ist. Fiir Argumente kleiner als € soll die Funktion Sp(r) stetig gegen 0 laufen.
Die Gleichung (4.17) weist folgende Eigenschaften auf:

(4.17)

’I"j —Ti"

e Die Kraft, die von einem Teilchen j auf ein Teilchen ¢ ausgeiibt wird, ist gleich
der Kraft, die von ¢ auf j wirkt. Newtons drittes Gesetz ist somit erfiillt.

e Die Kraft wirkt entlang der Verbindungslinie zwischen zwei Teilchen.
e Fiir grofle Abstidnde geht die Kraft gegen die {ibliche Gravitationskraft.
e Die Kraft zwischen zwei Teilchen am selben Ort ist gleich 0.

Sr(r) ist die Ableitung einer Funktion S(r) (softening kernel), die in der Gleichung
fiir das Potential am Ort von Teilchen ¢

O =®(r;) = Y _ Gm;S(|r; — i) (4.18)
J#i

auftaucht. Durch das Implementieren von softening wirkt die Masse eines Teilchens
iitber ein bestimmtes Volumen verteilt. Die Wahl des softening kernel stellt einen
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Kompromiss zwischen der maximalen Gléattung des Kraftfeldes und der minimalen
Einschrankung der rdumlichen Auflésung dar. Prinzipiell wére ein Simulationscode
wiinschenswert, der die softening-Lénge anpasst, sobald sich ein Teilchen von einem
Bereich hoher Dichte in einen Bereich mit niedrigerer Dichte bewegt. In der Praxis ver-
wenden die meisten Codes ein fixiertes softening, da es bei einem variablen softening
schwierig ist, die Energieerhaltung zu gewéhrleisten.

4.2.1 Erwiinschte Eigenschaften eines softening kernels

Folgende Eigenschaften sollten von einem guten softening kernel S(r) erfiillt werden:

1.

Um kiinstliches Rauschen auf kleinen Skalen zu verhindern, muss die Kraft iiber-
all stetig sein. Dazu bendtigt der kernel eine harmonische Funktion mit der ers-
ten Ableitung S’(r) o r fiir r < €. Prinzipiell kann auch eine super-harmonische
Funktion mit S’(r) oc 7™ mit n > 1 verwendet werden, fithrt aber zu einem
groferen Bias? in der Kraftberechnung.

. Um das Newtonsche Gravitationsgesetz unter der zuvor genannten Eigenschaft

méoglichst gut zu erfiillen, muss der Bias* der Kraft so klein wie mdglich gehalten
werden. Somit sollte der kernel kompakt sein. Noch besser wiire S(r) o< r= fiir
r > 1o, wobei g von O(1) ist.

Um eine genaue Integration der Bewegungsgleichungen zu erleichtern, sollte der
kernel nicht nur stetige Kréfte erzeugen, sondern auch stetige erste und zweite
Kraftableitungen.

Der kernel und seine Ableitungen sollten leicht auswertbar sein.

Der kernel sollte einen moglichst kleinen mittleren integrierten quadratischen
Fehler (MISE)® in der Kraft erzeugen.

4.2.2 Plummer-softening

In vielen Fallen wird die Form

S(r) = —ﬁ (4.19)

4Der Bias einer GroBe a ist definiert als bias,(a) = (a(z)) — a(x), wobei d& den berechneten Wert
der Grofle a darstellt und () den Mittelwert einer Grofie bezeichnet.
®Der mittlere integrierte quadratische Fehler (MISE) ist definiert als

MISE(a) = M~ /dSwp a(x — a(x )]2>,

wobei iiber den gesamten Raum des stellaren Systems integriert wird.
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als softening kernel verwendet und ist als Plummer-softening bekannt. Das Potential
eines Teilchens entspricht dann dem einer Plummer-Sphére mit dem Skalenradius e.
Die Wahl eines Plummer-softening stellt sich als nicht optimal heraus. Bereits Punkt
2 der unter Abschnitt 4.2.1 genannten Eigenschaften trifft nicht mehr zu. Dieser kernel
ist nicht kompakt und produziert einen grofien Bias. Damit wird die Gravitation nicht
nur bei kleinen Abstédnden verdndert sondern auf allen Skalen (Dehnen, 2001).

4.2.3 Alternative softening-Funktionen

Prinzipiell kann fiir den softening kernel jede Funktion verwendet werden, die die in
Abschnitt 4.2 angefiihrten Eigenschaften erfiillt. Eine Funktion fiir S(r), die einige
Nachteile des Plummer-softening verbessert, stellt

r? + %62

)= rapn

(4.20)

dar. Damit wirkt das Potential eines Teilchens wie das einer Sphére mit Radius €, in
der die Dichte proportional zu (r? 4+ ¢2)~7/2 verlduft. Die Dichte fillt somit wesentlich
schneller ab als bei einem Plummer-softening.

Neben softening kernel, die aus einer analytischen Funktion bestehen, existiert
auch eine Reihe von sogenannten spline kernel. Diese setzen sich aus mehreren Funk-
tionen (splines) zusammen, welche fiir unterschiedliche Absténde r gelten. Damit ist
es moglich, die unter 4.2.1 genannten Anforderungen zu erfiillen. Im Simulationsco-
de Gadget2 wird z. B. der kernel, der schon fiir den Hydrodynamik-Teil Verwendung
findet, auch als softening kernel fiir die Gravitation verwendet. Seine Formulierung
lautet

— N

o [1-6G) +6()",
W(T,h):ﬁ 2(1—%

IA A

(4.21)
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wobei der softening kernel mit
S(r) = W(r,2.8¢) (4.22)

implementiert wurde. Mit dieser Wahl ist das Gravitationspotential eines Teilchens im
Koordinatenursprung & = —Gm/e und entspricht einer Plummer-Sphéire mit Radius
€.

Eine ausfiihrliche Abhandlung zur Wahl des optimalen softening findet sich in
Dehnen (2001), wo auch die Vor- und Nachteile verschiedener softening kernel disku-
tiert werden. Die Verlaufe von Potential und Kraft mit den beiden oben genannten
softening-Methoden im Vergleich zum Verlauf ohne softening sind in Abbildung 4.2
gezeigt.
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Abbildung 4.2: Verlauf von Potential und Kraft ohne softening (Newton), mit Plummer-
softening (Plummer) und mit einem softening kernel mit einer Form, wie in
Gleichung (4.20) angegeben (Sg). Die softening-Lénge € ist so gewihlt, dass
sich die maximale Kraft zu 1 ergibt.

4.3 Geschwindigkeitsoptimierung
selbstkonsistenter Verfahren

Wie schon erwéihnt, besteht der rechenintensivste Teil einer Simulation in der Be-
stimmung der Kraft auf ein Teilchen. Die Konzepte zur Geschwindigkeitsoptimierung
von selbstkonsistenten N-body-Verfahren zielen daher oft darauf ab, die Zahl der not-
wendigen Kraftauswertungen zu verringern. Andere Methoden versuchen die Arbeit
auf mehrere Prozessoren aufzuteilen. Im Folgenden werden oft angewendete Konzep-
te zur Geschwindigkeitsoptimierung vorgestellt, die in aktuellen N-body-Integratoren
entweder einzeln oder in Kombination Verwendung finden. Im Allgemeinen gilt, dass
Optimierungen erst ab gewissen Teilchenzahlen sinnvoll sind. Ist die Teilchenzahl zu
gering, so haben die meisten Konzepte zur Optimierung den gegenteiligen Effekt, ndm-
lich eine Verringerung der Integrationsgeschwindigkeit.

4.3.1 Adaptive Schrittweite, Mehrzeitschritt-Verfahren

In astronomischen Simulationen ist die Masse in der Regel nicht homogen verteilt. Ne-
ben Bereichen mit hoher Dichte existieren Regionen, wo die Dichte wesentlich geringer
ist. Bewegt sich ein Teilchen durch so einen Bereich geringer Dichte, wirkt nur das Po-
tential weniger naher Korper. Der Grofiteil der anderen Teilchen ist weit entfernt. Ein
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weit entferntes Teilchen hat einen weit geringeren Einfluss auf das auf ein Teilchen
wirkende Gesamtpotential als ein nahes Teilchen. Fiir ein Objekt in einem Bereich
geringerer Dichte kann also ein groflerer Zeitschritt verwendet werden, ohne die Quali-
tét der Simulation nennenswert zu beeinflussen. Sogenannte Mehrzeitschritt-Verfahren
nutzen diesen Umstand und verwenden verschiedene Zeitschritte fiir Teilchen in Berei-
chen unterschiedlicher Dichte und senken so die Anzahl der notwendigen Kraftauswer-
tungen. Dabei muss jedoch sichergestellt werden, dass sich die Teilchen immer wieder
wsynchronisieren®, d. h. dass alle Teilchen nach einer gewissen (unterschiedlichen) An-
zahl von Zeitschritten wieder an der gleichen Simulationszeit ankommen. Dies wird in
der Regel dadurch erreicht, dass groflere Zeitschritte immer ein Vielfaches des kleinsten
Zeitschrittes darstellen. Ungliicklicherweise geht die Symplektizitit eines Integrators
(sieche Abschnitt A.5), sofern sie iiberhaupt vorhanden ist, durch die Implementierung
unterschiedlicher Zeitschritte verloren. Durch die Wahl eines geeigneten Konzepts kann
aber erreicht werden, dass die Abweichung von der Symplektizitdat nur gering ausfallt.
Man spricht in diesem Fall von quasi-symplektischen Integratoren.

4.3.2 Short-range force vs. long-range force

Nahe Teilchen haben, wie schon erwéhnt, einen grofleren Einfluss auf die Gesamt-
kraft auf ein bestimmtes Teilchen als weit entfernte. Hochoptimierte Simulationsco-
des berechnen daher den Kraftbeitrag weit entfernter Teilchen (long-range force) mit
schnelleren Methoden als den Beitrag, der von den nahen Teilchen (short-range force)
stammt. Im Prinzip wird dieses Konzept schon von den tree codes angewandt (siehe
Abschnitt 4.1.5.1). Moderne N-body-Integratoren gehen aber noch einen Schritt weiter.
Sie verwenden zur Berechnung der long-range force schnelle indirekte Verfahren wie z.
B. die particle mesh-Methode (siehe Abschnitt 4.1.5.2), wiahrend die short-range force
mittels tree code ermittelt wird. Der groflere Fehler, der durch die indirekte Methode
eingebracht wird, wirkt sich auf den Fehler der Gesamtkraft auf ein Teilchen wegen
des grofleren Abstandes nur wenig aus.

4.3.3 Parallelisierung

Unter Parallelisierung versteht man die Aufteilung rechenintensiver Aufgaben auf meh-
rere Recheneinheiten. Parallelrechenanlagen waren bis vor kurzem eher selten und auf
Grund ihres hohen Preises fast ausschliefSlich spezialisierten Bereichen, wie z. B. der
wissenschaftlichen Forschung, vorenthalten. Heutzutage besitzen jedoch die meisten
PCs bereits Prozessoren mit zwei oder mehr Rechenkernen. Moderne Grofirechenan-
lagen (Computercluster), wie z. B. der Vienna Astro Cluster (VAC) des Instituts fiir
Astronomie Wien bestehen aus einzelnen Rechnern (Knoten) mit jeweils zwei Pro-
zessoren, wobei jeder dieser Prozessoren iiber vier Kerne verfiigt. Insgesamt kénnen
maximal 44 Knoten zusammengeschaltet werden. Nicht jedes Problem lésst sich par-
allelisieren. Besteht zwischen den Daten eine Abhéngigkeit, so kann zumindest dieser
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Teil nicht parallelisiert werden. Das N-body-Problem eignet sich jedoch sehr gut fiir
eine Aufteilung auf mehrere Recheneinheiten.

