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Der Dekan



In a distant and secondhand set of dimensions, in an astral plane that was
never meant to fly, the curling star-mists waver and part ...

See ...

Great A’Tuin the turtle comes, swimming slowly through the interstellar
gulf, hydrogen frost on his ponderous limbs, his huge and ancient shell pocked
with meteor craters. Through sea-sized eyes that are crusted with rheum and
asteroid dust He Stares fixedly at the Destination. In a brain bigger than a
city, with geological slowness, He thinks only of the Weight. Most of the weight
15 of course accounted for by Berilia, Tubul, Great T’Phon and Jerakeen, the
four giant elephants upon whose broad and star-tanned shoulders the Disc of
the World rests, garlanded by the long waterfall at its vast circumference and
domed by the baby-blue vault of Heaven. Astropsychology has been, as yet,
unable to establish what they think about.

- The Color of Magic, Terry Pratchett






Kurzzusammenfassung

Im Rahmen dieser Arbeit wurde ein Programm zur Simulation der Entwicklung
von Galaxien erstellt. Um eine Mehrphasen-Beschreibung des Interstellaren
Mediums zu erreichen, wurde die TREESPH-Methode um ein sticky particle-
Schema erweitert. Dabei wird mit SPH eine warme bis heifle diffuse Gasphase
beschrieben, wahrend die sticky particles eine kiihle, in vielen Fragmenten vor-
liegende Komponente darstellen. Um einen Austausch von Materie und Impuls
zwischen den beiden Gasphasen zu ermdglichen, wurden die Prozesse Kon-
densation, Evaporation und Reibung implementiert. Auflerdem kann es durch
Strahlungskiihlung und inelastischen Stéfen zwischen Wolken zu Energiedis-
sipation kommen. Schliellich wird durch die Beriicksichtigung der Sternent-
stehung und die damit verbundenen Riickkopplungsprozesse der Sterne auf
das Interstellare Medium (ISM) der Materiekreislauf geschlossen. Dazu wur-
de ein neues Verfahren zur Sternentstehung entwickelt, bei dem der Prozess
lokal fiir einzelne Wolken beschrieben wird. Durch eine von den ortlichen Be-
dingungen des ISMs abhéngige Sternentstehungseffizienz wird aulerdem die
Moglichkeit zur Selbstregulierung gegeben.

Das Programm wurde in einer Reihe von Simulationen auf die Entwick-
lung von isolierten Scheibengalaxien angewandt. Dabei wurde zunéchst nur
die Spétphase der Entwicklung — iiber einen Zeitraum von drei Milliarden
Jahren — betrachtet. Die durchgefiihrten Modellrechnungen zeigen die erwar-
tete stabile Entwicklung und ergeben weitgehende Ubereinstimmung sowohl
mit beobachteten Eigenschaften von Galaxien wie auch anderen numerischen
oder theoretischen Modellen. So zeigen Beobachtungen z.B., dass die Stern-
entstehung in Galaxien durch ein Schmidt-Gesetz mit dem Index n zwischen
1.4 und 2 beschrieben werden kann; dies stimmt gut mit unseren Modelldaten
iiberein. Ahnliches gilt fiir das Massenspektrum der Wolken, das in den Simu-
lationen durch ein Potenzgesetz mit dem Index o =~ —2 beschrieben werden
kann. Damit passt das Massenspektrum zu Beobachtungen und auch den Vor-
hersagen der entsprechenden theoretischen Modelle. Das diffuse ISM kann in
eine warme und eine heifle Phase unterteilt werden. Erstere befindet sich in
einer Scheibe wéahrend das heifle Gas iiberwiegend im Halo zu finden ist.

In einem néchsten Schritt soll das Programm auf wechselwirkende Galaxien
angewendet werden. Dabei soll u.a. untersucht werden unter welchen Voraus-
setzungen sogenannte star bursts ausgelost werden konnen.






Abstract

In the context of this work a program for simulating the evolution of galaxies
was developed. In order to achieve a multi-phase description of the interstel-
lar medium (ISM) the TREESPH-method was extended by a sticky particle
scheme. SPH is used to describe a warm or hot diffuse gas phase while sticky
particles represent a cool, fragmented component. Exchange of matter and mo-
mentum is allowed for by including the processes condensation, evaporation
and drag. In addition, energy is dissipated by radiative cooling and in inelastic
cloud-cloud collisions. The circuit of matter is closed by star formation and
related stellar feedback processes. A new treatment for star formation was de-
veloped, which describes the process locally for individual clouds. A variable
star formation efficiency depending on local properties of the ISM also allows
for self-regulation.

The program was applied to the evolution of isolated disk galaxies in a
number of simulations. At first, only the late phase of evolution — a period of
three billion years — was considered. The model calculations show the expected
stable evolution. In general the results are in agreement both with observed
characteristics of galaxies as well as other numerical or theoretical models. Ob-
servations show that star formation in galaxies can be described by a Schmidt
law with the index n between 1.4 and 2; this agrees well with our model data.
The mass spectrum of the clouds can be described in the simulations by a
power-law with the index a &~ —2, which fits observations as well as predicti-
ons of theoretical models. The diffuse ISM can be divided into a warm and a
hot phase. The former is found in a disk while the hot gas is predominant in
the halo.

In a next step the program will be applied to interacting galaxies, e.g. to
investigate under what conditions so-called star bursts can be triggered.
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» While I'm still confused and uncertain, it’s on a much higher
plane, d’you see, and at least I know I'm bewildered about the really
fundamental and important facts of the universe.“

- Unknown Discworld Scientist in ,,Equal Rites“, Terry Pratchett

Kapitel 1

Zusammenfassung

Zu den zentralen Forschungsfeldern der modernen Astrophysik z#hlt auch
die Entstehung und Entwicklung von Galaxien im Universum. Diese werden so-
wohl von der komplexen (gravitativen) Dynamik ihrer Komponenten (Dunkle
Materie, Sterne, verschiedene Gasphasen, massereiche Schwarze Locher) als
auch den vielfdltigen Wechselwirkungen ihrer Konstituenten untereinander be-
stimmt. Beobachtungen zeigen uns Galaxien bei unterschiedlichen Rotverschie-
bungen, und damit Schnappschiisse ihrer zeitlichen Entwicklung. Fin wichtiges
Werkzeug zum besseren Verstdndnis der Galaxien sind numerische Simulatio-
nen, die es ermoglichen, Erklarungen fiir den Zusammenhang zwischen den
verschiedenen Momentaufnahmen zu finden.

Historisch wurden dabei zwei unterschiedliche Ansétze zur Modellierung
von Galaxien verfolgt. Auf der einen Seite versucht man in kosmologischen
Simulationen die gravitative Strukturbildung, und damit auch die Entstehung
von Galaxien im Universum nachzuvollziehen. Da man a priori nicht wis-
sen kann, wo sich Strukturen bilden, braucht man ein Verfahren, das sich an
Verénderungen in der Massenverteilung anpassen kann. Am einfachsten lésst
sich dies mit den deshalb auch oft verwendeten Teilchen-Methoden realisieren,
die eine geometrisch flexible Beschreibung der Dynamik in drei Dimensionen
ermoglichen.

Einen anderen Ansatz, die Entwicklung von Galaxien zu untersuchen, ver-
folgen die sogenannten chemo-dynamischen (CD) Modelle, bei denen speziell
auf eine detaillierte Behandlung der physikalischen Prozesse Wert gelegt wird.
Besonders wichtig ist dabei die Mehrphasen-Beschreibung des Interstellaren
Mediums. Aufgrund ihrer Komplexitit waren die CD-Modelle lange Zeit nur
fiir sphérisch- und axialsymmetrische Systeme verfiighar, weshalb kosmologi-
sche Anfangsbedingungen nicht selbstkonsistent beriicksichtigt werden konn-
ten. Aulerdem basierten die ersten CD-Modelle auf Gittermethoden, so dass
auch aktuelle 3d-Modelle nicht die benétigte geometrische Flexibilitat der teil-
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chenbasierten kosmologischen Modelle aufweisen.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde ein Programm entwickelt, das die Vor-
teile dieser beiden numerischen Ansétze miteinander verkniipft. Dazu wurde
die TREESPH-Methode!, die auch meistens die Basis der kosmologischen Mo-
delle bildet, um ein sticky particle-Schema erweitert. Sticky particles wurden
schon zur Beschreibung der Gasdynamik als Alternative zu SPH erfolgreich
angewendet. Durch die Verkniipfung von SPH und sticky particles wird eine
Mehrphasen-Beschreibung des ISM erreicht, bei der SPH eine diffuse, warme
oder heifle Gasphase beschreibt, wihrend die sticky particles eine kiihle, klum-
pige Komponente darstellen. Materie und Impuls kénnen zwischen den beiden
Gasphasen durch die Prozesse Kondensation, Evaporation und Reibung aus-
getauscht werden. Auflerdem kann es durch Strahlungskiihlung und Stéfen
zwischen Wolken zur Dissipation von thermischer bzw. kinetischer Energie
kommen.?