Prinzipiell unterscheidet man zwei verschiedene Strategien zur Parallelisierung,
die von der verfiigharen Hardware abhédngen. Verfiigen die einzelnen Recheneinheiten
iiber einen gemeinsamen Hauptspeicher (shared-memory-Maschinen), so ist das so-
genannte multi-threading die beste Parallelisierungsstrategie. Mehrkern-Systeme sind
typische Vertreter dieser shared-memory-Maschinen. Bei diesen Systemen wird auf
thread-Ebene parallelisiert. Zum Beispiel kann so die Abarbeitung einer for-Schleife
auf mehrere threads bzw. Prozessoren aufgeteilt werden. Shared-memory-Maschinen
zeichnen sich durch einen schnellen Zugriff auf die Daten und einen verhéltnisméa-
Big geringen overhead aus. Allerdings ist die Zahl der kombinierbaren Recheneinhei-
ten technisch stark begrenzt. Die zweite Strategie zielt auf Systeme mit verteiltem
Hauptspeicher (distributed-memory-Maschinen) ab. Bei solchen Systemen steht jeder
Recheneinheit ihr eigener Speicher zur Verfiigung. Der Austausch der Daten erfolgt
iiber ein sogenanntes message passing interface, das dazu Netzwerkverbindungen be-
nutzt. Der Vorteil dieser Rechenanlagen ist, dass eine (beinahe) unbegrenzte Zahl an
Recheneinheiten miteinander verbunden werden kann. Durch den Austausch der Da-
ten iiber ein Netzwerk kann es aber sehr leicht zu einem ,Flaschenhals“ kommen,
der die Vorteile der Parallelisierung zunichte macht. Daher ist es von grofler Bedeu-
tung, die einzelnen Recheneinheiten mit schnellen Netzwerkverbindungen (z. b. Infini-
band) auszustatten. Moderne Computercluster stellen heutzutage meist eine Kombina-
tion von einzelnen Mehrkern-Systemen (shared-memory-Maschinen) zu einem Cluster
(distributed-memory-Maschinen) dar. Aus diesem Grund wére auch eine Kombination
der beiden Parallelisierungsstrategien notwendig, um solche Systeme optimal auszu-
nutzen. In der Realitét entscheidet man sich meist fiir eine einzige Strategie, um den
Aufwand der Planung und Programmierung gering zu halten, obwohl auch Codes exis-
tieren, die beide Methoden implementieren (Muthsam et al., 2009).

In der Regel ist es nicht allzu schwierig, ein parallelisierbares Problem prinzipi-
ell auf mehrere Recheneinheiten zu verteilen. Die optimale Verteilung der Aufgaben
stellt aber im Allgemeinen eine grofle Herausforderung dar. Ein Problem, das durch
Parallelisierung aufgeworfen wird, ist die optimale Lastverteilung. Eine schlechte Last-
verteilung kann den Aufwand der Parallelisierung zu einem grofien Teil zunichte ma-
chen, wenn z. B. alle Recheneinheiten auf eine Einzige warten miissen, bis diese ihre
Aufgaben erledigt hat.

Bei der Benutzung paralleler Codes muss iiber die Anzahl der zu verwenden-
den Recheneinheiten entschieden werden. Nach dem Amdahlschen Gesetz kann ein
Programm nie vollstédndig parallelisiert werden, da bestimmte Prozesse nur einmalig
auf einem Prozessor ablaufen. Die Verwendung von zuvielen Prozessoren bringt dann
keinen weiteren Geschwindigkeitsvorteil mehr und kann im schlechtesten Fall sogar
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zu einer Verringerung der Geschwindigkeit gegeniiber dem optimalen Fall fithren. Das
Amdahlsche Gesetz lautet

1 1

(1—P)+o(N)+ % S1op (4.23)

S:

wobei S den speedup, P den parallelisierbaren Anteil des Programms und o(N) den
hinzukommenden overhead pro Prozessor bezeichnet. Der Verlauf dieses Gesetzes ist
in Abbildung 4.3 gezeigt.
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Abbildung 4.3: Verlauf des Amdahlschen Gesetzes fiir Programme mit 95% (rot), 90% (griin)
und 70% (blau) parallelisierbarem Anteil, wenn pro Recheneinheit 1/100000
des gesamten Rechenaufwandes an overhead hinzukommt. Strichliert sind die
gleichen Kurven ohne zusétzlichen overhead geplottet.

4.4 Der Simulationscode Gadget?2

Gadget?2 ist ein Simulationscode, der von Volker Springel am Max-Plank-Institut fiir
Astronomie in Garching entwickelt wurde. Der Code besteht im Wesentlichen aus zwei
Teilen. Der erste Teil dient zur stof}freien Integration von Sternen, wéhrend mit dem
zweiten Gasdynamik berechnet werden kann. Gadget2 wurde in erster Linie entwi-
ckelt, um damit kosmologische Simulationen, wie z. B. die bekannte ,,Milleniums Si-
mulation“ (Springel et al., 2005), durchzufithren. Aus diesem Grund finden sich in den
Grundgleichungen einige Parameter, die ein expandierendes Universum (Friedman-
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Lemaitre-Modell) beriicksichtigen.® Weiters bietet Gadget2 die Moglichkeit, periodi-
sche Randbedingungen zu benutzen. Solche Randbedingungen machen in kosmolo-
gischen Simulationen Sinn, da damit das Simulationsvolumen auf einen unendlichen
Bereich ausgedehnt wird. Die Integration erfolgt in diesem Fall nur in einem Teilbe-
reich, den man sich als Zelle eines unendlich ausgedehnten Gitters vorstellt. In der
vorliegenden Arbeit werden Vakuum-Randbedingungen vorausgesetzt. Das simulierte
System wird dabei isoliert betrachtet. Der Code ist grofitenteils parallelisiert, weshalb
er sich fiir den Einsatz auf Computerclustern eignet. Daneben benutzt er verschie-
dene Verfahren, um die Kraftberechnungen zu beschleunigen. Im Folgenden werden
relevante Teile des Codes kurz beschrieben, eine detailierte Erlauterung findet sich in
Springel (2005).

4.4.1 Hydrodynamik

Fiir die Gasdynamik wird das smoothed particle hydrodynamics (SPH)-Verfahren ein-
gesetzt, das aus der Lagrangeschen Hydrodynamik entwickelt wurde. Bei diesem Ver-
fahren wird das Gas, anders als bei sogenannten Gitter-Codes (Euler-Verfahren), durch
Teilchen mit entsprechenden Gaseigenschaften reprisentiert. SPH diskretisiert somit
die Masse, wihrend Gitter-Codes den Raum durch ein Gitter (mesh) diskretisieren und
diesem die hydrodynamischen Figenschaften zuweisen. Die Euler-Verfahren besitzen
eine sehr gute Genauigkeit und es ist mit ihnen moglich, hydrodynamische Diskonti-
nuitéten (shocks) zu erfassen. Ihr Nachteil liegt aber in dem verwendeten Gitter, das
entweder statisch oder adaptiv implementiert sein kann. In jedem Fall ist die Anzahl
der Gitterzellen durch die zur Verfiigung stehende Rechenleistung begrenzt. Bei Ver-
wendung eines statischen Gitters wird an jedem Punkt des Simulationsraumes mit
der gleichen Auflésung gerechnet. Dadurch gehen entweder feinere Details verloren,
wenn mit einem Gitter mit grofien Zellen gerechnet wird, oder Bereiche mit geringer
Dichte werden zu genau berechnet, wenn ein zu feinmaschiges Gitter angenommen
wird. Im zweiten Fall benotigt man eine grofle Rechenleistung ohne die Qualitédt der
Simulation wesentlich zu steigern. Wird dagegen ein adaptives Gitter angwendet, so
kann die Auflosung in verschiedenen Bereichen unterschiedlich sein. Die Anpassung
des Gitters (adaptive mesh refinement) ist aber in der Regel sehr rechenintensiv, da
solche Gitter sehr kompliziert werden konnen. Langrange-Methoden haben dagegen
den Vorteil, dass sie die Auflosung automatisch mit der Dichte erhthen. Da sie eben-
falls Teilchen zur Représentation des Gases verwenden, ist aulerdem die Behandlung
der Selbstgravitation konsistent mit den stoflfreien Berechnungen, weshalb sich die
beiden Methoden relativ einfach kombinieren lassen. Fin grofler Nachteil der SPH-
Codes ist, dass sie eine kiinstliche Viskositat einfiihren. Dadurch werden shocks iiber
die smoothing length ,,verschmiert” und nicht mehr als echte Diskontinuitét dargestellt.

5Die betreffenden Parameter werden fiir diese Arbeit so gew#hlt, dass sie auf die Berechnungen
keinen Einfluss haben.
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Da in der vorliegenden Arbeit keine Gasdynamik beriicksichtigt wird, gehe ich auf die
unbenutzten Teile des Codes nicht weiter ein.

4.4.2 Stofifreie Dynamik

Die Dynamik der in Gadget2 verwendeten Teilchen lédsst sich mit der Hamilton-

Funktion
2
P; 1 mimyp(x; — ;)
R N 4.24
; () | 2 EJ: o) (4.24)

beschreiben. Dabei sind die x; die Koordinaten in einem mitbewegtem System. Die
p, = a’m;x; stellen die zugehoérigen Impulse dar. Mit dem Parameter a(t) wird eine
Zeitabhangigkeit in den Hamilton gebracht, um ein expandierendes Universum zu si-
mulieren. Fiir ein isoliertes stellares System wie in dieser Arbeit wird dieser Parameter
a(t) = 1 gesetzt. Die Simulation folgt in diesem Fall einer rein newtonschen Mechanik.

Das softening wird {iiber einen spline kernel realisiert. Dabei kommt der in
Gleichung (4.21) angegebene kernel zur Anwendung, wobei das softening S(r) =
W (r,2.8¢) verwendet wird. Das Potential eine Punktmasse verhilt sich in diesem Fall
wie das einer Plummer-Sphére mit Skalenradius e.

4.4.2.1 Kraftberechnung

Die Berechnung der Kraft erfolgt mit einer tree code-Methode wie in Abschnitt 4.1.5.1
beschrieben. Die verwendete Baumstruktur ist ein octree. Ob eine Zelle gedffnet werden
muss, wird durch das in Gleichung (4.16) angefiihrte Offnungskriterium entschieden.
Die Berechnung der Kraft auf ein Teilchen geschieht durch eine Multipolentwicklung
die nur Monopolmomente verwendet. Die Beschrinkung auf Monopolmomente hat
den Vorteil, dass der octree sehr speichereffizient aufgebaut werden kann. Dadurch
konnen die Cache-Speicher moderner Prozessoren effizient ausgenutzt werden, was die
Gesamtperformance des Codes erhoht.” Weiters erlauben die Monopolmomente eine
dynamische Aktualisierung der Baumstruktur.

Alternativ lisst sich in Gadget2 eine PM-Methode in Kombination mit dem tree-
Algorithmus verwenden. Dieses treePM-Verfahren unterteilt das Potential im Fourier-
Raum in einen long-range- und einen short-range-Teil. Das Gesamtpotential ergibt
sich dann durch Addition beider Teile ¢ = ¢ + 5. Das long-range-Potential
berechnet sich dabei iiber

W = g exp(—Krl), (4.25)

wobei die Unterteilung in long- und short-range mit dem Radius ry erfolgt. Dieser
Teil des Potentials kann sehr effizient mit gitter-basierten Fouriermethoden berechnet

"Zugriffe auf Cache-Speicher erfolgen in wesentlich kiirzerer Zeit als Zugriffe auf den Hauptspeicher.
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werden. Die Zuordnung der Teilchen zum Gitter erfolgt dabei durch die CIC-Methode.
Die Berechnung des short-range-Potentials erfolgt im Ortsraum mittels

gt — _q Z — erfe <2r8) (4.26)

Dabei bezeichnet erfc(.) die komplementére Error-Funktion. Sie stellt sicher, dass das
Potential fiir Werte r; > rg schnell abféllt. Zur Ermittlung dieses Kraftanteils wird
der tree-Algorithmus herangezogen, wobei aber nur ein kleiner raumlicher Bereich um
das betreffende Teilchen betrachtet werden muss. Die Zusammensetzung der Kraft aus
long-range- und short-range-Teil ist in Abbildung 4.4 gezeigt.
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Abbildung 4.4: Zusammensetzung der Kraft aus long-range- und short-range-Teil bei Ver-
wendung der treePM-Methode von Gadget2. Der Radius rg dient zur Unter-
teilung der beiden Kraftanteile und ist mit einer vertikalen strichlierten Linie
eingezeichent. (Quelle: Springel, 2005)

4.4.3 Zeitintegration

Hamiltonsche Systeme sind nicht stabil gegen nicht-hamiltonsche Stérungen. Manche
Integrationsmethoden, wie z. B. das Runge-Kutta-Verfahren, erzeugen jedoch solche
Storungen. Dadurch kann es passieren, dass sich das Langzeitverhalten eines Systems
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grundsétzlich verdndert. Die Struktur der Hamilton-Funktion eines Systems bleibt
nur dann exakt erhalten, wenn jeder Integrationsschritt eine phasenraum-erhaltende
kanonische Transformation darstellt und somit symplektisch ist (siehe auch Abschnitt
A5).

Die Hamilton-Funktion des N-body-Problems lédsst sich separieren in je einen
kinetischen und einen potentiellen Anteil

H = Hgpn + Hpo. (4.27)

In diesem Fall kann man fiir jeden Anteil einen Operator definieren, der die zeitliche
Entwicklung fiir einen Zeitschritt durchfiihrt. Der Operator fiir den potentiellen Anteil
andert nur die Koordinaten eines Teilchens und lédsst den Impuls unangetastet. Er
wird deshalb auch drift-Operator D;(At) genannt. Der kick-Operator K,(At) ist das
Aquivalent fiir den kinetischen Anteil und &ndert nur den Impuls eines Teilchens. Die
Formulierung der beiden Operatoren lautet

D, — D;

D(At) - ; 4.28
HA&) {win—>wi+%At (4.28)
KAt 0% (4.29)

p; — p; + [t

Dabei bezeichnet f; die Kraft auf das Teilchen i

L= — i ———> 4.30
o= Tomon 75 (40

Beide Operatoren sind symplektisch und man kann daraus die beiden Zeitintegrati-
onsschemata

U(At) =D (%) K(At)D <%) oder (4.31)
UAt) = K (%) D(AHK (%) (4.32)

zusammensetzen, welche mit den oft verwendeten drift-kick-drift (DKD)- bzw. kick-
drift-kick (KDK)-leapfrog-Integratoren iibereinstimmen. Beide Methoden (und somit
auch die leapfrog-Integratoren) sind wieder symplektisch. Abbildung 4.5 zeigt das
Verhalten eines symplektischen Integrators (leapfrog) im Vergleich zu einem nicht-
symplektischen (Runge-Kutta). Beide Integrationsverfahren sind Verfahren 2. Ord-
nung und benutzen den gleichen Zeitschritt. Der Fehler, der von den Integratoren
erzeugt wird, ist bei einem Einzelschritt vergleichbar. Dennoch ergibt sich ein ginz-
lich unterschiedliches Langzeitverhalten. Beim Runge-Kutta-Integrator ist die Energie
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Abbildung 4.5: Vergleich eines symplektischen Integrators (leapfrog) (Abbildung a) mit ei-
nem nicht-symplektischen Integrator (Runge-Kutta) (Abbildung b). Beide
Methoden sind Verfahren 2. Ordnung und benutzen den gleichen Zeitschritt.
Integriert wird ein Kepler-Problem mit hoher Exzentrizitit e = 0.9. Obwohl
der Fehler der beiden Verfahren in einem Einzelzeitschritt vergleichbar ist,
zeigt sich ein génzlich unterschiedliches Langzeitverhalten (Quelle: Springel,
2005).

nicht erhalten, wihrend der leapfrog dies weitgehend gewéhrleistet. Selbst wenn die
Ordnung des Runge-Kutta-Verfahrens auf eine wesentlich rechenintensivere 4. Ord-
nung erhéht wird, bleibt das Langzeitverhalten nicht stabil.

Um Simultionen mit Bereichen sehr unterschiedlicher Dichte effizient integrieren
zu konnen, bendtigt man ein Verfahren, das in der Lage ist, fiir verschiedene Teilchen
unterschiedliche Zeitschritte anzuwenden (siehe Abschnitt 4.3.1). In Gadget2 wird da-
zu der potentielle Teil der Hamilton-Funktion in einen short-range (sr)- und einen
long-range (Ir)-Anteil zerlegt. Die gesamte Hamilton-Funktion lautet in diesem Fall

H = Hy, + Hy + Hy,. (4.33)
Damit kann fiir den long-range-Anteil ein groflerer Zeitschritt verwendet werden als

fiir den short-range-Teil, der sich auf kleineren Zeitskalen &dndert. Das in Gadget2
verwendete Integrationsschema hat die Form

U(At) = Ky, (%) [Ksr (%) D (%) Kg (%)} : K (%) : (4.34)
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Ungliicklicherweise geht die formale Symplektizitéat dieses Verfahrens verloren, sobald
unterschiedliche short-range-Zeitschritte gewéhlt werden. Der Fehler im Langzeitver-
halten der Integration hélt sich mit dieser Methode jedoch in Grenzen.

Die dynamische Anpassung des Zeitschritts erfolgt in Gadget2 {iber die Bezie-

hung
e 1/2
At = min Atmaxy (ﬁ) y (435)
a

wobei € das gravitative softening bezeichnet und mit a die Beschleunigung eines Teil-
chens eingeht. Mit dem Parameter n kann die Genauigkeit der Integration variiert
werden, wihrend At,,., die maximal erlaubte Schrittweite festlegt.
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5 Simulationen

Im nachfolgenden Kapitel werden die Ergebnisse verschiedener Simulationen présen-
tiert, wobei in jedem Abschnitt eine Simulation beschrieben wird. Prinzipiell ist ein
grofler Teil des Parameterbereichs durch die Referenzarbeit (Ruzicka, 2006) vorgege-
ben. Die durch die restricted N-body-Methode gewonnenen Ergebnisse dieser Arbeit
sollen anhand von selbstkonsistenten Rechnungen nachvollzogen und iiberpriift wer-
den. Die relevanten Parameter sind jeweils bei den betreffenden Simulationen angege-
ben, wobei sich Angaben von Orten und Geschwindigkeiten der Magellanschen Wolken
immer auf die Milchstrale beziehen, welche im Ursprung des gewéhlten Koordinaten-
systems ruht.

5.1 Simulation I

Zur Uberpriifung der Orbitdaten von LMC und SMC werden diese Galaxien durch
ein einzelnes Teilchen représentiert. Die Milchstrafie wird durch das KD95-Standard-
Modell D (siehe Abschnitt 3.1) dargestellt, wobei allerdings eine Abflachung des Halos
mit ¢ = 0.84 beriicksichtigt wird. Das Modell besitzt einen ausgedehnten Halo und
kann die beobachtete Rotationskurve in den &ufleren Bereichen der Milchstralle am
besten von allen KD95-Modellen reproduzieren. Die gesamte eingeschlossene Masse
betrigt My, = 1.56 x 102 Mg, wobei eine Ausdehnung von R.. = 223 kpc er-
reicht wird. Diese Werte sind vergleichbar mit jenen in der Referenzarbeit, wo ein
logarithmisches Potential mit einem cutoff-Radius von 250 kpc angewandt wird und
die eingeschlossene Masse M, = 1.38 x 102 M, betrigt. In der Tabelle 5.1 ist die
Verteilung der Teilchen auf einzelne Komponenten der Modelle angegeben. Die Tabelle
5.2 fasst die gewahlten Parameter der Simulation I zusammen, wobei die Angaben als
Anfangswerte bei T'= —4 Gyr zu verstehen sind. Der Simulationszeitraum lauft von
T = —4 Gyr bis T = 0 Gyr.

5.1.1 LMC

In der Abbildung 5.1 ist der Orbit der LMC dargestellt. Die einzelnen Plots zeigen
jeweils die betreffende Projektion des Orbits auf die entsprechende Ebene des Ko-
ordinatensystems. Zum Vergleich werden die korrespondierenden Werte aus Ruzicka
(2006) gezeigt. Die LMC bewegt sich etwa 1.5 Gyr auf einem Orbit, der (in grober
Néherung) mit jenem von Ruzicka (2006) errechneten iibereinstimmt. Allerdings steigt
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Tabelle 5.1: Simulation I: Verteilung der Teilchen auf die einzelnen Komponenten des Modells
des Magellanschen Systems

Galaxie Niotal  Naisk  Nbulge Npalo  Masse pro Teilchen

LMC 1 - - ~ 245 x 1010 M,
SMC 1 - - ~ 228 x 10° M,
MW 538620 15566 8079 514975 2.90 x 10° M,

Summe 538622

Tabelle 5.2: Parameter fiir die Simulation I. Alle Angaben sind auf das Zentrum der Milch-
strafle bezogen.

Parameter Wert Parameter Wert
Rmax [kpc] 223.0 q 0.84
MOdLMc 1 body mimMc [1010M@] 2.45
—56.63 26.1

TLMC [kpC] —22.04 VILMC [km Sil] —50.4
—280.28 55.5

MOdSMC 1 bOdy msmc [1010M@] 0.23
—-3.79 —39.0

TsSMC [kpC] —33.48 VsMC [km S_l] 103.3
33.07 203.0

die Differenz zwischen den Absténden der LMC vom galaktischen Zentrum auch in-
nerhalb dieses Zeitraum schon auf ca. 30 kpc an. Um den Zeitpunkt 7" = —3.6 Gyr
kommt es sowohl bei Ruzicka (2006) als auch in meiner Arbeit zu einer ersten Annéhe-
rung an das MilchstraBenzentrum. Wéhrend sich die LMC in der Arbeit von Ruzicka
bis auf etwa 50 kpc néhert, betrédgt der minimale Abstand bei dieser Annédherung in
meiner Arbeit nur ca. 35 kpc. Dieser Umstand tréagt dazu bei, dass sich die Orbits
nach diesem Zeitpunkt sehr unterschiedlich entwickeln. Noch gravierender wirken sich
allerdings die unterschiedlichen Potentiale in den verschiedenen Simulationen aus, die
speziell in der Umgebung des galaktischen Zentrums erhebliche Unterschiede aufwei-
sen. Die resultierenden Gravitationskrafte in meiner Arbeit weichen daher stark von
den in der Referenzarbeit erzeugten ab. Die Orbits der LMC entwickeln sich somit nach

60



5.1 Simulation 1

X z
-200 -100 0 100 200 -200 -100 O 100 200
200 [T T T T ] [T T T T ] 200
100 }"\\‘ — - \ 41 100
> 0 “\} . - 40 >
-100 |- N 4 F 1 -100
-200 [l 1 1 1 1 [l 1 1 1 1] -200
[T T T T ]
200 Simulation |
Ruzicka -
100 | : .
N 0 .
-100 | -
/!
-200 [l 1 // 1 1 1
-200 -100 0 100 200
X

Abbildung 5.1: Orbitdaten der LMC aus der Simulation I. Die Daten aus der Simulation sind
in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus Ruzicka
(2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der Simulation
und die anfiangliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem schwarzen
Pfeil markiert.

dieser Anndherung stark unterschiedlich. Die Differenz zwischen den LMC-Orbits der
beiden Simulationen betrigt so iiber 70 kpc beim Zeitpunkt 7' = —0.4 Gyr. Zwar fallt
diese Differenz wieder auf etwa 20 kpc bei der Simulationszeit T' = 0 Gyr, die Position
der LMC unterscheidet sich dennoch relativ stark in den einzelnen Komponenten des
kartesischen Koordinatensystems (siehe Abbildung 5.1). Die Abbildung 5.2 zeigt die
Entwicklung des Abstands der LMC zum Milchstralenzentrum {iber den Simulations-
zeitraum. Zum Vergleich sind die entsprechenden Werte aus der Referenzarbeit und
die Differenz zwischen den beiden Simulationen geplottet.

5.1.2 SMC

Da die SMC nur etwa ein Zehntel der Masse der LMC besitzt, reagiert sie entspre-
chend weniger trage. Noch stérker wirkt sich der Umstand aus, dass sich die SMC laut
den Orbitdaten aus Ruzicka (2006) relativ nahe am galaktischen Zentrum bewegt und
sich somit wesentlich tiefer im Potential der Milchstrale befindet. Die Auswirkungen
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Abbildung 5.2: Simulation I: Abstand der LMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichsda-
ten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die schwar-
ze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwischen den
beiden Simulationen.

auf den Orbit dieser Galaxie sind damit dementsprechend grofler. Die Abbildung 5.3
zeigt die Orbitdaten der SMC aus meiner Arbeit im Vergleich zur Referenzarbeit. Die
Anfangsgeschwindigkeit der SMC stammt, wie schon erwahnt, aus der Arbeit von Ru-
zicka (2006), wo ein logarithmisches Potential zur Anwendung kommt. In dem vom
KD95-Modell erzeugten Potential wechselt die SMC auf einen Orbit, der wesentlich
ndher am galaktischen Zentrum liegt. Dementsprechend kiirzer sind auch die Umlauf-
zeiten. Die Zwerggalaxie schafft damit ca. 4.5 Umlaufe um die Milchstrafle in meiner
Simulation, wiahrend in der Referenzarbeit nur etwa 1.75 Umlaufe stattfinden. Der so-
mit vollzogene Orbit ist {iber den gesamten Simulationszeitraum génzlich verschieden
zu dem aus der Arbeit von Ruzicka. In der Abbildung 5.4 ist der Abstand der SMC
vom galaktischen Zentrum gezeichnet. Die Vergleichswerte aus Ruzicka (2006) und die
Differenz zu diesen ist ebenfalls geplottet. Der durchschnittliche Abstand der SMC
liegt in meiner Simulation unter 40 kpc, wéahrend der Wert aus der Referenzarbeit bei
iiber 60 kpc liegt.

5.1.3 LM C-SMC-Annidherungen

Obwohl die Orbits der Magellanschen Wolken in dieser Simulation stark von denen der
Referenzarbeit abweichen, wird iberpriift, ob es zu Anndherungen zwischen LMC und
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Abbildung 5.3: Orbitdaten der SMC aus der Simulation I. Die Daten aus der Simulation sind
in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus Ruzicka
(2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der Simulation
und die anfiangliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem schwarzen
Pfeil markiert.