Weitere wesentliche Prozesse fiir die Entwicklung von Galaxien sind die
Sternentstehung und das damit verbundene Feedback der Sterne, z.B. durch
Supernovae und Planetarische Nebel. In géngigen Modellen wird die Sternent-
stehung durch einen auf dem beobachteten Schmidt-Gesetz basierenden Ansatz
beschrieben, bei dem die Sternentstehungsrate proportional zu einer Potenz
der Gasdichte ist. Die Sternentstehungseffizienz ist bei diesem Ansatz ein kon-
stanter freier Parameter. Es stellt sich aber die Frage, ob ein global beobach-
tetes Sternentstehungsgesetz tatséchlich den eigentlichen Prozess beschreibt
oder nicht vielmehr als Test fiir numerische Modelle dienen sollte. Daher wur-
de fiir das hier vorgestellte Modell ein neues Verfahren zur Sternentstehung
entwickelt, bei dem der Prozess lokal fiir einzelne Wolken beschrieben wird.
Durch eine von den o&rtlichen Bedingungen des ISM abhéngige Sternentste-
hungseffizienz wird auflerdem die Moglichkeit zur Selbstregulierung gegeben.
Beim Feedback wird einerseits Materie beriicksichtigt, welche die Sterne am
Ende ihrer Lebensdauer als Planetarische Nebel oder Supernovae zuriickgeben.
AuBlerdem wird die bei Supernova-Explosionen freiwerdende Energie betrach-
tet. Ein Teil dieser Energie zerstort dabei die sternbildende Wolke, wéhrend
der iiberwiegende Teil als thermische Energie die diffuse Phase des ISM auf-
heizt. Die Multiphasen-Beschreibung des ISM ist hierbei von Vorteil, da das
diffuse Gas effektiver geheizt werden kann, im Gegensatz zu Modellen mit ei-
nem FEinphasen-ISM, wo die hohe Dichte in der Sternentstehungsregion fiir
eine effiziente Kiihlung sorgt.

Dieses Modell wurde in einer Reihe von Simulationen auf die Entwick-
lung von isolierten Scheibengalaxien angewandt. Dabei wurde zunéchst nur

'TREESPH setzt sich aus dem TREE-Verfahren zur schnellen Berechnung von Gravitati-
onskréften und dem SPH-Algorithmus zur Behandlung der Hydrodynamik zusammen.

2Auch kosmologische Modelle beinhalten heute oft eine detaillierte Beschreibung der ba-
ryonischen Komponente. Allerdings wird in diesen Modellen iiberwiegend eine Einphasen-
Beschreibung des ISM gewahlt. Einige wesentliche Unterschiede im Vergleich zu Beobach-
tungen, wie z.B. beim Drehimpuls von Scheibengalaxien, kénnten darauf zuriickzufithren
sein.



die Spéatphase der Entwicklung — iiber 3 Milliarden Jahre — betrachtet. Die Er-
gebnisse dieser Rechnungen wurden mit Beobachtungen der Milchstrafle und
anderen Rechnungen verglichen. Die wichtigsten Ergebnisse lauten:

Alle gerechneten Modelle zeigen {iber einen Zeitraum von 3 Gyr eine sta-
bile Entwicklung, was auch insbesondere fiir die Scheibe gilt. Die Scheibe
zeigt transiente Spiralstrukturen und wird etwas dicker.

Im ISM konnen drei Phasen unterschieden werden: Neben der Wolken-
komponente kann das diffuse Gas in eine warme Scheibe und heifes,
iiberwiegend im Halo befindliches Gas unterteilt werden. Die drei Phasen
sind in globalen Parametern, wie z.B. dem Massenverhéltnis, im Gleich-
gewicht. Anderseits ist der Zustand des diffusen Gases sehr dynamisch:
In der rotierenden Gasscheibe entstehen durch den Energieeintrag von
Supernovaexplosionen immer wieder mit heilem Gas gefiillte Blasen. Die-
se Blasen oder bubbles expandieren bis zu einem Durchmesser von etwa
1kpe, bevor sie aufgrund von Kiihlung innerhalb einiger 10 Myr wieder
verschwinden.

Der Volumentfiillfaktor des heiflen Gases in der Scheibe liegt bei etwa 35%.
In Modellen, bei denen der Energieeintrag in das ISM um einen Faktor 4
variiert, liegt dieser Wert zwischen 27 —44%. Bei gleichem Energieeintrag
ist auBerdem der Massenanteil an schweren Elementen wichtig: Sind diese
nur zu einem zehntel der solaren Haufigkeit vorhanden, verdoppelt sich
der Volumenfiillfaktor.

Die Entwicklung der Galaxie ist im wesentlichen unabhéngig von den
Parametern des Modells, wenn diese in einem sinnvollen Bereich variiert
werden.

Die mittlere Sternentstehungsrate ist mit 1.6 M yr~! vergleichbar mit

der beobachteten Rate in der Milchstrale. Ein im Vergleich zu Beobach-
tungen zu starker Abfall in der Sternentstehungsrate kann durch das Auf-
brauchen der Wolkenkomponente erklart werden. Eine konstante Stern-
entstehungsrate konnte man durch den Einfall von Gas mit einer Rate
von etwa 1 Mg yr~! erreichen.

Das Sternentstehungsgesetz folgt einem Schmidt-Gesetz, das mit einem
Index n = 1.7 gut zu aktuellen Beobachtungen in anderen Spiralgalaxi-
en passt. Aulerdem zeigt sich, dass das Sternentstehungsgesetz von der
Beschreibung der Sternentstehungseffizienz abhéngt. Nimmt man diese,
wie in anderen Modellen iiblich, als konstant an, dann erhélt man mit
n &~ 1.2 ein Sternentstehungsgesetz, das die Beobachtungen weniger gut
wiedergibt.

Die Geschwindigkeitsdispersion in der stellaren Scheibe nimmt mit der
Zeit zu, was aber im wesentlichen auf eine numerische Zwei-Korper-
Relaxation zuriickzufiihren ist. Ein genauer Vergleich mit Beobachtungen
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der Alters-Geschwindigkeits-Beziehung (AVR - age-velocity-relation) ist
schwierig, weil fiir den Zeitraum unserer Modelle nur wenige Beobach-
tungsdaten in der Sonnenumgebung zur Verfiigung stehen. Aber wenig-
stens qualitativ ergibt sich eine Ubereinstimmung, wobei unsere Modelle
zeigen, dass ein Teil der in der AVR beobachteten Heizung auch durch
Dissipation in der Gasphase erklart werden kann. Um diesen Effekt quan-
tifizieren zu konnen sind aber weitere Rechnungen mit héherer Auflosung
notwendig.

e Das Wolkenmassenspektrum n(m) stimmt mit n(m) ~ m~2 mit Be-

obachtungen und analytischen Modellen iiberein. Das Massenspektrum
wird im wesentlichen von den Zeitskalen fiir Koagulation und Fragmenta-
tion bestimmt. Letztere ist durch den Parameter fiir die Sternentstehung
vorgegeben und beide Zeitskalen betragen einige 100 Millionen Jahre.

Zusammenfassend kann man feststellen, dass das im Rahmen dieser Arbeit
entwickelte Modell zu Galaxienentwicklung gute Ergebnisse fiir isolierte Schei-
bengalaxien liefert. Insbesondere die neue Beschreibung der Sternentstehung
stellt eine Alternative zu den bisher verwendeten Methoden dar. Im néchsten
Schritt soll das Modell auf wechselwirkende Galaxien angewandt werden. Auch
die Betrachtung der Entstehung und frithen Entwicklung von Galaxien ist ge-
plant.



SEverything starts somewhere, though many physicists disagree.
But people have always been dimly aware of the problem with the
start of things. They wonder how the snowplough driver gets to
work, or how the makers of dictionaries look up the spelling of
words. “

-in ,Hogfather*, Terry Pratchett

Kapitel 2

Einleitung

In der Mitte des 18. Jahrhunderts waren eine Reihe von ,nebelartigen®
Objekten am Nachthimmel bekannt. Charles Messier veroffentlichte 1784 eine
Liste mit 103 dieser Nebel. Die Vielfalt der Messier-Objekte reichte von diffu-
sen Wolken bis hin zu eindrucksvollen Spiralnebeln. Bis zum Anfang des 20.
Jahrhunderts wurden immer weitere Nebel entdeckt und in neuen Katalogen
zusammengefasst (z.B. dem NGC-Katalog). Trotzdem blieb die Natur dieser
Objekte weiter unklar. Die zentrale Frage war, ob sich die Nebel innerhalb
oder auBerhalb der Milchstrafie befanden (Curtis-Shapley-Debatte um 1920).
Wenige Jahre spater konnte diese Frage durch die Entdeckung von Cephei-
den in NGC 6822 (Hubble 1925) und M 33 beantwortet werden (Hubble 1926).
Damit war klar, dass die meisten Nebel eigenstédndige Objekte auerhalb der
Milchstrafle, d.h. andere Galaxien sind. Neuere Aufnahmen mit dem Hubble-
Space-Telescope (HST), bei denen man einen kleinen Bereich des Himmels be-
sonders lange belichtet hat (Hubble Deep Field), zeigen eine Vielzahl von Ga-
laxien in groflen Entfernungen. Damit bieten Galaxien eine gute Moglichkeit,
die Entwicklung des Universums zu studieren.! Anhand der Rotverschiebung
von Galaxien hat man z.B. festgestellt, dass das Universum expandiert.

Nachdem Galaxien anfénglich als reine Sternsysteme angenommen wurden,
setzte sich mit der Zeit die Erkenntnis durch, dass es auch Materie zwischen
den Sternen gibt. Erste Hinweise auf dieses interstellare Medium (ISM) gaben
Nebel, wie z.B. der Orionnebel, die man trotz besserer Instrumente nicht in
Einzelsterne auflosen konnte. Aulerdem waren in dem hellen Band der Milch-
strafle sogenannte Dunkelwolken zu sehen. Ab etwa 1930 begann dann nach
Arbeiten von Struve (1928) iiber interstellare Absorptionslinien? und Triimpler
(1930) iiber interstellare Extinktion die systematische Erforschung der inter-

1Je weiter eine Galaxie entfernt ist, desto langer braucht das Licht, um uns zu erreichen.
Damit geben Galaxien in grofler Entfernung ein Hinweis, wie das Universum zu einem
fritheren Zeitpunkt ausgesehen hat.