SMC kommt. Falls solche stattfinden, kénnten eventuell &hnliche Strukturen wie sie im
realen Magellanschen System beobachtet werden, auch in der Simulation festgestellt
werden. Diese wiirden sich wahrscheinlich an anderen Orten des galaktischen Systems
befinden. Wie aus Abildung 5.5 ersichtlich ist, finden solche Annédherungen tatséchlich
zweimal statt und zwar bei den Simulationszeiten T'= —2.3 Gyr und T" = 0 Gyr. Bei
der Anndherung bei T' = —2.3 Gyr betrégt die Distanz Rpyvc_smc = 23.7 kpe, zum
Zeitpunkt 7" = 0 Gyr ist der Abstand zwischen den beiden Magellanschen Wolken
Rryve—sme = 31.6 kpe. Das Zusammentreffen der beiden Zwerggalaxien ist verstand-
lich, wenn man folgenden Sachverhalt bedenkt: Die LMC ,sieht* zu Beginn der Simu-
lation ein Potential, das vergleichbar mit dem aus Ruzicka (2006) ist. Ihr Orbit &hnelt
daher dem aus der Referenzarbeit. Wesentlich ndher am galaktischen Zentrum kreist
die SMC mit erheblich grolerer Geschwindigkeit um die Milchstrafle als bei Ruzicka.
Es ist daher sehr wahrscheinlich, dass es zu einer Annéherung zwischen den Magel-
lanschen Wolken kommt, wann immer sich die LMC in der Nahe des galaktischen
Zentrums authélt. Bis zum ersten Zusammentreffen hat die LMC auf eine weit gréfiere
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Abbildung 5.4: Simulation I: Abstand der SMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichsda-
ten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die schwar-
ze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwischen den
beiden Simulationen.

Geschwindigkeit beschleunigt, als dies in der Vergleichsarbeit der Fall ist. Sie passiert
also die SMC mit hoher Geschwindigkeit. Dass es dennoch zu einer Annéherung auf
weniger als 24 kpc kommt, ist in diesem Fall rein zuféllig. Fiir die zweite Annédherung
zum Ende der Simulation gelten prinzipiell die gleichen Voraussetzungen. Der minimale
Abstand zwischen den beiden Galaxien betrdgt hier rund 32 kpc. Die durchschnitt-
liche Entfernung der SMC vom galaktischen Zentrum ist zu diesem Zeitpunkt etwa
35 kpc. Die LMC reduziert ihren Abstand zum galaktischen Zentrum bis zu diesem
Zeitpunkt auf etwa 70 kpc. Die Tatsache, dass die SMC mit hoher Geschwindigkeit
um das galaktische Zentrum kreist, erhoht auch in diesem Fall die Wahrscheinlichkeit
einer solchen Anndherung.

5.2 Simulation Ia

In der Simulation Ia werden die gleichen Parameter verwendet wie in der Simulation I
(siehe Abschnitt 5.1). Der Unterschied besteht darin, dass jetzt auch die Magellanschen
Wolken durch Systeme mit vielen Teilchen dargestellt werden. Fiir die beiden Zwerg-
galaxien wird das KD95-Modell A angewendet, wihrend die Milchstrale durch das
Modell D reprasentiert wird. Alle anderen Parameter konnen der Tabelle 5.2 entnom-
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Abbildung 5.5: Simulation I: Abstand zwischen LMC und SMC. Die Daten aus der Simula-
tion sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet.

men werden. Die Tabelle 5.3 zeigt die Verteilung der Teilchen auf die verschiedenen
Galaxien und deren Massenentsprechung.

Tabelle 5.3: Simulation Ia: Verteilung der Teilchen auf die einzelnen Komponenten des Mo-
dells des Magellanschen Systems

Galaxie Niotal  Naisk  Npulge Nhale Masse pro Teilchen

LMC 422083 59134 28913 334036 5.79 x 10* M,
SMC 39297 5506 2692 31099 5.79 x 10* M,
MW 538620 15566 8079 514975 2.90 x 10° M,

Summe 1000000 80206 39684 880110

5.2.1 LMC

Die verdnderte Massenverteilung in der LMC bewirkt, dass sich auch der Orbit etwas
verschieden entwickelt. Dies kann in der Abbildung 5.6 nachvollzogen werden. Die
Abbildung zeigt den Orbit der LMC, wenn fiir diese ein KD95-Modell A verwendet
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wird. Zum Vergleich ist auch der in der Simulation I mit einem einzelnen Teilchen

errechnete Orbit sowie die Differenz zwischen den Daten geplottet.
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Abbildung 5.6: Orbitdaten der LMC aus der Simulation Ia. Die Daten aus der Simulation
Ia sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
der Simulation I sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der
Simulation und die anfingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem
schwarzen Pfeil markiert.

5.2.2 SMC

Auch der Orbit der SMC entwickelt sich unterschiedlich zur Simulation I, auch wenn
hier die Unterschiede nicht so grofl ausfallen, da die SMC wesentlich kompakter ist als
die LMC. Abbildung 5.7 zeigt diesen Orbit im Vergleich zum zuvor in der Simulation
I berechneten.

5.2.3 LMC-SMC-Annéiherungen

Betrachtet man den Abstand zwischen den Magellanschen Wolken, so stellt man fest,
dass die erste Anndherung auch mit ausgedehnten Modellen eintritt. Beim Zeitpunkt
T = —2.3 Gyr erreicht dieser Abstand ein Minimum von etwa 40 kpc. Eine weitere

66



5.2 Simulation Ia

-70 -35 35 70 -70 -35 0 35 70
70 [T T T T [T T T T ] 70
35 - - 1 35
> 0 - - 4 0 >
-35 |- 1 b {-35
-70 [ 1 1 1] [ 1 1 1 L] -70
T T T T
nr ] Siml -
35 | Sim la
N 0 .
35 L 4
-70 [ 1 1 1 1
-70 35 0 35 70

Abbildung 5.7: Orbitdaten der SMC aus der Simulation Ia. Die Daten aus der Simulation
Ja sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
der Simulation I sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der
Simulation und die anféingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem
schwarzen Pfeil markiert.

Annéherung wie in der Simulation I tritt innerhalb eines Simulationszeitraumes von 4
Gyr nicht mehr ein. Allerdings wird der Magellanic Stream in den Simulationen von
Ruzicka (2006) genau bei dieser ersten Annéherung erzeugt. Kurz bevor die beiden
Magellanschen Wolken aufeinander treffen, beginnen in der LMC starke Stérungen zu
wirken. Sie bildet in der Folge grole Gezeitenarme aus. Die SMC wird weit weniger
gestort. Die von ihr gebildeten Gezeitenarme erstrecken sich nur iiber einen vergleichs-
weise kleinen Bereich. Materiebriicken zwischen den Galaxien kénnen nicht festgestellt
werden. In der Abbildung 5.9 ist die Situation zum Zeitpunkt 7' = —2.24 Gyr gezeigt.
Beide Galaxien sind mit etwa der gleichen Teilchenanzahl geplottet. Die Gezeitenarme
entwickeln sich in der Folge und erreichen im Fall der LMC eine Ausdehnung iiber
mehr als 300 kpc zum Zeitpunkt 7" = —0.67 Gyr. Zur gleichen Zeit erstrecken sich
die Arme der SMC nur iiber einen Bereich von ca. 60 kpc. Abbildung 5.10 zeigt die
Verhéltnisse zu diesem Zeitpunkt. In der Abbildung 5.11 ist schliefSlich die Situati-
on zum Ende der Simulation geplottet. Eine Ahnlichkeit mit den Beobachtungen des
Magellanschen Systems kann nicht festgestellt werden, was aber auch nicht weiter ver-
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Abbildung 5.8: Simulation Ia: Abstand zwischen LMC und SMC. Die Daten aus der Simula-
tion sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
der Simulation I sind mit strichlierter roter Linie geplottet.
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Abbildung 5.9: Simulation Ia zum Zeitpunkt T' = —2.24 Gyr. LMC in griiner und SMC in
roter Farbe. Die Zentren der Galaxien sind schwarz markiert.

wunderlich ist, da sich die beiden Galaxien auf falschen Orbits bewegen. Aus diesem
Grund weisen sie zum Ende der Simulation diese grofe Entfernung zueinander auf.
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Abbildung 5.10: Simulation Ia zum Zeitpunkt T'= —0.67 Gyr. LMC in griiner und SMC in
roter Farbe. Die Zentren der Galaxien sind schwarz markiert.
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Abbildung 5.11: Simulation Ia zum Zeitpunkt 7" = 0.00 Gyr. LMC in griiner und SMC in
roter Farbe. Die Zentren der Galaxien sind schwarz markiert.

5.3 Simulation II

Wie schon in der Simulation I (siehe 5.1) werden auch in dieser Simulation die Ma-
gellanschen Wolken durch einzelne Teilchen dargestellt. Der Unterschied besteht in
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der Repréasentation der Milchstrafe, fiir die in dieser Simulation das KD95-Standard-
Modell A verwendet wird. Dieses Modell ndhert die Eigenschaften der Milchstrafle in
den inneren Regionen am besten an. Der Halo ist méaflig ausgedehnt, besitzt jedoch
die geringste Masse von allen KD95-Standard-Modellen. Die gesamte Masse, die mit
diesem Modell reprisentiert wird, betrigt M, = 3.22 x 10! M. Der Halo besitzt
eine maximale Ausdehnung von R... = 92.6 kpc. Vergleicht man diese Werte mit
jenen, die durch ein logarithmisches Potential eingestellt werden, so entspricht die ein-
geschlossene Masse der des logarithmischen Potentials mit einem cutoff-Radius von
etwa 50 kpc. Die Tabelle 5.4 gibt die Verteilung der Teilchen auf die verschiedenen
Komponenten der Modelle und deren Masse pro Teilchen wieder. Die Simulationspara-

Tabelle 5.4: Simulation II: Verteilung der Teilchen auf die einzelnen Komponenten des Mo-
dells des Magellanschen Systems

Galaxie  Niotat  Naisk  NVbulge Npaloe Masse pro Teilchen

LMC 1 - ~ 245 x 101 M,
SMC 1 - - ~ 228 x 10° M,
MW 546000 76000 39000 431000 5.90 x 10° M,

Summe 546002

meter fiir LMC und SMC sind gleich wie bei der Simulation I und kénnen der Tabelle
5.2 entnommen werden. Die Parameter fiir das Milchstralenmodell sind jedoch unter-
schiedlich und werden in der Tabelle 5.5 zusammengefasst. Die Simulationszeit 1auft

Tabelle 5.5: Milchstraflendaten fiir die Simulation II.

Parameter Wert Parameter Wert
MOdMW KD95-A myw [10101\/[@] 32.2
Riax [kpc] 92.6 q 0.84

wieder von T'= —4 Gyr bis T' = 0 Gyr.

5.3.1 LMC

Die Abbildung 5.12 zeigt die Entwicklung des LMC-Orbits im Vergleich zu den Orbit-
daten aus Ruzicka (2006). Die Masse der Milchstrafe ist in dieser Simulation so klein,
dass der Orbit der LMC lange Zeit beinahe linear verlauft. In y-Richtung nimmt die

70



5.3 Simulation II

X z
-200 -100 0 100 200 -200 -100 O 100 200
200 [T T T T ] [T T T T ] 200
100 + 1 ¢ TN 4 100
> 0 “\} . - 40 >
-100 |- AN 4 B 1 -100
-200 [l 1 1 1 1 [l 1 1 1 1] -200
[T T T T ]
200 Simulation |
Ruzicka -
100 | : .
N 0 .
-100 | -
i
-200 [l 1 // 1 1 1
-200 -100 0 100 200
X

Abbildung 5.12: Orbitdaten der LMC aus der Simulation II. Die Daten aus der Simulati-
on sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der
Simulation und die anfingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem
schwarzen Pfeil markiert.

Geschwindigkeit sehr langsam ab, bis sie bei etwa T" = —1.52 Gyr ihr Vorzeichen
dndert. Die LMC ist bei dieser kleinen Masse der Milchstrafle nicht mehr gravitativ
gebunden und wiirde das System verlassen. Wie aus der Abbildung 5.13 zu erkennen
ist, ndhert sich die LMC dem galaktischen Zentrum nur bis auf einen Abstand von
etwa 140 kpc bei T' = —0.9 Gyr und entfernt sich danach stetig.

5.3.2 SMC

Selbst fiir die wesentlich massedrmere SMC erweist sich die Masse der Milchstrafe als
zu klein, um sie zu binden. Wie aus Abbildung 5.14 klar wird, verldsst die Zwerggalaxie
das System auf beinahe direktem Wege. Dieser Umstand ist auch deutlich erkennbar,
wenn man den Abstand zum galaktischen Zentrum in Abbildung 5.15 betrachtet. Die-
ser steigt vom initialen Wert von etwa 50 kpc kontinuierlich auf fast 320 kpc beim Ende
der Simulation. Dabei kann kein Anzeichen einer Trendumkehr festgestellt werden.
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Abbildung 5.13: Simulation II: Abstand der LMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichs-
daten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die
schwarze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwi-
schen den beiden Simulationen.

5.3.3 LMC-SMC-Annéiherungen

Unter den vorgefundenen Umsténden ist eine Anndherung zwischen LMC und SMC
sehr unwahrscheinlich. Der Abstand zwischen den beiden Zwerggalaxien kann aus der
Abbildung 5.16 ersehen werden. Dieser dndert sich iiber den Simulationszeitraum nur
gering und verlauft auf hohem Niveau bei etwa 350 kpc.

Das KD95-Modell A ist somit génzlich ungeeignet, die Verhéltnisse im Magellan-
schen System zu reproduzieren, wenn die Parameter aus Ruzicka (2006) vorausgesetzt
werden.

5.4 Simulation 111

Die Simulation III verwendet das KD95-Standard-Modell B, um die Milchstrafle dar-
zustellen. Dieses Modell besitzt einen Halo mit mehr Masse als das Modell A, zugleich
aber mit einer geringeren Ausdehnung von R,.. = 72.9 kpc. Die Masse, die sich
innerhalb dieses Radius befindet, betriigt M;,; = 5.39 x 102 M. Diese Masse ist
vergleichbar mit jener, die sich innerhalb eines cutoff-Radius von etwa 90 kpc befin-
det, wenn ein logarithmisches Potential vorausgesetzt wird. Die Magellanschen Wolken
werden wiederum durch einzelne Teilchen repriisentiert. Die Tabelle 5.6 gibt die Ver-
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Abbildung 5.14: Orbitdaten der SMC aus der Simulation II. Die Daten aus der Simulati-
on sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der
Simulation und die anfingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem
schwarzen Pfeil markiert.

teilung der Teilchen und die entsprechenden Massen pro Teilchen wieder. Die Orte

Tabelle 5.6: Simulation I1I: Verteilung der Teilchen auf die einzelnen Komponenten des Mo-
dells des Magellanschen Systems

Galaxie  Niotat  Naisk  NVbulge Nhalo  Masse pro Teilchen

LMC 1 - - ~ 2.45 x 10'° M,
SMC 1 - - ~ 228 x 10° M,
MW 502000 42000 22000 438000 1.07 x 105 M,

Summe 502002

und Geschwindigkeiten der Magellanschen Wolken sind gleich wie bei der Simulation
I und konnen der Tabelle 5.2 entnommen werden. Auch die Simulationszeit lduft wie
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Abbildung 5.15: Simulation II: Abstand der SMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichs-
daten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die
schwarze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwi-
schen den beiden Simulationen.

bei der Simulation I iiber den gesamten Zeitraum von 4 Gyr. In der Tabelle 5.7 finden
sich die Werte, die das Milchstraflenmodell charakterisieren.

Tabelle 5.7: Daten der Milchstrafle in der Simulation III.

Parameter Wert Parameter Wert
MOdMW KD95-B mwuw [1010M@] 53.9
Riax [kpc] 72.9 q 0.84

5.4.1 LMC

Die LMC, die sich zu Beginn der Simulation relativ weit vom galaktischen Zentrum
entfernt befindet, ,sieht* in dieser Simulation ein Potential, das weit kleiner ist als
das von Ruzicka (2006) verwendete logarithmische Potential mit einem cutoff-Radius
von 250 kpc. Es ist daher nicht weiter iiberraschend, dass sich der Orbit der LMC
grundlegend anders entwickelt als in der Referenzarbeit. Die Entwicklung des LMC-
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Abbildung 5.16: Simulation II: Abstand zwischen LMC und SMC. Die Daten aus der Simu-
lation sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten
aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet.

Orbits ist in der Abbildung 5.17 gezeigt. Zum Vergleich sind wieder die Daten aus
der Referenzarbeit angegeben. Schon kurz nach Beginn der Simulation befindet sich
die LMC auf einer Bahn um die Milchstrafle, die mit dem Orbit der LMC aus der
Arbeit von Ruzicka (2006) nur mehr wenig zu tun hat. Die somit erreichte Position
bei T' = 0 Gyr unterscheidet sich mafigeblich von den Vergleichsdaten. Gleiches gilt
fiir den Abstand zum galaktischen Zentrum, der in der Abbildung 5.18 zu sehen ist.
Innerhalb des Simulationszeitraums néhert sich die LMC nur ein Mal dem galakti-
schen Zentrum. Dabei kommt sie diesem nur auf etwa 70 kpc nahe. Danach steigt der
Abstand kontinuierlich bis zum Ende der Simulation bei 7' = 0 Gyr. Die Differenz
zum Vergleichsorbit aus Ruzicka (2006) ist dementsprechend gro8.

5.4.2 SMC

Die SMC ,;sieht” in dieser Simulation ein Milchstraflenpotential, das wesentlich weniger
tief ist als das der Simulation I. Dennoch sind die resultierenden Gravitationskréfte
grofer als in Ruzicka (2006). Der Orbit dieser Zwerggalaxie entwickelt sich daher
unterschiedlich, wie aus der Abbildung 5.19 ersichtlich ist. Die erreichte Position beim
Ende der Simulation entspricht damit nicht den Werten aus der Referenzarbeit. Die
durchschnittliche Entfernung vom galaktischen Zentrum ist etwas geringer als in der
Referenz von Ruzicka und betréigt etwa 55 kpc. Die SMC vollzieht damit nicht ganz
2.5 Umlaufe um das Milchstraffienzentrum, was verglichen mit den 1.75 Umlédufen der
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Abbildung 5.17: Orbitdaten der LMC aus der Simulation III. Die Daten aus der Simulati-
on sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der
Simulation und die anfingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem

Vergleichssimulation noch immer zu hoch ist. Die Abbildung 5.20 zeigt die Absténde
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schwarzen Pfeil markiert.
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der SMC vom galaktischen Zentrum im Vergleich zur Referenzarbeit.

5.4.3 LMC-SMC-Annidherungen

Bei dieser Simulation kommt es zu keiner nennenswerten Annéherung zwischen den
beiden Magellanschen Wolken. Der minimal erreichte Abstand betrégt iiber 100 kpc,
wie aus der Abbildung 5.21 ersichtlich ist. Aus diesem Grund koénnen keine Wechsel-

wirkungen zwischen den beiden Galaxien festgestellt werden.
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Abbildung 5.18: Simulation IIT: Abstand der LMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichs-
daten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die
schwarze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwi-
schen den beiden Simulationen.
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Abbildung 5.19: Orbitdaten der SMC aus der Simulation III. Die Daten aus der Simulati-

on sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten aus
Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Der Beginn der

Simulation und die anfingliche Entwicklungsrichtung ist jeweils mit einem
schwarzen Pfeil markiert.
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Abbildung 5.20: Simulation ITI: Abstand der SMC zum galaktischen Zentrum. Die Daten aus
der Simulation sind in Griin mit punktierter Linie dargestellt. Vergleichs-
daten aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet. Die
schwarze durchgezogene Linie zeigt den Absolutbetrag der Differenz zwi-
schen den beiden Simulationen.
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Abbildung 5.21: Simulation III: Abstand zwischen LMC und SMC. Die Daten aus der Simu-
lation sind in Griin mit durchgezogener Linie dargestellt. Vergleichsdaten
aus Ruzicka (2006) sind mit strichlierter roter Linie geplottet.
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6 Diskussion

Wie aus den Simulationen in Kapitel 5 hervorgeht, verhalten sich die berechneten Or-
bits der Magellanschen Wolken grundlegend verschieden von jenen, die von Ruzicka
(2006) ermittelt wurden. Da sich die Galaxienmodelle der Simulationen von den Mo-
dellen der Referenzarbeit unterscheiden, konnte nicht davon ausgegangen werden, dass
die Berechnungen in absoluter Ubereinstimmung mit der Vergleichsarbeit ablaufen, al-
lerdings iiberraschen die groflen Abweichungen auf den ersten Blick.

Bei genauerer Betrachtung stellt sich heraus, dass die Abweichungen durch das
verwendete Modell fiir die Milchstrafie verursacht werden. Ruzicka (2006) verwen-
det in der Referenzarbeit ein abgeflachtes logarithmisches Potential, wie in Abschnitt
3.3.1 beschrieben, um den Halo der Milchstrale darzustellen. Dieses Potential ist in
seinen Berechnungen analytisch implementiert. Prinzipiell weist ein solches Potenti-
al eine divergente Gesamtmasse auf, weshalb in den numerischen Simulationen ein
cutoff-Radius festgelegt wird, auBlerhalb dessen die Dichte auf Null gesetzt wird. Die
maximale Ausdehnung des Halos entspricht dann diesem cutoff-Radius. Ruzicka wéhlt
einen Wert von 250 kpc fiir die grofite Ausdehnung des Halos. Alle Parameter fiir das
in Ruzicka (2006) verwendete logarithmische Potential sind in der Tabelle 6.1 noch
einmal zusammengefasst.

Tabelle 6.1: Parameter des logarithmischen Potentials, wie es in Ruzicka (2006) zur Anwen-
dung kommt.

Parameter Bemerkung Wert
R. [kpc] core-Radius 12.0
vo [kms™'] max. Rotationsgeschwindigkeit /2 -131.5
Rew [kpe]  cutoff-Radius 250.0
q Halo-Abflachung 0.84

In meiner Arbeit wird die Milchstrale durch Galaxienmodelle dargestellt, die
sich aus Disk, Bulge und Halo zusammensetzen (siehe Abschnitt 3.1). Bei der Ent-
wicklung dieser Modelle wurde darauf geachtet, die beobachteten Eigenschaften der
Milchstrale moglichst genau zu reproduzieren. Ein solches Modell unterscheidet sich
in mehreren Punkten von dem Halo-Modell in Ruzicka (2006). Im Vergleich zu einem
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6 Diskussion

reinen Halo-Modell bewirken die zusétzlichen Komponenten (Disk, Bulge) einen we-
sentlich stirkeren Anstieg der integrierten Masse in den inneren Bereichen des Modells.
Des Weiteren werden fiir alle Komponenten eines KD95-Modells sogenannte lowered
Versionen von Standardmodellen verwendet, die sich durch eine endliche Gesamtmas-
se auszeichnen. Aus diesem Grund nimmt die Dichte ab einem gewissen Radius ab,
was eine Abflachung des Graphen der integrierten Masse in den dufleren Bereichen des
Modells zur Folge hat. Die Abbildung 6.1 zeigt die integrierte Masse in Abhéngigkeit
des Radius fiir das logarithmische Potential mit den Parametern der Tabelle 6.1 und
verschiedene KD95-Modelle. Vergleicht man die Masse innerhalb eines bestimmten
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Abbildung 6.1: Integrierte Masse in Abhéngigkeit des Radius. Die Kurve ,log.“ zeigt die in-
tegrierte Masse eines logarithmischen Potentials mit den Parametern aus
der Tabelle 6.1. Die Gesamtmasse (durchgezogene Linie) und die Halo-
Masse (strichlierte Linie) innerhalb eines gewissen Radius fiir die KD95-
Standardmodelle wird durch die Graphen ,total-[A, B, C, D]* bzw. ,halo-[A,
B, C, D]“ gezeigt. Ein schwarzer Pfeil markiert die maximale Ausdehnung
des jeweiligen Modells.

Radius des logarithmischen Potentials mit der eines KD95-Modells, so wird klar, dass
sich auf Grund dieser erheblichen Unterschiede die Orbits der Magellanschen Wol-
ken verschieden entwickeln miissen. Das Problem ist, dass sich fiir eine Galaxie, die
sich dem galaktischen Zentrum néhert, das Potential unterschiedlich &ndert, wenn fiir
die Milchstrafle ein KD95-Modell statt des logarithmischen Potentials verwendet wird.
Dieser Umstand wird zwar durch die zusétzlichen Modellkomponenten Disk und Bulge
noch verstarkt, er wire aber wegen des verwendeten lowered Modells auch existent,
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wenn nur die Halo-Komponente vorhanden wire, wie aus der Abbildung 6.1 hervor-
geht, wenn man die Halo-Massen betrachtet.

Die KD95-Modelle erzeugen mit ihrer Masseverteilung eine Rotationskurve, die
in Sonnenumgebung (Rs = 8.5 kpc) den Wert V., = 220 km s~} annimmt. Mit dem
logarithmischen Potential und den entsprechenden Parametern aus Ruzicka (2006)
betrigt dieser Wert jedoch nur V, = 108 kms~!. Auch dieser Umstand belegt den
groflen Unterschied zwischen den verschiedenen Masseverteilungen. In der Abbildung
6.2 ist der Verlauf der Rotationskurven im Vergleich gezeigt.
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Abbildung 6.2: Rotationskurven der Modelle KD95-A und KD95-D im Vergleich zu einer
Rotationskurve, die von einem logarithmischen Potential erzeugt wird.