2Hartmann hatte schon 1904 eine scharfe Absorptionslinie im Spektrum des spektroskopi-
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stellaren Materie.

Uber die letzten Jahrzehnte wurde das Bild vom Aufbau der Galaxien
durch immer bessere Beobachtungen untermauert und weiterentwickelt. Da-
bei konnte die Astronomie im letzten Jahrhundert von der Verfeinerung der
Photographie und in den letzten 20 Jahren vor allem von der Entwicklung
neuer Detektoren (CCDs) mit besserer Lichtausbeute profitieren. Dadurch war
man in der Lage, immer bessere Auflésungen zu erreichen und etwa auch Ein-
zelsterne in anderen Galaxien zu beobachten. Die Einschrankungen bei der
Auflésung durch die Erdatmosphére konnten durch Satellitenmissionen {iber-
wunden werden. Vor allem hat die Satellitentechnik aber dazu beigetragen,
dass man in andere Spektralbereiche vordringen konnte, fiir die die Atmosphére
sonst nicht oder kaum durchléssig ist. Dadurch war es iiberhaupt erst moglich,
ein vollstandigeres Bild vom Aufbau der Galaxien zu erhalten. Durch erdge-
bundene Beobachtungen kann man indirekt iiber Absorption Riickschliisse auf
das ISM ziehen. Zusétzlich bietet die Radioastronomie unter anderem auch die
Moglichkeit, neutralen Wasserstoff nachzuweisen. Satellitengestiitzte Rontgen-
und Infrarotbeobachtungen haben dazu beigetragen, dass man die Zusammen-
setzung des ISM heute besser verstehen kann.

Ziel dieser Arbeit ist es, zum besseren Verstdndnis dieser Beobachtungen
beizutragen, indem numerische Modelle der Entwicklung von Galaxien unter
Berticksichtigung der wichtigen physikalischen Prozesse gerechnet werden. Das
heutige Bild der Zusammensetzung und des Aufbaus einer Galaxie sowie die
zugrunde liegende Physik und verschiedene Ansétze zur Modellierung sollen
im folgenden néher beschrieben werden.

2.1 Der Aufbau von Galaxien

Normale Galaxien sind Systeme mit 10!, manchmal sogar bis zu 10'? Ster-
nen und einem Anteil an diffus verteilter Materie, dem interstellaren Medium.
Der Massenanteil an Gas variiert: Er reicht von unter 1% (in elliptischen Ga-
laxien) bis hin zu 30% (in Zwerggalaxien). Aufgrund von Beobachtungen in
verschiedenen Spektralbereichen (Radio-, Infrarot- oder Réntgenbereich) kann
das ISM in weitere Komponenten aufgeteilt werden. Man kann z.B. verschie-
dene Dichten, angefangen bei diinnem, glatt verteiltem Gas, bis hin zu einem
dichten Wolkenmedium unterscheiden. Auch in der Temperatur deckt das ISM
einen grofien Bereich zwischen wenigen Kelvin und einigen 107K ab. Das Gas
kann bei ausreichend hohen Temperaturen teilweise oder vollstdndig ionisiert
sein. Bei niedrigeren Temperaturen findet man das ISM im neutralen atoma-
ren Zustand und schlieilich sogar in Form von Molekiilen. Bei der Bildung
von Molekiilen spielt auch eine weitere Komponente, namlich der Staub, eine
Rolle. Durch Sternentstehung, Sternwinde und Sterntod kommt es zu einem

schen Doppelsternes §-Orionis entdeckt, allerdings wurde die Tragweite dieser Beobach-
tung zunéchst nicht richtig eingeschétzt.



2.1 Der Aufbau von Galaxien

Eliptische Nebel
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Abbildung 2.1: Die Einteilung der Galaxien nach Hubble (1936). Mit einigen
Ergénzungen wird diese ,,Stimmgabel“ auch noch heutzutage verwendet.

,Phaseniibergang” zwischen der Stern- und der Gaskomponente.

Um die Dynamik, insbesondere die Rotationskurven von Spiralgalaxien,
besser zu verstehen, muss noch eine weitere nicht-baryonische Komponente
gefordert werden, der sogenannte Dunkle Halo. Der Anteil der dunklen Materie
an der dynamischen Gesamtmasse ist im Zentrum gering und nimmt nach
aufen hin immer weiter zu. Géngige kosmologische Simulationen zeigen, wie
sich aus Dichtefluktuationen in der dunklen Materie im frithen Universum die
heute beobachteten Galaxien mit ihren dunklen Halos gebildet haben kénnen
(Navarro et al. 1996).

2.1.1 Die Klassifizierung von Galaxien

Galaxien zeigen eine grofie morphologische Vielfalt. Erste Untersuchungen ha-
ben sich daher vor allem der Klassifizierung der verschiedenen Typen gewid-
met. Die Wichtigste hat Hubble (1936) vorgenommen. Bei seiner Einteilung
wird zwischen elliptischen E-Galaxien und scheiben- bzw. spiralférmigen S-
Galaxien unterschieden. Dazu kommen dann noch die linsenférmigen SO- und
die irreguléren Galaxien (Irr). Die Scheibengalaxien werden weiter nach dem
Auftreten eines Balkens (SB) aufgeteilt. Hubble ging davon aus, dass die unter-
schiedlichen Formen eine zeitliche Entwicklung dokumentieren, und Galaxien
sich entlang der Hubble-Sequenz (s. Abb. 2.1) von links nach rechts entwickeln.
Daher bezeichnet man E-Galaxien auch heute noch als frithe Typen und die
S-Galaxien als spéte Typen, obwohl dieses Entwicklungsszenario langst wider-
legt ist. Die Idee der zeitlichen Entwicklung war aber nicht ganz falsch, denn
es gibt z.B eine Entwicklung von rechts nach links, wenn zwei Spiralgalaxien
zu einer elliptischen verschmelzen (Toomre 1977). Das Prinzip der morpho-
logischen Einteilung besteht weiterhin, aber aufgrund von besseren Beobach-
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tungsmoglichkeiten wurde die Hubble-Sequenz spéter noch mehrfach erweitert
(z.B. de Vaucouleurs 1959; Sandage & Bedke 1994).

So wurde die Sc-Klasse aufgeteilt in Sc- und Sd-Galaxien und spéter ergénzt
durch die Klassen Sdm, Sm und Im. Letztere reprisentiert irregulidre Galaxi-
en, die den Magellanschen Wolken #hnlich sind. Nach Binggeli (1994) kann
man Galaxien in vier grundlegende Klassen einteilen: Zu den zwei klassischen,
leuchtstarken Klassen, den elliptischen und den Spiralgalaxien, kommen die
Zwerggalaxien dazu, bei denen man zwergelliptische (dE) und irregulire Ga-
laxien (dIrr) unterscheidet. Die Zwerggalaxien haben Massen bis zu wenigen
10 M) (Sonnenmassen). Thr Massenspektrum beginnt bei etwa 10° M), wie
die Zwergsphéroidalen (dSph) der Lokalen Gruppe zeigen. Mit M, < —19 sind
sie relativ leuchtschwach. Die meisten groflen Galaxien haben mehrere kleine
Begleiter, und nicht selten kommt es zu Satelliten-Einféllen und Verschmel-
zungen.

Im folgenden sollen die E- und die S-Galaxien im Hinblick auf Aufbau und
Entstehung genauer beschrieben werden.

2.1.2 Elliptische Galaxien

Elliptische Galaxien werden nach Hubble mit En bezeichnet, wobei n durch
das scheinbare Achsenverhéltnis b/a der Isophoten (Linien gleicher Helligkeit)
tiber n = 10- (1 — b/a) bestimmt wird. Man findet in elliptischen Galaxien nur
sehr wenig Gas (weniger als 1%). Die Sterne gehéren der Population II? an,
d.h. iiberwiegend &ltere Riesensterne tragen zur Leuchtkraft bei und lassen die
Galaxie rétlich erscheinen. Die beobachtete Flachenhelligkeit ldsst sich durch
das de Vaucouleurs- bzw. das R'/*-Gesetz beschreiben (de Vaucouleurs 1948):

I(R) = L exp {—7.67 [(}%)M - 1] } . (2.1)

Dabei ist definitionsgemé&f innerhalb des Effektivradius R, die Hélfte der Ge-
samtleuchtkraft enthalten. I, gibt die Flachenhelligkeit fiir diesen Radius an.
Das de Vaucouleurs-Gesetz ist gut erfiillt fiir den Bereich 0.1R, bis 1.5R, (Bur-
kert 1993).

Man beobachtet elliptische Galaxien vom Typ EO bis E7. Lange Zeit wurde
vermutet, dass die Abplattung auf die Rotation zuriickzufiihren sei. Diese An-
nahme wurde aber widerlegt durch Messungen der Rotationsgeschwindigkeit,
die zu gering ist, um die Beobachtungen zu erkldren (Bertola & Capaccioli
1975). Daraufthin zeigte Binney (1978), dass man mit einer anisotropen Ge-
schwindigkeitsverteilung die gewiinschten Elliptizitédten erreichen kann.

3Die jiingsten Sterne gehoren zur Population I und sind reich an schweren Elementen,
welche in der Astrophysik als Metalle bezeichnet werden. Altere Sterne werden der Popu-
lation IT zugeordnet und sind arm an Metallen. Die allerersten Sterne, die entstanden sind
und praktisch keine Metalle besitzen, werden schliellich als Population III bezeichnet.
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Fiir die Entstehung von elliptischen Galaxien gibt es im wesentlichen zwei
unterschiedliche Szenarien: Die erste Idee ist, dass die Galaxie durch den dis-
sipativen Kollaps eines Sternsystems gebildet wird. Eine Vielzahl von Simula-
tionen eines solchen Kollaps haben gezeigt, dass man auf diese Weise Modelle
erzeugen kann, die das de Vaucouleurs-Gesetz erfiillen (Larson 1969, 1974,
1975; Burkert & Hensler 1988; Theis & Hensler 1993). Als zweite Moglich-
keit wurde das Verschmelzen von zwei Spiralgalaxien (merging) von Toomre
(1977) vorgeschlagen. Neben einigen N-Korper-Rechnungen, die diese Theorie
unterstiitzen (u.a. Barnes 1992), deutet auch die Anzahldichte von elliptischen
Galaxien im Zentrum von Haufen auf ein merger-Szenario hin. Das Verhélt-
nis von elliptischen zu Scheibengalaxien nimmt ndmlich vom dichten Zentrum
zum Rand hin ab (Morphologie-Radius Beziehung, Melnick & Sargent 1977)
und wiirde somit mit der hoheren Wahrscheinlichkeit fiir ein Verschmelzen
bei groBerer Dichte iibereinstimmen. Auflerdem findet man im Zentrum von
Haufen oft riesen-elliptische Galaxien, die durch das Verschmelzen von mehre-
ren Galaxien entstanden sein kénnten (Dubinski 1998). Genauere kinematische
und statistische Untersuchungen des merger-Szenarios bestétigen den Mecha-
nismus zwar, zeigen aber auch, dass die Entstehung von E-Galaxien nicht in
allen Féllen auf diese Weise erklirt werden kann (Naab & Burkert 2001, 2003).
Dazu kommt, dass der Einfluss von Gasdynamik und Sternentstehung bisher
noch unklar ist bzw. weitere Probleme verursachen koénnte.

2.1.3 Scheibengalaxien

Eine Scheibengalaxie kann in drei Komponenten aufgeteilt werden: Zentralbe-
reich, Scheibe und Halo. Der zentrale, besonders helle Bereich wird auch bulge
genannt und hat dhnliche Eigenschaften wie eine elliptische Galaxie. So kann
z.B. die Flachenhelligkeit durch das de Vaucouleurs-Gesetz (Gl. 2.1) beschrie-
ben werden. Man findet dort nur wenig Gas und eine alte Sternpopulation. Im
Unterschied zu E-Galaxien kann seine Abplattung aber durch Rotation erklart
werden.

Typisches Kennzeichen der Scheibe sind die Spiralarme, die je nach Typ
mehr oder weniger stark ausgeprégt sind. Die Flachenhelligkeit der Scheibe
wird durch ein Exponentialgesetz beschrieben:

I(R) = Iyexp (—R/Ra) . (2.2)

Der Radius Ry bezeichnet hier die Skalenlénge, die fiir die Milchstrafle ungefahr
3.5 kpc betrigt (de Vaucouleurs & Pence 1978). Von der Seite betrachtet (edge-
on) kann die Intensitédtsverteilung durch

I(R,2) = Iyexp (—R/Rq) sech?(z/zq) (2.3)

approximiert werden, wobei z die Hohe iiber der Scheibenebene ist und z4
die Skalenhohe angibt und typischerweise einige 100 pc misst. Die Schei-
be selbst ist rotationsgestiitzt, und die Rotationsgeschwindigkeit ist iiber
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einen groflen Bereich konstant. Typische Geschwindigkeiten liegen zwischen
100kms~! und 300kms~!. Fiir die Milchstrafie misst man in Sonnenumge-
bung v, = 220kms~!. Die Scheibe selbst kann auBerdem noch in eine diinne
und eine dicke Komponente unterteilt werden. Letztere hat eine Skalenhoéhe
von etwa 1 kpc und besitzt ca. 10% der Masse der diinnen Scheibe.

Eine weitere Unterteilung der Scheibengalaxien wird anhand des Verhélt-

nisses D /B von Scheiben- zu bulge-Leuchtkraft vorgenommen. Hierfiir gilt (Bin-
ney & Merrifield 1998):

0.28 214

D/B =~
/ R21,

(2.4)

Fiir frithe Typen (S0, Sa) ist D/B < 1 und fiir spiate Typen (Sc, Sd) ist
D/B > 1.

Das Gas hat einen Anteil von ca. 10% an der baryonischen Materie und
befindet sich iiberwiegend in der Scheibe. Man beobachtet eine kontinuierliche
Sternentstehung mit einer Rate von etwa ein bis zwei Sonnenmassen pro Jahr.

Der stellare Halo besteht aus sphéroidal verteilten metallarmen Feldsternen
und ca. 150 Kugelsternhaufen. Letztere tragen zwar nur einen Bruchteil zur
Masse der Galaxie bei, konnen aber wertvolle Informationen iiber die Struk-
tur und Entstehung der Milchstrafie preisgeben (z.B. Searle & Zinn 1978).
Man kann bei den Kugelsternhaufen zwei chemisch und kinematisch getrennte
Gruppen unterscheiden: eine ausgedehnte, metallarme und druckgestiitzte und
eine zentral konzentrierte Komponente, die leicht rotiert (Zinn 1985). Wahrend
die erste Komponente dem Halo zugeordnet werden kann, nimmt man heute
an, dass die zweite zum bulge gehort (Frenk & White 1982; Forbes et al. 2001).
Man nimmt an, dass sich in einer Scheibengalaxie zuerst der stellare Halo
bildet, danach der bulge und schlieflich die Scheibe (Samland et al. 1997).

Aus den beobachteten flachen Rotationskurven weifl man aufferdem, dass
es eine weitere sphérische bzw. sphéiroidale Komponente geben muss, den
Dunklen Halo. Die Rotationsgeschwindigkeit einer Scheibengalaxie fallt dabei
nicht, wie man es aufgrund des Scheibenpotentials erwarten wiirde, nach auflen
hin ab, sondern bleibt auch bei groflen Radien konstant (Abb. 2.2). Die Be-
schaffenheit der dunklen Materie (dark matter - DM) ist eines der wichtigsten,
aber immer noch ungeltsten Probleme der Astrophysik. Heutige kosmologische
Modelle setzen die Existenz einer nicht-baryonischen, kalten DM Komponente
(cold dark matter - CDM) voraus (Peebles 1982), die sich nur durch gravitati-
ve Wechselwirkungen bemerkbar macht. Durch die ersten CDM-Simulationen
konnte gezeigt werden, dass man auf diese Weise die beobachteten grofiskali-
gen Strukturen reproduzieren kann (Davis et al. 1985; Frenk et al. 1985, 1988,
1990; White et al. 1987a,b).
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Abbildung 2.2: Die Rotationskurve von NGC 3198 (aus van Albada et al. 1985).
Im inneren Bereich dominiert die leuchtende Materie der Scheibe und weiter
auflen iiberwiegt die dunkle Materie.

2.2 Das ISM in Galaxien

Die Erforschung des ISM hat in den letzten Jahrzehnten enorme Fortschritte
gemacht, die wie eingangs erwahnt hauptsichlich auf die verbesserten Beob-
achtungsmoglichkeiten zuriickzufiihren sind. Detaillierte Untersuchungen des
ISM in der Milchstrale und in anderen Galaxien mit hoher raumlicher und
spektraler Auflosung liefern viele Informationen iiber die verschiedenen Pha-
sen des ISM. Trotzdem ist das Verstédndnis der globalen physikalischen Zusam-
menhénge im ISM nur vage. Der Grund hierfiir liegt in der dem ISM inhé&renten
Komplexitét, die durch nicht-lineare Wechselwirkungen zwischen praktisch je-
der Komponente ausgelost wird. Analytische Modelle konnen da nur bedingt
weiterhelfen und daher werden aufwendige numerische Modelle ben6tigt, um zu
einem besseren Verstindnis zu gelangen. Im folgenden soll ein Uberblick iiber
die Beobachtungen der verschiedenen Phasen des ISM und deren Verstandnis
in theoretischen Modellen gegeben werden. Auflerdem sollen einige wichtige
numerische Arbeiten und die dabei auftretenden Schwierigkeiten vorgestellt
werden.

2.2.1 Die Komponenten des ISM

Beobachtungen zeigen, dass das ISM in Galaxien in verschiedenen Zusténden
oder Phasen auftritt. Im einzelnen kann man zwischen molekularem, neutralem

11
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Abbildung 2.3: Der Lagoon Nebula
(M8) ist ein Beispiel fiir die kom-
plexen Strukturen, die man im ISM
findet. Strahlung und Winde von
einem jungen Riesenstern (hell rot
unten rechts) heizen und ionisieren
das dichte Wolkengas, welches zu
leuchten beginnt. Aus dynamischer
Sicht vermutet man, dass die bei-
den trichterférmigen Wolken das
interstellare Aquivalent zu irdischen
Tornados sind.

Lagoon Nebula Detail ISRNGE (Bild von

PRC96-38b « ST Scl OPO « January 22, 1997

A. Caulet (European Southern Observatory) and NASA http . //hubblesite . Org/gallery/)

und ionisiertem Wasserstoff unterscheiden, wobei letztere noch in eine warme
(T ~ 10*K) und eine heifie (T > 2 - 10* K) Komponente unterteilt wird. In
Abb. 2.3, die einen Ausschnitt des Lagunen-Nebels (M 8) zeigt, sieht man die
komplexe Struktur, die die verschiedenen Phasen ausbilden. Die Komponenten
des ISM sollen im folgenden naher beschrieben werden.