Schluflendlich ist zu sagen, dass es mit den Gleichgewichtsmodellen von Kuijken
& Dubinski (1995) nicht moglich ist, die Arbeit von Ruzicka (2006) nachzuvollzie-
hen. Allerdings diirfte es auch mit anderen Modellen nicht einfach sein, die Orbits der
Magellanschen Wolken zu reproduzieren, wenn diese einen Halo mit endlicher Masse
verwenden. Genau das ist aber meistens der Fall, wenn es sich um Gleichgewichtsmo-
delle handelt.

Im Allgemeinen stellt es sich als schwierig heraus, Orbits die mit einer restricted
N-body-Rechnung ermittelt wurden, durch eine selbstkonsistente Rechnung nachzu-
vollziehen. Die verwendeten Potentiale in den verschiedenen Modellen weisen dafiir zu
grofle Unterschiede auf. So bestétigte mir Adam Ruzicka, dass er vergleichbare Ergeb-
nisse erhielt, als er die restricted N-body-Simulation fiir die Sagittarius Dwarf Galazy
selbstkonsistent nachvollzog.

Um das Magellansche System selbstkonsistent zu simulieren, miissen geeignete
Anfangsbedingungen gefunden werden. Das konnte durch eine Riickintegration in der
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Zeit durch eine restricted N-body-Rechnung erfolgen, wo jedoch ein wesentlich anderes
Potential fiir die Milchstraie zur Anwendung kommt, als dies bei Ruzicka (2006) der
Fall ist. Diese Untersuchungen werden Ziel einer nachfolgenden Arbeit sein.

Uber die Resultate der Arbeit von Ruzicka (2006) kénnen aus den obigen Griin-
den keine Aussagen getroffen werden. Die Annahme eines logarithmischen Potentials
fiir den Halo der Milchstrafle setzt jedoch eine wesentlich kleinere Masse in der Umge-
bung von 100 kpc um das galaktische Zentrum an, als dies die Gleichgewichtsmodelle
von Kuijken & Dubinski (1995) tun. Das Hinzufiigen entsprechender Komponenten
fiir Disk und Bulge konnte die Situation nur wenig verbessern. Zielfithrender wére die
Implementation eines Potentials, das dem der selbstkonsistenten Modelle dhnlicher
ist. Allerdings ist es fiir die Verwendung eines genetischen Algorithmus zur Optimie-
rung von Parametern von entscheidender Bedeutung, dass die Modelle in sehr kurzer
Zeit durchgerechnet werden konnen. Aus diesem Grund kann kein sehr kompliziertes
Potential fiir die Milchstrale angenommen werden.
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A Grundlagen und Definitionen

A.1 Konstante und Integrale der Bewegung

Jeder Sternorbit besitzt eine Trajektorie im 6-dimensionalen (x,v)-Phasenraum. Da-
bei entspricht & der Position und v der Geschwindigkeit des Objekts. Als Konstante
der Bewegung wird dann jede Funktion C(x,v,t) bezeichnet, die entlang eines Orbits
konstant ist. Es gilt also

C(w(t1>,v(t1),t1) = C(.’E(tQ),’U(tQ),tQ) (Al)

fiir beliebige Zeitpunkte ¢, t5.
Im Gegensatz dazu hiangt ein Integral der Bewegung nicht explizit von der Zeit ab.
Fiir ein solches Integral gilt

I(z(t1),v(t1)) = I(x(t2),v(t2)) (A.2)

entlang eines Orbits. Es ist leicht ersichtlich, dass jedes Integral auch eine Konstan-
te der Bewegung darstellt. Die Umkehrung dieser Folgerung ist im Allgemeinen aber
nicht richtig. In einigen Spezialfillen ist es einfach, einige dieser Integrale der Bewegung
anzugeben. So ist fur ein beliebiges statisches Potential ®(x) die Hamilton-Funktion
H(xz,v) = %112 + ® ein Integral der Bewegung, wiahrend in einem sphérischen System
der Drehimpuls L = r X v ein solches darstellt. Fiir ein axialsymmetrisches Potential
®(R, z,t) mit der z-Achse als Symmetrieachse, ist die z-Komponente des Drehimpulses
L. = Ru,, ein solches Integral. Im allgemeinen Fall ist es meist nicht mdoglich, ein Inte-
gral der Bewegung analytisch anzugeben, auch wenn ein solches existiert. Integrale der
Bewegung, die nicht dicht im Phasenraum liegen, sogenannte isolierende Integrale, iso-
lieren die Sternbahnen eindeutig. Daneben existieren auch nicht-isolierende Integrale,
mit denen eine Einschriankung der Trajektorie aber nicht méglich ist.

A.2 Verteilungs- oder Distributionsfunktion (DF)

Fiir die Modellierung eines stof)freien Systems berechnet man im Allgemeinen nicht die
Orbits der einzelnen Sterne, da dies zu aufwindig ware. Man wechselt in diesem Fall
zur sogenannten Verteilungs- oder Distributionsfunktion (DF), welche die mittlere Ver-
teilung der Massen angibt. Bezeichnen  und v die Komponenten des 6-dimensionalen
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Phasenraums, ist die DF f(r,v,t) so definiert, dass mit f(zx,v,t)d*zd’v die Wahr-
scheinlichkeit angegeben wird, einen Stern zur Zeit ¢ im Phasenraumvolumen d*zd3v
anzutreffen.

Die DF besitzt die folgenden Eigenschaften:

e f ist normiert:
Die Wahrscheinlichkeit, einen Stern irgendwo im gesamten Phasenraum zu finden
ist gleich 1

flr,v,)dPxd®v = 1.

(z,v)

e f ist positiv definit:
Die Wahrscheinlichkeit, einen Stern im Phasenraumvolumen d®zd3v anzutreffen
ist > 0, daher gilt
f(r,v,t) > 0.

e Anzahldichte n(x,t) der Sterne:
n(x,t) =N - /f('r,v,t)d?"v
e Massendichte p(x,t) der Sterne:

plx,t) = Nm~/f(a:,v,t)d3v =M - /f(:c,'v,t)d?"v (A.3)

Dabei bezeichnet N die Anzahl der Sterne, m die mittlere Sternmasse und M
die Gesamtmasse des Systems.

A.3 Stofifreie Boltzmann-Gleichung

Um ein Sternsystem selbstkonsistent zu beschreiben, verwendet man oft die stofifreie
Boltzmann-Gleichung (CBE). Dartiber hinaus werden die meisten Gleichgewichtsmo-
delle durch das Losen dieser Gleichung entwickelt. Die Anwendung der CBE setzt die
folgenden Annahmen und Vereinfachungen voraus:

e Das Potential kann durch eine mean field-Naherung beschrieben werden, d. h.
es ist nur durch den kollektiven Effekt der anderen Sterne gegeben. Lokale Fluk-
tuationen werden vernachléssigt.

e Die Bewegung der Sterne verliduft ohne zu grofe Anderungen. StéBe zwischen
einzelnen Sternen werden vernachléssigt.

e Die Verteilung der Sterne wird durch eine Distributionsfunktion (DF) mit den
in Abschnitt A.2 angegebenen Eigenschaften beschrieben.
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A.3 StoBfreie Boltzmann-Gleichung

e Die Sterne sind voneinander statistisch unabhéngig. Fiir reale Systeme ist diese
Voraussetzung nicht erfiillt, da sich die Sterne gegenseitig anziehen. Dieser Um-
stand erhoht die Wahrscheinlichkeit, dass in der Umgebung eines Sterns weitere
gefunden werden. Die statistische Abhéngigkeit der Sterne wird jedoch vernach-
léssigt.

e Sterne werden weder neu gebildet noch zerstort.

Jeder Stern bewegt sich geméfl der Newtonschen Mechanik durch den Phasenraum,
wodurch sich die Wahrscheinlichkeit, ihn an bestimmten Phasenraumkoordinaten zu
finden, entsprechend é&ndert. Analog zur Massenerhaltung in der kinematischen Gas-
theorie stellt die Wahrscheinlichkeit eine Erhaltungsgrofie dar und es lédsst sich eine
Kontinuitétsgleichung fiir f(r,v,t)

6 .
ﬁ+zaf“}’“ =0 (A.4)

anschreiben, wobei wy = (wy) = (1, X2, T3, U1, Uz, u3) gilt. Mit den Beziehungen

0P
8@»

(A.5)

jﬁi = U; und uz = —

gilt

Ouy, 8vZ 81}1 5 B
Z ow, Z ov; ( 8@) =0, (A-6)

wobei der erste Term der Summe verschwindet, da die Geschwindigkeiten und die
Orte voneinander unabhingige Groflen sind. Der zweite Term der Summe ergibt sich
zu Null, da das Potential nur vom Ort abhéingt nicht aber von der Geschwindigkeit.
Setzt man die Beziehung (A.6) in die Gleichung (A.4) ein, so ergibt sich die stoBfreie
Boltzmann-Gleichung

Z = 8wk (A7)

bzw. in vektorieller Form

of of _
E—Fv-Vf—V(I)-@—U—O. (A.8)
Die konvektive Ableitung der DF f(r, v, 1)
ar _ 8f
— =5t Z 6_wk (A.9)
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gibt an, wie sich die Funktion f entlang einer Phasenraumtrajektorie dndert. Mit der
Boltzmann-Gleichung df /dt = 0 ist festgelegt, dass die Phasenraumdichte entlang einer
solchen Trajektorie konstant ist, d. h. der Fluss im Phasenraum entspricht dem einer
inkompressiblen Flissigkeit. Die Poisson-Gleichung lautet mit der Definition (A.3)

Ad = 4nGp = 47rG]\/[/f(:c, v, t)d*w. (A.10)

Mit dieser Gleichung und der CBE ist die Dynamik eines selbstgravitierenden Ster-
nengases vollstdndig beschrieben, allerdings entzieht sich die Berechnung der Vertei-
lungsfunktion im 6-dimensionalen Phasenraum den praktischen Moglichkeiten.

A.4 Dynamische Reibung

Betrachtet man die Bewegung eines Korpers mit der Masse M durch ein Feld von
Sternen mit der Masse m, so kommt es zu einer Wechselwirkung zwischen dem Korper
und den Feldsternen. Im angenommenen Fall soll M > m gelten. (s, v) bezeichnen
den Ort und die Geschwindigkeit der Masse M und (x,,, v,,) dieselben GroBen eines
Sterns der Masse m. Der Abstand zwischen den beiden Objekten sei r = «,,, — x),, die
Relativgeschwindigkeit ist mit V' = 7 angegeben. In diesem Fall kann die Bewegung
eines fiktiven Teilchens mit der reduzierten Masse im Gravitationspotential der Masse
M + m iiber die Kepler-Gleichung

mM . GMm
<m+ M> r=-—ge (A.11)

beschrieben werden. Mit den Bezeichnungen Aw,; und Aw,, fiir die Anderung der
Geschwindigkeit des jeweiligen Objekts gilt fiir die Relativgeschwindigkeit

AV = Av,, — Avyy. (A.12)
Der Schwerpunkt des Systems dndert sich wiahrend der Wechselwirkung nicht. Damit

gilt
mAv,, + MAvy =0, (A.13)

womit sich Awv,, eliminieren lisst. Es ergibt sich somit

m
Avyy = — (m+ M) AV. (A.14)

Setzt man in die allgemeine Losung des Kepler-Problems ein, so ergibt sich

GM
% = Ceos(y) — o) + —5 (A.15)
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wobei der Drehimpuls mit L = 7%y = bVf definiert wurde (siche Abb. A.1). Die
Ableitung obiger Gleichung liefert

dr

o= Crysin(y) — hg) = CbVysin(yp — p). (A.16)

Abbildung A.1: Gravitative Streuung eines kleinen Korpers an einem massereichen Objekt.
Der Stofiparameter b und der Ablenkwinkel © charakterisieren die Flugbahn
des Teilchens.