Molekularer Wasserstoff

Das am haufigsten vorkommende Molekiil im ISM ist das des Wasserstoffs. Mo-
lekiile existieren in Regionen hoher Dichte (10? cm ™ und héher) bei Tempera-
turen um 10 — 20 K. Da das Wasserstoffmolekiil kein permanentes elektrisches
Dipolmoment besitzt, strahlt es praktisch keine elektromagnetische Strahlung
ab, iiber die man es direkt beobachten konnte. Stattdessen benutzt man an-
dere Molekiile als Indikator, wobei die am zweithdufigsten auftretenden CO-
Molekiile mit starken Rotationslinien im Millimeterbereich besonders wichtig
sind. Uber einen Umrechnungsfaktor, der oft mit X bezeichnet wird, kann
man aus der CO-Masse die Hy-Masse bestimmen. Diese Umrechnung ist aber
nicht unproblematisch, wie u.a. Messungen in der Sonnenumgebung zeigen.
Durch die Beobachtung von Absorptionslinien in verschiedenen Spektralberei-
chen konnte mit Ny, > 1.25 cm™? eine untere Grenze fiir die Siulendichte von
molekularem Wasserstoff gefunden werden (Savage et al. 1977; Lucas & Liszt
1996; Arabadjis & Bregman 1999). Bei einem Vergleich mit CO-Messungen
(Hartmann et al. 1998) zeigt sich, dass man mit dem fiir gewohnlich ange-
nommenen Umrechnungsfaktor die Hy-Masse um einen Faktor 50 — 130 un-
terschitzt. Der Grund dafiir ist vermutlich, dass sich die Wasserstoffmolekiile
bei den vorliegenden Séulendichten gegen Photodissoziation schiitzen konnen,
wihrend die CO-Molekiile zerstort werden (van Dishoeck & Black 1988).

Das molekulare Gas im ISM findet man in Molekiilwolken, die auch den
tiberwiegende Teil (bis zu 60%) der Masse und gleichzeitig nur 1% des Volu-
mens des ISM in der Milchstrafle ausmachen. Diese Gebilde sind in der Regel

12
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selbstgravitierend und zeigen einen hierarchischen Aufbau, d.h. sie bestehen
aus einer groflen Anzahl von Verklumpungen, die wiederum in kleinere Kerne
aufgelost werden kénnen. Das Geschwindigkeitsfeld im Innern der Wolken ist
turbulent. Molekiilwolken werden in einem breiten Massenspektrum von unter
einer Sonnenmasse bis hin zu mehreren 10° M@ beobachtet, wobei es anschei-
nend ein oberes Massenlimit von 6-10° M, gibt, das z.B. durch die differentielle
Rotation der Scheibe oder die Zerstorung von Wolken durch den Sternentste-
hungsprozess verursacht werden kann. Der gréfite Massenanteil an molekula-
rem Gas befindet sich in den Riesenmolekiilwolken (GMC - giant molecular
clouds) mit Massen iiber 10* M. Das Massenspektrum der GMCs gehorcht
einem Potenzgesetz, wobei gilt

dN/dm ~ m*® . (2.5)

Fiir @ findet man dabei Werte zwischen —1.5 und —1.8 (Sanders et al. 1985;
Brand & Wouterloot 1995). Das gleiche Massenspektrum setzt sich sich auch
zu kleineren Wolkenmassen hin fort (Heithausen et al. 1998; Heyer & Terebey
1998; Kramer et al. 1998). Das molekulare Gas weist mit 60 pc in der Son-
nenumgebung eine nur geringe Skalenhchen auf (Dubinski 1998). In anderen
Galaxien beobachtet man, dass die Molekiilwolken mit den Spiralarmen der
Galaxien assoziiert sind.

Neutraler Wasserstoff

Der kiihle, neutrale Wasserstoff, das HI-Gas, ist die wohl am besten bekannte
Komponente des ISM. Der Grund dafiir ist die berithmte 21cm-Linie, durch
die man das HI-Gas im Radiobereich beobachten kann. Diese Hyperfeinstruk-
turlinie kommt durch einen Spinwechsel des Elektrons zustande, dessen dazu-
gehorige Frequenz 19 mit hoher Genauigkeit bekannt ist (Peters et al. 1965):

Vo = 1.420 405 751 786(30) - 10° Hz . (2.6)

Da es sich um eine ,,verbotene“ Linie handelt, ist die Ubergangswahrschein-
lichkeit klein und die Linie sehr scharf. Die Halbwertszeit des angeregten Zu-
stands ist etwa 11 - 105 Jahre. Da aber fiir typische interstellare Dichten etwa
alle 400 Jahre eine Stoabregung erfolgt, sind die Emissionen auf Stéfe zuriick-
zufithren, und damit ein gutes Maf fiir die Dichte.

Die geringe Linienbreite erlaubt iiber die Rotverschiebung der 21cm-Linie
auch eine genaue Bestimmung der Radialgeschwindigkeit v des HI-Gases in der
GrofBenordnung von etwa 1kms™!. Diese zusitzliche kinematische Information
erlaubt in der Milchstrafle z.B. eine Positions- und damit auch Entfernungsbe-
stimmung in der Scheibe. Bei Galaxien kann man {iber Geschwindkeitsmessun-
gen Rotationskurven und iiber die kosmische Expansion auch die Entfernung
bestimmen. Auflerdem ist das HI-Gas ein guter Indikator fiir Wechselwirkun-
gen zwischen Galaxien.

Der neutrale Wasserstofl kommt in zwei verschiedenen Phasen vor: eine
kalte, dichte Komponente (100 K, 30 cm~3), die deutliche Strukturen aufweist,

13
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Abbildung 2.4: HI-Gas in einer 2 kpc entfernten Region des Perseus-Spiralarms.
Man sieht, dass das Gas in dem 610 mal 340 pc groflen Gebiet sehr inhomogen
verteilt ist und Strukturen, wie Filamente und Schalen, aufweist. Das Bild
wird im Rahmen des Canadian Galactic Plane Survey aufgenommen und kann
unter http://www.ras.ucalgary.ca/CGPS/gallery/ gefunden werden.

und diffus verteiltes Gas, das mit Temperaturen von 300 — 3 000 K und Dichten
um 1cm™3) vorkommt (Abb. 2.4). Der Volumenfiillfaktor des HI-Gases liegt
zwischen 20 — 50%. Man findet es iiberwiegend in der Scheibe, allerdings kann
die Ausdehnung der HI-Scheibe die der optischen weit {ibertreffen.

Von besonderem Interesse sind auflerdem noch die Hochgeschwindigkeits-
wolken aus HI-Gas, die man im Halo findet. Die Geschwindigkeit dieser Objek-
te ist in GroBenordnung von 100 kms~!. Thr genauer Ursprung ist noch nicht
geklart, aber verschiedene Ideen werden diskutiert: Ein Moglichkeit ist, dass
es sich um Gas handelt, das von den Magellanschen Wolken abgestreift wurde
(Wakker et al. 2002). In einem anderen Bild tritt heifles Gas aus der Scheibe
aus und kondensiert im Halo zu Wolken (Bregman 1980). Schlieflich gibt es
auch noch die Vorstellung, dass es in der Lokalen Gruppe* eine Population von
etwa 1000 HI-Wolken gibt, von denen einige gerade in die Milchstrafle einfallen
(Blitz et al. 1999).

Warmes ionisiertes Gas

Man findet ionisierten Wasserstoff bei Temperaturen von etwa 8 000 —12 000 K
und Dichten von 0.1 cm™3. Das Gas wird iiberwiegend von UV-Photonen mit
einer Energie von mehr als 13.6eV oder durch Rontgenstrahlung ionisiert,
die entweder von lokalen Quellen oder aus dem interstellaren Strahlungsfeld
kommen. Beobachtet wird der ionisierte Wasserstoff durch Ha-Emissionslinien,

4Die Milchstrafe ist streng genommen keine isolierte Galaxie sondern Teil einer Gruppe von
Galaxien, die auch Lokale Gruppe genannt wird. Dazu gehoren u.a. der Andromedanebel
M 31 und die Magellanschen Wolken.
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Abbildung 2.5: Zwei Beispiele fiir die Riickkopplung der Sterne an das ISM.
Links ist der Planetarische Katzenauge-Nebel zu sehen. Der nun kompakte,
sehr heifle Zentralstern hat seine duflere Hiille abgestoflen. Diese wird durch
ionisierende UV-Strahlung zum Leuchten angeregt. Auch unsere Sonne erwar-
tet in etwa 5 Milliarden Jahren ein dhnliches Schicksal. Deutlich massereichere
Sterne beenden ihr Leben in einer spektakuldren Supernovaexplosion (rechts).
Das Bild zeigt den Uberrest einer solchen Explosion, die vor etwa vierhundert
Jahren stattfand. Hier wurden Aufnahmen in verschiedenen Spektralbereichen
kombiniert: in blau und griin Roéntgenstahlung, gelb fiir den optischen und
rot fiir den Infrarot-Bereich.

(Bild-Quellen:  http://heritage.stsci.edu/2004/27/index.html  und
http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap041008.html)

die bei der Rekombination und der Kaskade des Elektrons in den Grundzustand
entstehen.

Nach der Quelle der ionisierenden Strahlung kann man verschiedene HII-
Objekte unterscheiden. In Sternentstehungsgebieten liefern heifle O- und B-
Sterne die notigen energiereichen Photonen. Am Ende ihrer Entwicklung sto-
Ben einige Sterne ihre Hiille ab, die dann als Planetarischer Nebel von dem
zuriickbleibenden (Abb. 2.5, links), heiflen Zentralobjekt, einem Weiflen Zwerg,
ionisiert wird. Andere Sterne explodieren in einer sogenannten Supernova
(Abb. 2.5, rechts). In dem Fall kann die Hiille durch Synchrotronstrahlung
ionisiert werden. Obwohl alle diese Gebiete durch das HII-Gas charakterisiert
werden, wird nur die erstgenannte als HII-Region bezeichnet.

Das ionisierte Gas macht etwa 20% des Volumens des ISM aus, wobei da-
von nur 10% den HII-Regionen zugeordnet werden konnen. Die anderen 90%
werden von diffus verteiltem HII gefiillt, das aber nur schwach leuchtet. Die
Skalenhohe des diffusen HII-Gases liegt bei 1.5 kpc. Die HII-Regionen sind in
der Scheibe mit den Spiralarmen assoziiert.
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HeiBes ionisiertes Gas

Die Kiihlfunktion erreicht bei etwa 2 - 10°K ein lokales Maximum, so dass
Gas bei dieser Temperatur auf sehr kurzen Zeitskalen wieder abkiihlt. Da-
durch entsteht eine Barriere, die im allgemeinen nicht durch kontinuierliche
Heizung, z.B. Photoionisation, iiberwunden werden kann. Dagegen koénnen
StoBfronten, die von Supernovae produziert werden, mit Geschwindigkeiten
von 100 — 1,000kms~! das Gas in kurzer Zeit auf Temperaturen von 106K
und mehr aufheizen, bei denen dann die Kiihlzeitskala wieder langer ist. Die
so aufgeheizten Gebiete sind im Uberdruck und expandieren, wie man z.B. an
den Uberresten von Supernovae sehen kann (Abb. 2.5, rechts).

Das heiBe Gas hat in etwa Dichten von 1072 cm™ und emittiert Ront-
genstrahlung aufgrund von Bremsstrahlung. Ein wesentlicher Beitrag zum
Verstéandnis des heiflen Gases konnte der Rontgensatellit ROSAT liefern, mit
dem bei einer Durchmusterung des gesamten Himmels heifles Gas im Halo und
in der Scheibe gefunden wurde (Snowden et al. 1998). In der Scheibe ist das
heifle Gas typischerweise in Blasen mit Durchmessern von 0.1 —1kpc zu finden
(Oey & Clarke 1997). Auch unser Sonnensystem befindet sich in einer solchen
Blase (100 pc), die Local Bubble genannt wird. Erreichen solche Blasen den obe-
ren Rand der Scheibe, konnen sie aufbrechen und das heifle Gas kann in den
Halo stromen (galactic chimney, Norman & Ikeuchi 1989). In sogenannten star
burst-Galaxien, die von einer kurzen Phase extrem hoher Sternentstehungsrate
gekennzeichnet sind, kann man den Ausfluss von heiflem Gas in den Halo auch
direkt beobachten (z.B. Zezas et al. 2001).

Staub

Aufer in der heiflen Phase findet man dort, wo Gas ist, auch immer Staub. Das
Massenverhéltnis zwischen Gas und Staub betriagt etwa 100. Aber trotz seiner
geringen Masse hat der Staub einen grofien Einfluss auf viele Prozesse im ISM,
z.B. die Entstehung von Sternen und Planeten. Sichtbar wird er durch ther-
mische Emission von Infrarot-Strahlung und Extinktion. Letztere ist abhéngig
von der Wellenldnge und bewirkt dadurch auch, dass das Licht von Sternen
durch den interstellaren Staub gerotet wird.

2.2.2 Prozesse im ISM

Neben der Tatsache, dass das ISM in verschiedenen Phasen auftritt, muss auch
eine Vielzahl von Prozessen beriicksichtigt werden, die die Entwicklung beein-
flussen. Thermische Energie wird dem ISM durch Kiihlung entzogen und in
Form von Strahlung abgegeben. Dieser Prozess lasst sich relativ gut modellie-
ren (unter der Annahme, dass das Gas optisch diinn ist) und Kiihlfunktionen,
die die Kiihlrate bei einer bestimmten Temperatur angeben, existieren fiir alle
wichtigen Temperaturbereiche (Dalgarno & McCray 1972; Falgarone & Puget
1985; Bohringer & Hensler 1989; Sutherland & Dopita 1993). Dem entgegen
wirken verschiedene Heizprosse, wie z.B. die Photoionisation und -dissoziation,
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2.2 Das ISM in Galaxien

Rontgen- und kosmische Strahlung und der Photoelektrische Effekt an Staub-
teilchen. Dazu kommt die Heizung durch Sterne, die neben ihrem Beitrag zum
Strahlungsfeld auch durch Sternwinde (Freyer et al. 2003) und Sterntod Ener-
gie an das ISM iibertragen. Bei letzterem sind vor allem die Supernovaex-
plosionen wichtig, bei denen Energien in der GréSenordnung von 10°! erg frei
werden. Zwischen den Kiihl- und Heizprozessen stellt sich ein Gleichgewicht

ein, wobei nur bestimmte Gleichgewichtszustdnde auch thermisch stabil sind
(s. Abschnitt 2.2.3).

Die verschiedenen Gasphasen des ISM treten auch in Kontakt miteinan-
der. Dabei konnen grofle Temperaturgradienten auftreten, weshalb es zu einer
Ubertragung von Energie durch Wirmeleitung kommen kann. Betrachtet man
ein kithle Wolke, die in ein heiles Umgebungsgas eingebettet ist, dann heizt
sich die &uflere Schicht der Wolke auf. Je nach der Dichte in dieser Schicht kann
die zusétzliche Energie wieder abgestrahlt werden. Ist dies der Fall, konden-
siert das Umgebungsgas auf die Wolke. Im anderen Fall wird Wolkenmaterial
evaporiert. Dadurch kommt es zu einem Materieaustausch zwischen den ver-
schiedenen Gasphasen, der z.B. fiir die Durchmischung des ISM wichtig sein
kann. Cowie et al. (1981) haben diesen Prozess analytisch untersucht und Ra-
ten fiir den Massenaustausch berechnet. Einige numerische Arbeiten zeigen
allerdings eine um eine Groflenordnung niedrigere Rate fiir Kondensation und
Evaporation, wobei aber fiir die Bedingungen im umgebenden ISM nur ein Fall
gerechnet wurde (Vieser & Hensler 2000; Hensler & Vieser 2002).

Neben den Prozessen innerhalb des ISM muss auch die Bildung von Sternen
aus dem Gas heraus berticksichtigt werden. Dazu kommt der frither oder spéter
folgende Riicktransfer von Materie, wenn die Sterne ihr Leben in spektakuléren
Supernovaexplosionen oder als Planetarische Nebel beenden (Abb. 2.5). In den
Supernovae werden dabei wie oben erwihnt gewaltige Mengen an Energie frei.
Die von den Sterne abgegebene Materie ist zusétzlich auch mit Metallen an-
gereichert, die im Innern der Sterne durch Kernfusion entstanden sind. Die
Anreicherung des ISM fiihrt zu einer chemischen Entwicklung der Galaxien,
die sich wiederum auf verschiedene Prozesse, z.B. die Kiihlfunktion oder die
Sternentstehung auswirken kann. Auflerdem kann die Metallhdufigkeit {iber
Absorptionslinien gemessen werden, wodurch man Informationen iiber die Ent-
wicklungsgeschichte der Galaxie bekommt (z.B. {iber die Alters-Metallizitéts-
Beziehung der Sterne). Die Entstehung der Sterne selbst ist noch nicht bis
ins Detail verstanden. Aus Beobachtungen von sehr jungen Sternhaufen weif3
man, dass Sterne in Molekiilwolken und praktisch nie einzeln entstehen. Die
am Anfang noch in die Molekiilwolke eingebetteten Sternhaufen heizen das
Gas, welches den Sternhaufen verldsst (Boily & Kroupa 2003a,b). Dadurch
reguliert sich die Sternentstehung selbst.

Weitere Prozesse betreffen z.B. die Bildung von Staub und Molekiilen. Auch
das turbulente Geschwindigkeitsfeld im ISM hat wichtige Konsequenzen, z.B.
fiir die Sternentstehung (s. Abschnitt 2.2.3).
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Abbildung 2.6: Das Phasendiagramm des ISM nach Field et al. (1969, {iber-
nommen aus Vieser 2001). Zustande auf der Gleichgewichtskurve sind in den
schraffierten Gebieten F und H stabil, im Gebiet G instabil.

2.2.3 Theoretische Modelle

In einer klassischen Arbeit beschreiben Field et al. (1969) ein Zweiphasen-
Modell des ISM. Dabei kann man eine kalte und eine warme Phase unterschei-
den, die im Druckgleichgewicht sind. Das ISM mit der Teilchendichte n, der
Temperatur T, dem Druck P, der Kiihlrate A und der Heizrate I' befindet
sich genau dann im thermischen Gleichgewicht, wenn n?A = nI' gilt. Mit der
effektiven Kiihlrate L = A —I'/n erhélt man ein stabiles Gleichgewicht, wenn

<%>P >0 (2.7)

gilt. Dies ist in Abb. 2.6 zu sehen: Die Kurve zeigt das thermische Gleichge-
wicht mit L = 0 an. Oberhalb der Kurve dominiert Kiihlung, unterhalb Hei-
zung. In den beiden schraffierten Bereichen gilt die Stabilitdtsbedingung aus
Gl. (2.7). Eine isobare Storung vom Gleichgewicht in diesen Bereichen fiihrt
wieder zum Ausgangspunkt zuriick. Im instabilen Bereich kommt es dagegen
zu einer Verstiarkung der Storung, bis am Ende einer der stabilen Zustédnde
erreicht wird. Die beiden vorhergesagten Phasen haben Dichten von 41 cm ™3
und 0.3 cm ™2 und Temperaturen von 50 K und 8000 K.