Die Konstanten C' und g sind dabei durch die Anfangsbedingungen festgelegt.
Fiir t — —oo gilt ¥» = 0. Die Gleichungen (A.15) bzw. (A.16) ergeben damit

G(M +m)
COS(wo) = _CT‘/OZ bzw. (Al?a)
1
i = —. A.17b
sin(w)g) o (A.17Db)
Die Eliminierung der Konstante C' fiihrt zu
tan(yo) = —— V0 (A.18)
M= T e ) ‘

Der Punkt mit dem geringsten Abstand der beiden Massen wird bei 2¢pp — © = 7
erreicht. In diesem Punkt bestimmt sich die vertikale Anderung der Geschwindigkeit
relativ zur Anfangsgeschwindigkeit V' zu

2V t
AV = Vysin © = Vg sin 21| = T taZ o +0tj§21/$
0
_ A.19
o . V2V ! (A-19)

Gi+m) | T Qi+ m)
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Die Komponente der Anderung parallel zur Anfangsgeschwindigkeit ist

2
A‘/h = %(1 — COS @) = ‘/[)(1 -+ cos 2w0> = ﬁ
0
pra 1 (A.20)
— Wy 1+ 0
o1+t

und zeigt stets in die entgegengesetzte Richtung von V. Mit Hilfe von Gleichung
(A.14) errechnet sich die Anderung der Geschwindigkeit der Masse M in vertikaler
bzw. paralleler Richtung zu

2mbV3 b2V !
A = 0 0 bzw. A.21
|Avp | GOV + m)? [ +G2(M+m)2] W ( a)
2mbVy B2V -
A — . A21
[Avan| M—i—m{ "0+ my (A-210)

Im néchsten Schritt nimmt man an, dass sich die Masse durch eine unendlich
ausgedehnte Menge von Sternen bewegt, welche sich gegenseitig nicht gravitativ be-
einflussen (Jeans-Schwindel). Damit wird die Bewegung der Sterne einzig durch die
Wirkung der Masse M verursacht. In diesem Fall mitteln sich die transversalen Sto-
rungen Awv,;; weg und es bleibt nur eine Nettowirkung der zu Vj parallelen Stérungen
Avyy). Dieser Effekt fithrt zur Verminderung der Geschwindigkeit der Masse M und
wird als dynamische Reibung bezeichnet.

Im Weiteren wird eine Sternverteilung angenommen, deren Sterndichte im Pha-
senraum durch f(v) gegeben ist. Die Rate der Sterne im Geschwindigkeitsintervall
[V, Uy + d?v,,] ist dann als

21h db Vy f (v,n) dPvyy, (A.22)

definiert. Dabei setzt der Streuquerschnitt 27b db eine axiale Symmetrie um die ur-
spriingliche Flugrichtung V' voraus. Um die gesamte Verzogerung zu berechnen, muss
man iiber alle Stoflparameter b integrieren, wobei mit by, ein maximaler Einflussbe-
reich festgelegt wird. Die Integration

dv buas OmV A
—=1  =Vof(vm)dPvn 9 27h db A23
kann durch das Einfithren einer neuen Integrationsvariable
b2‘/04
== —-—— A.24
YT (M +m) (A.24)
in
d \%4 Ymax ]
% = 2rmG*(M + m)v—gf(vm)d?’vm/ de
o 0 0 4 (A.25)

= 2rmG*(M + m)%f(vm)d?’vm In(1+ A?)
0
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umgeschrieben werden. Dabei wurde ein neuer Parameter

Vo
A= w0 A2
GM +m) (4.26)

eingefiithrt. In Analogie zur elektrischen Wechselwirkung der Plasmatheorie wird In A
als Coulomb-Logarithmus bezeichnet. In unseren Anwendungen gilt A > 1 und damit

+In(1 + A?) ~ InA. Unter Verwendung der Beziehung (A.12) wird Gleichung (A.25)

zZu
d’UM

dt

Um

=47 In AmG*(M + m)Mf(vm)dB’vm. (A.27)
|V — o |?

Aus Gleichung (A.27) ist ersichtlich, dass eine Kraft in Richtung v,,, —v,, wirkt, die mit
dem Quadrat dieser Entfernung (im Phasenraum) abféllt. Das erinnert an eine Gravita-
tionskraft, die von der Massendichte p(v,,) = 47 In AGm(M +m) f(v,,) hervorgerufen
wird. Ist die Geschwindigkeitsverteilung der Sterne isotrop, so gilt d®v,, = 4wv2 dv,,.
In diesem Fall wirken in Analogie zum Newtonschen Gravitationsgesetz nur die Sterne
innerhalb einer Sphéire im Phasenraum mit v,, < vy;. Die Beschleunigung ist dann
G/v3,. Die Gesamtkraft auf die Masse M errechnet sich {iber

d VM
M _ 1672 1n AmG*(M + m) o / V2 f (U )d> V. (A.28)
0

dt viido "

Diese Kraft wirkt wie eine Reibung und ist der Bewegung entgegengesetzt.

A.5 Symplektische Integratoren

Betrachtet man ein System von N Teilchen, so kann der Zustand dieses Systems durch
einen Punkt im Phasenraum I' beschrieben werden. Der Phasenraum I' wird durch
die Orte (verallgemeinerte Koordinaten) g und die Geschwindigkeiten (oder Impulse)
p der Teilchen aufgespannt und ist somit 6/N-dimensional. Sind die Orte und die
Geschwindigkeiten unabhéngig voneinander, so gilt die Hamiltonsche Mechanik und
die Bewegungsgleichungen lauten

H
(o = +§7 sowie (A.29a)
OH

wobei H die Hamilton-Funktion des Systems bezeichnet. Die Position eines Teilchens
a im I'-Raum wird durch den 6-dimensionalen Vektor w, = (q,,p,) angegeben.
Ein Mikrozustand des Systems (I'-Punkt) ist somit durch die 6N Vektoren w; ... wy
festgelegt. Die Wahrscheinlichkeit, dass sich ein ['-Punkt zum Zeitpunkt ¢ in einem
Einheitsvolumen des T'-Raumes befindet, wird mit f")(w, ... wy,t) bezeichnet. Sie
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wird auch N-body distribution function (NDF) genannt. Nimmt man der Einfachheit
halber an, dass alle Teilchen identisch sind, so gilt

I we, . ws, ) = N wg, . w,, . ) fiir alle a, 3, (A.30)

fN) ist in diesem Fall eine symmetrische Funktion. Die Entwicklung von f) ist
analog zur Boltzmann-Gleichung (A.7)

orm Y ( o fu af(N))
+ Z q'a . +ﬁa . = O (A?)l)
ot p aq,, op,
~n X (V) (V)
ECHS o] (e BES an)
‘o \0P. 04, 4o 0P,
df)

wobei d/dt die konvektive Ableitung im I'-Raum darstellt. Der Fluss der I'-Punkte
durch den I'-Raum ist inkompressibel, d. h. die Phasenraumdichte von I'-Punkten
f™) &ndert sich entlang einer Phasenraumtrajektorie nicht (Liouville-Theorem). Inte-
gratoren, die diese Figenschaft fiir ein System erhalten, nennt man symplektisch.
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B Koordinatensysteme

Zur Angabe von Positionen oder Geschwindigkeiten benttigt man ein Koordinaten-
system, auf welches sich die Angaben beziehen. Je nach Art bzw. Ursprung der Da-
ten verwendet man das jeweilige Bezugssystem, das die gegebenen Eigenschaften der
beschriebenen Struktur am besten beriicksichtigt. Werden, wie in dieser Arbeit, die
Angaben auf verschiedene Koordinatensysteme bezogen, muss eine Transformation in
das Zielsystem erfolgen. In den folgenden Absétzen werden die in der Arbeit verwende-
ten Koordinatensysteme kurz beschrieben und eine Anleitung fiir die Transformation
gegeben.

B.1 Aquatoriales System

Die astronomischen Beobachtungen erfolgen stets von der Erdoberfliche bzw. von ei-
nem erdnahen Bereich. Es ist daher natiirlich, ein Koordinatensystem zu verwenden,
das diese Tatsache beriicksichtigt. Mit dem &dquatorialen Koordinatensystem hat man
ein Bezugssystem, in dem es einfach ist, von der Erde aus gemessene Gréflen anzu-
geben. Das dquatoriale System benutzt die Erde als Mittelpunkt einer ins Unendli-
che erweiterten Himmelskugel. Die Erdachse wird nach beiden Seiten verlangert und
schneidet so diese Kugel im Himmelsnord- (North Celestial Pole NCP) und auf der
gegeniiber liegenden Seite im Himmelssiidpol (South Celestial Pole SCP). Die Projekti-
on der Aquatorebene auf die Himmelskugel definiert den Himmelsidquator. Der Winkel
zwischen der Aquatorebene und dem Radiusvektor zu einem bestimmten Objekt ist
die Deklination ¢. Sie wird in der Nordhalbkugel positiv gezdhlt, in der Siidhalbkugel
negativ. Ein Objekt in der Aquatorebene hat somit § = 0°. Befindet sich ein Objekt
genau im NCP, so ist seine Deklination § = +90°, wiahrend der SCP bei § = —90°
zu finden ist. Als zweite Koordinate wird die Rektaszension o angegeben. Sie wird
entlang des Himmelsédquators in Richtung Ost gezéhlt. Die Einheit der Rektaszension
ist iiblicherweise das Zeitmaf} (24" = 360°). Der Nullpunkt von « ist der Schnittpunkt
des aufsteigenden Astes der Ekliptik (scheinbare Sonnenbahn) mit dem Aquator und
wird als Frithlingspunkt V’(vernal equinox) bezeichnet (sieche Abb. B.1).

B.2 Galaktisches System

Zur Beschreibung galaktischer Positionen oder Dynamik, ist es von Vorteil, auf ein
System zu wechseln, welches die Struktur der Milchstrafle beriicksichtigt. Das ga-
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Celestial equator
—>East

SCP

Abbildung B.1: Aquatoriales Koordinatensystem. Die Position eines Objekts wird iiber die
Koordinaten (a, d) angegeben. Der Nullpunkt von « ist beim Friihlingspunkt
(vernal equinox) (Quelle: Binney & Merrifield, 1998).

laktische Koordinatensystem bezieht sich auf die Hauptebene der Milchstrale, wel-
che durch Schnitt mit der Himmelskugel den galaktischen Aquator definiert. Die-
ser galaktische Aquator ist gegen den Himmelsiquator um 62.87° geneigt. Die Senk-
rechte auf die galaktische Aquatorebene geschnitten mit der Himmelskugel bestimmt
den galaktischen Nordpol (North Galactic Pole NGP) sowie den galaktischen Siidpol
(South Galactic Pole SGP). Der NGP hat die dquatoriellen Koordinaten (agp, dgp) =
(192.85948°,27.12825°)!. Die galaktische Breite b gibt den Winkel zwischen dem galak-
tischen Aquator und dem betreffenden Objekt entlang des GroBkreises durch Objekt
und galaktischen Pol an. Sie wird wieder auf der nordlichen Halbkugel positiv ge-
zahlt, unterhalb des Aquators negativ. Somit haben der NGP bzw. der SGP jeweils
die Breite b = +90° bzw. b = —90°. Die zweite bendtigte Koordinate ist die ga-
laktische Lénge [, deren Nullpunkt durch die Richtung zum galaktischen Zentrum
definiert wird. Das galaktische Zentrum wird durch die dquatorialen Koordinaten
(a,0) = (266.405°, —28.936°)" beschrieben (sieche Abb. B.2).

B.3 Galaktozentrisches kartesisches System

Numerische Simulationscodes verwenden in der Regel ein kartesisches Koordinaten-
system. Es ist daher notwendig, die beobachteten Gegebenheiten in ein solches Sys-
tem umzurechnen, damit sie durch einen herkémmlichen Simulationscode verarbeitet
werden kénnen. Die Lage des kartesischen Systems innerhalb eines anderen Koordina-
tensystems ist prinzipiell frei wahlbar. Es erweist sich jedoch als vorteilhaft, die Lage
des Systems an die physikalischen Gegebenheiten anzupassen.

'Die Angaben von (a, ) beziehen sich auf die Epoche 2000.
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NCP
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Abbildung B.2: Galaktisches Koordinatensystem. Der galaktische Aquator ist gegeniiber
dem Himmelsiquator um 62.87° geneigt. Die Position eines Objekts wird
iiber die galaktische Linge und Breite angegeben (I,b). Nullpunkt der ga-
laktischen Léange ist die Richtung zum galaktischen Zentrum (Quelle: Binney
& Merrifield, 1998).

In der vorliegenden Arbeit kommt ein kartesisches System zum Einsatz, das von
Gardiner & Noguchi (1996) eingefiithrt und in der Arbeit von van der Marel et al.
(2002) erweitert wurde. Die Herleitung von van der Marel et al. (2002) wurde im
Wesentlichen iibernommen und nur geringfiigig angepasst. Fiir diese Arbeit nicht rele-
vante Teile wurden ausgespart, einige Herleitungen, die im Originalartikel ausgelassen
sind, wurden hinzugefiigt.