18
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McKee & Ostriker (1977) haben das Zweiphasen-Bild des ISM um eine drit-
te Phase erweitert. Ihre Modelle berticksichtigen die Rolle von Supernovaiiber-
resten, die zu einer diinnen, heiflen Phase mit Temperaturen von 4.5 - 10° K
und Dichten von 3.5 - 103 cm ™2 fithren. Eingebettet in die expandierenden
und teilweise iiberlappenden Supernovaiiberreste befinden sich kiihlere Wol-
ken, die aus den beiden schon bekannten Phasen bestehen. Dabei bildet die
kalte Phase den Kern der Wolke, der von der warmen Phase umgeben ist. Diese
wird wiederum noch in eine neutrale und eine ionisierte Komponente einge-
teilt. Die heifle Phase befindet sich eigentlich in einem instabilen Bereich des
Phasendiagramms. Da aber die Kiihlzeitskala bei geringer Dichte relativ lang
ist, reicht die Aufheizung durch beobachtete Supernovarate (etwa eine alle 100
Jahre) aus, um das Gas auf der angegebenen Temperatur zu halten. McKee &
Ostriker haben auch den Materieaustausch zwischen der heiflen und der kalten
Phase aufgrund von Warmeleitung betrachtet, wodurch die Kiihlzeitskalen fiir
das heifle Gas beeinflufit werden. Auflerdem haben sie den Volumenfiillfaktor
fiir das heie Gas mit 70-80% angegeben.

Dieser Wert fiir den Fiillfaktor ist vermutlich zu hoch. Ein Grund dafiir ist,
das McKee & Ostriker nicht beachtet haben, dass die expandierenden Super-
novablasen am Rand der Scheibe aufbrechen kénnen. Das im Inneren enthal-
tene heifle Gas kann dann in den Halo stromen, abkiihlen und wieder in die
Scheibe zuriickfallen (Shapiro & Field 1976; Bregman 1980). Dieses Modell,
das Galactic Fountain genannt wird, bietet damit auch eine Erklarung fiir die
beobachteten Hochgeschwindigkeitswolken im Halo. Auflerdem verringert sich

der Fiillfaktor des heiflen Gases auf einen realistischeren Wert von etwa 20%
(Norman & Ikeuchi 1989).

Beide Modelle zeigen teilweise gute Ubereinstimmungen mit Beobachtun-
gen, z.B. bei den Temperaturen und Driicken, und das Dreiphasen-Bild von
McKee & Ostriker wird auch heute noch oft verwendet. Allerdings gibt es auch
einige Probleme. So vermutet man heute z.B., dass die Annahme des ther-
mischen Druckgleichgewichts zwischen Phasen nicht stimmt, da auch Driicke
aufgrund von Magnetfeldern, Turbulenz und kosmischer Strahlung eine nicht
unwesentliche Rolle spielen. Will man dieser Effekte aber mitberiicksichtigen,
braucht man numerische Simulationen.

Stellvertretend fiir eine Vielzahl von numerischen Modellen, sollen hier zwei
Arbeiten erwdhnt werden. In beiden zeigt sich, dass Turbulenz ein wichtiger
Aspekt bei der Modellierung des ISM ist. Klessen (2001) untersucht die Frag-
mentation in turbulenten Molekiilwolken aufgrund von Gravitationsinstabi-
litdten. Man sieht in Beobachtungen von Molekiilwolken Geschwindigkeitsfel-
der, die eine Uberschall-Turbulenz zeigen (Williams et al. 2000) und damit
in der Lage sind, den gravitativen Kollaps der Wolke aufzuhalten. Allerdings
dissipiert die Energie in der turbulenten Bewegung typischerweise auf einer
Freifall-Zeitskala (Mac Low et al. 1998; Stone et al. 1998; Padoan & Nord-
lund 1999), so dass ein Antriebsmechanismus existieren muss, wenn man die
Molekiilwolken auf diese Weise {iber eine lingeren Zeitraum stabilisieren will.
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Mac Low (2004) vermutet, dass von allen moglichen Energiequellen im ISM
einzig die Supernovae ausreichend Energie liefern. In den Modellen von Klessen
(2001) wird ein solcher Antrieb vorausgesetzt. Es zeigt sich, dass Turbulenz
die Wolke nicht nur auf globalen Skalen stabilisieren kann, sondern lokal auch
hohe Dichten erzeugen kann. Diese Dichtefluktuationen kénnen gravitativ in-
stabil werden und weiter anwachsen. Nach Klessen (2001) sind diese Gebilde
die Vorldufer der Sterne und Turbulenz die treibende Kraft bei der Stern-
entstehung. Durch die Eigenschaften des Geschwindigkeitsfeldes wird so die
Effizienz bestimmt, mit der Sterne in einer Wolke gebildet werden (Schmeja &
Klessen 2004).

In hydrodynamischen 3d-Simulationen, die die Entwicklung eines Aus-
schnitts aus der Scheibe der Milchstraie zeigen, untersucht de Avillez (2000)
den Einfluss von Supernovaexplosionen auf das ISM. Diese Rechnungen zeigen
die komplexe Struktur des ISM, die von {iberlappenden Blasen aus heiflen Gas
sowie turbulenten Bewegungen bestimmt werden. In diesen und weiteren Simu-
lationen (de Avillez & Breitschwerdt 2004) werden auch das chimney-Modell
und die daraus resultierenden Volumenfiillfaktoren fiir das ISM bestétigt. Au-
Berdem werden auch Magnetfelder beriicksichtigt, wobei sich zeigt, dass diese
den Ausfluss von Gas in den Halo nicht aufhalten kénnen.

Diese beiden Beispiele zeigen aber auch ein Problem, das bei der Model-
lierung des ISM auftritt. Denn obwohl die Modelle bereits eine detailierte Be-
schreibung der Physik enthalten und auch schon viel zum Versténdnis des ISM
beigetragen haben, so fehlen immer noch wichtige Prozesse. Bei Klessen (2001)
kann die Entwicklung der proto-stellaren Kerne nur solange verfolgt werden,
bis Riickkopplungsprozesse dieser Kerne, wie z.B. bipolare Ausfliisse, ein Rolle
spielen. Die Modelle von de Avillez (2000) wiederum vernachléssigen u.a. die
Heizung durch Kosmische Strahlung und behandeln auch nur einen Ausschnitt
aus einer Galaxie.

Damit kann man zusammenfassend festhalten, dass es bisher noch kein
allgemein giiltiges Modell fiir das ISM einer Galaxie gibt. Aber verbesserte
Beobachtungsmoglichkeiten und immer leistungsfiahigere Computer, die kom-
plexere Modelle rechnen koénnen, tragen zum Fortschritt auf diesem Gebiet
bei.

2.3 Modellierung von Galaxien

Numerische Simulationen der Entstehung und Entwicklung von Galaxien sind
fiir ein besseres Verstdndnis der physikalischen Prozesse sehr wichtig. Die Mo-
dellierung einer Galaxie kann in zwei Teilaspekte aufgeteilt werden. Betrach-
tet man ein reines Sternsystem, dann muss man ein gravitatives N-Korper-
Problem mit den zugehorigen Bewegungsgleichungen 16sen. Soll auch die Gas-
dynamik beriicksichtigt werden, dann miissen zusétzliche dissipative Prozesse,
wie Heizung, Kiihlung oder inelastische Wolkenstéfe berticksichtigt werden.
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Bei einem gekoppelten Stern-Gas-System sind weiterhin noch Wechselwirkun-
gen und Phaseniibergéinge zwischen den Komponenten zu beachten, wie z.B.
Sternentstehung.

Bei der Modellierung von Galaxien kann man zwei prinzipielle Ansétze un-
terscheiden. Zum einen sind da die Modelle, die die Entstehung der Galaxien
in einem kosmologischen Kontext beschreiben. Dabei wird davon ausgegangen,
dass anfiangliche Dichtefluktuationen in der Dunklen Materie aufgrund von
Gravitationsinstabilitdten anwachsen. Die heute beobachteten Galaxien ent-
stehen danach hierarchisch, d.h. zunéchst werden die kleinsten Strukturen ge-
bildet, die dann zu immer gréfleren Gebilden verschmelzen. Auf der Basis, dass
die Dunkle Materie durch stoffreie, nicht-baryonische Teilchen beschrieben
werden kann (Peebles 1982), konnten die ersten sogenannten CDM-Modelle
die Entstehung von grofiskaligen Strukturen im Universum gut erkldaren (Da-
vis et al. 1985; Frenk et al. 1985, 1988, 1990; White et al. 1987a,b).

Um diesen Vorgang zu simulieren, bendtigt man idealerweise Verfahren,
die sich flexibel an die geometrischen Gegebenheiten des Systems anpassen.
Diese Moglichkeit bieten z.B. Teilchenmethoden, und ein haufig angewende-
tes Verfahren ist der TREESPH-Algorithmus (Hernquist & Katz 1989). Bei
dieser Methode werden der TREE-Algorithmus (Barnes & Hut 1986) zur Be-
rechnung von Gravitationskréaften und das Smoothed Particle Hydrodynamics
(SPH) Verfahren (Gingold & Monaghan 1977; Lucy 1977) zur Berechnung der
Gasdynamik miteinander verbunden. Die dynamische Entwicklung der baryo-
nischen Materie, die in der Frithphase der Entwicklung als Gas vorliegt, ist an
die der Dunklen Materie gekoppelt. Das Gas bildet eine Scheibe, wenn man die
dissipative Gasdynamik beriicksichtigt (Katz & Gunn 1991; Navarro & Benz
1991).