Es handelt sich dabei um ein Rechtssystem mit seinem Ursprung im Massenzen-
trum der Milchstrafle. Die z-Achse zeigt zum galaktischen Nordpol, die z-Achse weist
in Richtung von der Sonne zum galaktischen Zentrum und die y-Achse zeigt somit in
die Rotationsrichtung der Sonne um das galaktische Zentrum (siche Abb. B.3). Der
Positions- bzw. Geschwindigkeitsvektor der Sonne ist in diesem System

ro = (—Ro,0,0) (B.1a)
ve = (U, Vo + Vo, Wo). (B.1b)

Die Groflen Ry und V4 bezeichnen die Entfernung der Sonne vom galaktischen Zen-
trum und deren Rotationsgeschwindigkeit um das Zentrum. Von der IAU werden dafiir
die Standardwerte Ry = 8.5 kpc und V = 220 km s™! als Standardwerte angegeben,
welche auch in dieser Arbeit benutzt werden. Der Vektor (Us, Vg, W) gibt die Ge-
schwindigkeit der Sonne in Bezug zum local standard of rest (LSR) an. Er wird von
Binney & Tremaine (2008) mit 13.4 km s~! in Richtung [ = 28°,b = 32° angegeben,
was der Annahme (Uy, Vo, W) = (10.0 £0.4,5.2 £ 0.6,7.2 4+ 0.4) km s~! in van der
Marel et al. (2002) entspricht.
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SUN
Galactic Plane

Rotation Axis
z

SMC disc plane

Abbildung B.3: Galaktozentrisches (X,Y, Z)-Koordinatensystem. Die Abbildung zeigt das
fiir die Simulationen verwendete Koordinatensystem sowie das nicht-inertiale
Koordinatensystem (z, y, z), welches seinen Ursprung im Massenzentrum der
SMC hat. Die gegenseitige Lage der beiden Systeme zueinander wird iiber
die GroBlen 6 und ¢ bestimmt, die als Winkel zwischen den Rotationsachsen
der SMC und den Achsen des galaktozentrischen Systems definiert sind. Fiir
die LMC kommt ein weiteres, auf die gleiche Art festgelegtes, nicht-inertiales
Bezugssystem zum Einsatz, das hier nicht gezeigt ist (Quelle: Gardiner &
Noguchi, 1996).

B.4 Koordinatentransformationen

B.4.1 Positionen

Ist ein Objekt durch seine dquatorialen Koordinaten («a, d) gegeben, so kann eine Trans-
formation in galaktische Linge und Breite ([, b) iiber die Beziehungen

sin(b) = sin(dgp) sin(d) + cos(dgp) cos(d) cos(a — agp) (B.2a)
cos(b) sin(lgp — 1) = cos(0) sin(a — agp) (B.2b)
cos(b) cos(lop — 1) = cos(dgp sin(d) — sin(dgp) cos(d) cos(a — agp) (B.2¢)
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erfolgen. Dabei sind (agp, dgp) = (192.85948°,27.12825°) die dquatorialen Koordina-
ten des galaktischen Nordpols und lop = 122.932° die galaktische Lénge des Himmels-
pols!. Weitere Details kénnen in Binney & Merrifield (1998) nachgelesen werden.

Der Einheitsvektor in Richtung von der Sonne zum betreffenden Objekt ausge-
driickt im kartesischen System lautet

cosbcosl
u; = | cosbsinl | . (B.3)
sin b
Mit den Beziehungen
cosbcosl = cosbeos(lop — 1) coslop + cosbsin(lcp — 1) sinlop (B.4a)
cosbsinl = cosbcos(lop — 1) sinlep + cosbsin(lop — ) (—coslep) (B.4b)

errechnen sich die Komponenten von u; aus den dquatorialen Koordinaten durch die
Gleichungen

cos dgp sind cos lcp
—cosd [sin dgp cos(a — agp) coslop — sin(a — agp) sin lcp]

u; = | cosdgpsindsinicp ) (B.5)
—cosd [sin dgp cos(a — agp)sinlop + sin(a — agp) cos lcp]

sin dgp sin d 4 cos dgp cos d cos(a — agp)
Bezeichnet Dy den Abstand des Objekts von der Sonne, so kann iiber
Tobj = T'o + Doy (B.6)

der Positionsvektor des Objekts im kartesischen System berechnet werden.

B.4.2 Geschwindigkeiten

Wie schon erwdhnt, gibt der Einheitsvektor w; (siehe Gleichung (B.3) bzw. (B.5))
die Richtung von der Sonne zum betreffenden Objekt an. Bildet man die Ableitung
dieses Vektors in a- und d-Richtung, so erhélt man die Vektoren wy und us. Sie zeigen,
von der Sonne aus gesehen, in West- bzw. in Nord-Richtung und bilden mit w; ein

Der Wert fiir die galaktische Linge des Himmelspols ist in Binney & Merrifield (1998) falsch ange-
geben. Der hier angefithrte Wert stimmt mit van der Marel et al. (2002) und NASA Extragalactic
Database (2002) iiberein.
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orthonormales Basissytem des (X,Y,Z)-Raumes. Die zu verwendenden Beziehungen
sind

1 8’11,1
- _ et B.
cosd Ja (B.72)
—sin 5GP SiIl(Oé — Oégp) COS lcp — COS(O& — OéGP) sin lcp
= | —sindgpsin(a — agp)sinlep + cos(a — agp) coslop (B.7b)
cos dgp sin(a — agp)
und
8’11,1
= B.8
U= 55 (B-8a)
cos 0gp cos 0 cos lcp
+sind [sin dgp cos(a — agp) coslop — sin(a — agp) sin lcp]
= | cosdgpcosdsinlop . (B.8h)

+sind [sin dgp cos(a — agp) sinlep + sin(a — agp) cos lcp]

sin dgp cosd — cos dgp sin d cos(a — agp)

Mit den Definitionen der Eigenbewegungen in West- bzw. Nord-Richtung (von
der Sonne aus gesehen)

d

pw = _d_(; cos 0 (B.9a)
dé

HN = dat (B.9b)

lauten die entsprechenden Geschwindigkeiten im Raum

vw = Dojiw (B.10a)
UN = DOMN- (BlOb)

Die Eigenbewegung in westliche Richtung py zeigt dabei in die entgegengesetzte Rich-
tung der bei Beobachtungen oft angegebenen Eigenbewegung i, cos é. Die Eigenbewe-
gung in nordliche Richtung py entspricht der Beobachtungsgréfie ps. Bezeichnet man
die Geschwindigkeitskomponente entlang der Sichtline zum Objekt mit vy, so wird
die um die Sonnenbewegung korrigierte Geschwindigkeit des Objekts im kartesischen
System mit

Uohj = Ve T UsysU1 + VU2 + UNU3 (B.ll)
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bestimmt. Dabei wird fiir v die Definition (B.1b) eingesetzt. Aus der letzten Glei-
chung kann man noch die fiir Simulationen wichtigen Kenngréfen der Radial- und
Tangential-Geschwindigkeitskomponenten iiber

ermitteln.

Vobj = |Vobs]
T obj

Vobj,rad = Uobj * |’I° |
obj

(2 2 i
Uobjtan = (Uobj - Uobj,rad)2

(B.12a)
(B.12Db)

(B.12¢)
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2.1

2.2

2.3

24

2.5

Die Abbildung zeigt die {iblicherweise verwendeten Bezeichnungen ver-
schiedener Regionen des Magellanschen Systems. Auf der Abszisse ist
die galaktische Liange (galactic longitude), auf der Ordinate die galak-
tische Breite (galactic latitude) aufgetragen. Die Skalierung in grau ist
logarithmisch und gibt die HI-Siulendichte zw. N(HI) = 6 x 10'® cm ™2
(hellgrau) und N(HI) = 9 x 10?! ¢cm™2 (schwarz) an (Quelle: Briins
et al., 2005). . . ..
Definition der Grenzen der verschiedenen Strukturen im Magellanschen
System laut Briins et al. (2005). Die Pfeile deuten an, dass sich der
Magellansche Strom und der Leading Arm {iber den gezeigten Bereich
hinaus erstrecken. . . . . . . ... oL
Radialgeschwindigkeit (vpsg) des Magellanschen Stroms gegen die ga-
laktische Lénge. Die Skalierung in Grautonen gibt die maximale In-
tensitdt der HI-Emission wieder (weil entspricht Tg = 0 K, schwarz
entspricht Ty > 20 K). Die starke Emission bei vpsg = 0 km s~ wird
durch die Milchstrafle verursacht (Quelle: Briins et al., 2005). . . . . . .
Rotationskurve der LMC: Rotationsgeschwindigkeit in kms™! gegen
den Radius in kpc. Die HI-Daten von Kim et al. (1998) sind mit Kreu-
zen geplottet. Die offenen Kreise zeigen die Messwerte der Carbon Stars
von Kunkel et al. (1997), die vollen Kreise die entsprechenden Losungen
aus Alves & Nelson (2000) mit Standardfehlerbalken. Mit Linien sind
die Rotationskurven des Gases (HI + Hel), der Sterne (M/L = 1.0)
und die Summe der Scheibe (Disk) gezeichnet. Die Halo-Komponente
(Halo) ist punktiert eingezeichnet. Die Summe aus Halo und Scheibe ist
mit ,,Disk+Halo“ gekennzeichnet (Quelle: Alves & Nelson, 2000). . . . .
Masse und Rotationskurve der SMC: Gesamtmasse M innerhalb des Ra-
dius R (oberes Diagramm) und Summe der Rotationsgeschwindigkeiten
Ve (unteres Diagramm) mit durchgezogener Linie, Dunkle Materie mit
punktierter Linie, stellare Komponente mit kurz strichlierter Linie und
gasformige Komponente mit lang strichlierter Linie. Gemessene Werte
sind als volle Kreise mit Fehlerbalken eingezeichnet. Der Dunkle Halo
ist in dem Modell mit einem Burkert-Profil mit ry = 3.2 kpc modelliert,
das angenommene Masse-Leuchtkraft-Verhéltnis betragt M/L = 2.3
(Quelle: Bekki & Stanimirovi¢, 2009). . . . . . . . .. ...
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3.1 KD95-Modell A. Die Abbildung zeigt die Komponenten eines mit dem
Programm KD95 und den Default-Werten erzeugten Galaxienmodells. .
3.2 Rotationskurve der KD95-Modelle A und D. Abbildung (a) zeigt die
Verhiltnisse in den inneren Bereichen, Abbildung (b) die in den &ufleren
Bereichen des Galaxienmodells. . . . . . ... ... ... ... ... ..
3.3 Rotationskurve der LMC (KD95-Modell). Rotationsgeschwindigkeit in
km s~! gegen den Radius in kpc. Die entsprechenden Eingabeparameter
sind in Tabelle 3.2 gelistet. Die produzierten Rotationskurven sind in
guter Ubereinstimmung mit Alves & Nelson (2000), wie der Vergleich
mit Abb. 2.4 zeigt. . . . ..o
3.4 Rotationskurve der SMC (KD95-Modell). Rotationsgeschwindigkeit in
km s~! gegen den Radius in kpc. Die entsprechende Eingabeparameter
sind in Tabelle 3.3 gelistet. Die produzierten Rotationskurven sind in

22

guter Ubereinstimmung mit Bekki & Stanimirovi¢ (2009) (vgl. Abb. 2.5). 26

3.5 Dichte- und Massenverteilung eines Plummer-Modells . . . . . . . . ..
3.6 Dichteverteilung des logarithmischen Potentials. Aufgetragen ist der
Radius in der Ebene R gegen den Abstand in z-Richtung in Einheiten
des Core-Radius R, = 12 kpc. Die maximale Rotationsgeschwindigkeit
ist v9 = v/2-131.5 kms~'. Das Potential weist eine Abflachung von
q = 0.8 auf. Der Farbgradient gibt den Logarithmus der Dichte wieder
in Mg, pc—2. Die Konturen zeigen Bereiche gleicher Dichte im Intervall
[4.5,7.0] mit einer Schrittweite von 0.5. . . . . .. .. ... .. ..
3.7 Rotationskurve, die von einem logarithmischen Potential erzeugt wird.
Aufgetragen ist der Radius in der Ebene R in Einheiten von R. gegen
die Rotationsgeschwindigkeit in Einheiten von vg. . . . . . . . . . . ..
3.8 Lagrange-Radien der LMC- (Abb. a) und SMC- (Abb. b) Modelle.
Die Abbildungen zeigen die Entwicklung der Lagrange-Radien inner-
halb von 1 Gy. Geplottet wurden die entsprechenden Radien, innerhalb
deren 10%, 20%, ... 90% der Gesamtmasse der Galaxie befinden, gegen
die Zeit. . . . . . Lo
3.9 Lagrange-Radien der LMC- (Abb. a) und SMC- (Abb. b) Modelle. Die
Abbildungen entsprechen prinzipiell jenen aus Abb. 3.8. Der Unter-
schied liegt darin, dass zur Berechnung das Koordinatensystem jeweils
in den Massenschwerpunkt des Systems gelegt wurde. . . . . . . . . ..
3.10 Scheibe der SMC nach Integration von 1 Gy. Eingezeichnet ist der Vek-
tor des Geschwindigkeitsfehlers (stark vergoBert). Dieser steht anné-
hernd normal auf die Scheibe. Andere Anzeichen von Instabilitdt sind
nicht erkennbar. . . . . . . ..o

4.1 Prinzip eines octrees. Links wird die Unterteilung eines wiirfelférmigen
Volumens gezeigt, rechts der resultierende octree (Quelle: Wikipedia,
2000)). . .o
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