In einem Modell von Katz (1992) wurde dann auch Sternentstehung und
ihre Riickkopplung iiber Supernovae behandelt. Das Feedback erfolgte iiber
die thermische Aufheizung des umgebenden Gases. Da dieses Gas aber gerade
Sterne gebildet hat und damit hohe Dichten aufweist, geht die thermische
Energie durch Kiihlung schnell wieder verloren. In neueren Modellen wurde
deshalb die Behandlung der stellaren Riickkopplung weiter verfeinert (Navarro
& White 1993; Thacker & Couchman 2000; Kay et al. 2002; Brook et al.
2003, 2004). Z.B. lassen Thacker & Couchman (2000) und Kay et al. (2002)
die Feedback-Region fiir eine Zeit lang adiabatisch expandieren, was fiir eine
effektivere Heizung sorgt. Brook et al. (2004) vergleichen die thermische und
die adiabatische Heizung an einem Modell fiir die Milchstrafle und zeigen,
dass im zweiten Fall die Sternentstehung sich durch effektivere Heizung selbst
regulieren kann.

Auflerdem wurde die Beschreibung um die Anreicherung durch Metalle er-
weitert (Steinmetz & Miiller 1994, 1995; Raiteri et al. 1996; Berczik 1999;
Kawata & Gibson 2003). Steinmetz & Miiller (1995) konnten dadurch die un-
terschiedlichen chemischen Eigenschaften der Sterne im Halo, im bulge und in
der Scheibe erkldren. Raiteri et al. (1996) und Berczik (1999) gelang es, die in
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der Sonnenumgebung beobachteten Verhéltnisse zwischen den Massenanteilen
von Sauerstoff zu Eisen und Eisen zu Wasserstoff zu reproduzieren.

Seit kurzem versuchen einige Modelle auch, die Mehrphasen-Natur des [ISM
zu beriicksichtigen. Hultman & Pharasyn (1999), Springel & Hernquist (2003)
und Robertson et al. (2004) benutzen dazu Hybrid-SPH-Teilchen, die sowohl
eine kalte wie auch ein heifle Gaskomponente repréisentieren. Der Nachteil bei
diesem Verfahren ist, dass die verschiedenen Gasphasen sich dynamisch nicht
unabhéngig voneinander entwickeln kénnen. Ein anderer Ansatz wird von Rit-
chie & Thomas (2001) und Marri & White (2003) verfolgt. In ihren Modellen
wurde die Nachbarsuche des SPH-Verfahrens so verdndert, dass Dichten in Re-
gionen niedriger Dichten nicht durch das Mitteln iiber verschiedene Gaspha-
sen iiberschétzt werden. Dadurch kénnen dann zwar dynamisch unabhéngige
Gasphasen beschrieben werden, allerdings ist unklar, ob die hydrodynamische
Behandlung von kalten, gravitativ gebundenen Klumpen sinnvoll ist.

Ein anderer Ansatz zur Modellierung von Galaxien wird von den soge-
nannten chemo-dynamischen (CD) Modellen verfolgt. Diese basieren auf ei-
ner Gittermethode und beinhalten ein komplexes Netzwerk von physikalischen
Prozessen, welches als Grundvoraussetzung eine Mehrphasen-Beschreibung des
ISM enthélt. Die dynamische Entwicklung wird hierbei durch die Boltzmann-
schen Momentengleichungen (Sterne) bzw. die Euler-Gleichungen (Gas) be-
schrieben. Da CD Modelle einen hohen rechnerischen Aufwand erfordern, wa-
ren die ersten Modelle dieser Art auf sphérisch symmetrische (Burkert et al.
1992; Theis et al. 1992) oder achsensymmetrische (Samland et al. 1997) Sy-
steme beschréinkt. Kiirzlich wurde aber auch ein dreidimensionales CD Modell
von Samland & Gerhard (2003) vorgestellt. Schon in den ersten Modellen wur-
de deutlich, dass die Mehrphasen-Beschreibung des ISM ein wichtiger Aspekt
ist, da die Gasphasen dynamisch entkoppeln kénnen und es so z.B. zu galakti-
schen Winden kommen kann (Theis et al. 1992). Die Rechnungen von Samland
et al. (1997) konnten viele beobachtete Eigenschaften der Milchstrafle erstmals
in einem selbstkonsistenten Modell erklédren, z.B. die Verteilung der Metalle,
Verhéltnisse von Elementh&ufigkeiten oder Sternentstehungsraten. Die aktu-
ellen 3d-Modelle von Samland & Gerhard (2003) beriicksichtigen zusétzlich
auch noch ein relastisches Anwachsen des Dunklen Halos, wie man es aus den
CDM-Simulationen zur Strukturbildung bestimmen kann, und kénnen dadurch
bessere Ubereinstimmungen bei den kinematischen Eigenschaften des Modells
erreichen.

Aufgrund der Wichtigkeit von Dissipation, Sternentstehung und Feedback
ist die Behandlung des ISM ein entscheidender Aspekt bei der Modellierung
von Galaxien. In kosmologischen TREESPH-Rechnungen wird das ISM typi-
scherweise als Einphasen-Medium betrachtet, d.h. die Multiphasen-Struktur
des realen ISM wird rdumlich nicht aufgeltst. Fiir eine Molekiilwolke, die von
heiflem Gas umgeben ist, ergibt sich dadurch z.B. eine mittlere Dichte, die
fiir das heifle Gas viel zu hoch ist. Dies fiihrt z.B. zu einer zu hohen Kiihlra-
te, dem sogenannten overcooling (Pearce et al. 1999; Thacker et al. 2000). Als
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Folge haben die Galaxien, die in diesen Rechnungen entstehen, zu kleine Schei-
ben. Auch die Sternentstehung ist zu effizient. Es wird allgemein angenommen,
dass diese Probleme auf die Beschreibung des Feedbacks zuriickzufiihren sind.
Einige Untersuchungen von verbesserten Feedback-Mechanismen zeigen auch
eine Verringerung der genannten Probleme (Thacker & Couchman 2001). Die
Behandlung von stellarem Feedback ist aber auch direkt an die Beschreibung
des ISM gekoppelt, die in den CD Modellen realistischer ist. Die klassischen
CD Modelle haben aber das Problem, dass sie auf Gittermethoden basieren
und daher nicht die geometrische Flexibilitdt von Teilchenmethoden haben.
Die logische Schlussfolgerung ist also, die beiden Ansétze zu koppeln. Dazu
kann man z.B. die SPH Methode mit einem Sticky Particle Verfahren kombi-
nieren. Sticky Particles wurden schon in Einphasen-Modellen als Alternative
zur genauen hydrodynamischen Modellierung verwendet (Carlberg 1984; Com-
bes & Gerin 1985; Noguchi 1988; Palous et al. 1993; Theis & Hensler 1993).
Bei dem Verfahren wird die klumpige Natur des ISM betont, d.h. die Teilchen
sollen Gaswolken représentieren. Diese bewegen sich {iberwiegend auf ballisti-
schen Bahnen, konnen aber durch inelastische Stoe Energie dissipieren. Bei
der Kombination mit SPH werden demnach die Wolken durch Sticky Particles
beschrieben, wahrend das diffus verteilte Gas durch SPH modelliert wird. Ein
solchen Ansatz verfolgten auch Semelin & Combes (2002) und Berczik et al.
(2003).

2.4 Ziel der Arbeit

In dieser Arbeit soll die dynamische Entwicklung des ISM in Galaxien mit
Hilfe von numerischen Simulationen untersucht werden. Aus der Beschreibung
des ISM wird deutlich, dass dem Gas in der Galaxie dabei eine besondere
Bedeutung zukommt. Alle wichtigen Prozesse, wie die Sternentstehung oder
Dissipation, sind mit dem ISM verkniipft. Das gilt heute trotz der Tatsache,
dass der iiberwiegende Teil der baryonischen Materie in Sternen vorliegt, aber
umso mehr in der Frithphase der Entwicklung, wenn das Verhéltnis von Gas- zu
Sternmasse umgekehrt ist. Die Temperatur- und Dichteskalen im ISM kénnen
iiber bis zu acht GroBenordnungen variieren. Dazu kommen die verschiedenen
Prozesse, die auf sehr unterschiedlichen Zeit- und Léngenskalen wirken. Aus
diesem Grund gibt es bisher noch kein vollstdndiges numerisches Modell vom
ISM, und in Modellen von der Entwicklung von Galaxien muss das ISM iiber
Néherungen beschrieben werden. In den meisten Simulationen wird insbeson-
dere die Mehrphasen-Natur des ISM nur unzureichend beriicksichtigt, wahrend
andere Rechnungen dafiir entweder nur Ausschnitte aus einer Galaxie betrach-
ten konnen oder die Dynamik des Systems nicht detailliert genug beschreiben
konnen.

Im Rahmen dieser Arbeit wird deshalb zunéchst ein neues numerisches Ver-
fahren entwickelt, das auf der in kosmologischen Simulationen bereits erfolg-
reich angewandten TREESPH-Methode basieren soll. Analog zu den chemo-
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dynamischen Modellen soll ein komplexes Netzwerk von wichtigen physikali-
schen Prozessen beriicksichtigt werden. Dabei soll insbesondere den verschiede-
nen Temperaturen und Dichten des ISM durch eine Mehrphasen-Beschreibung
Rechnung getragen werden. Hierzu wird das SPH-Verfahren mit einer Sticky
Particle-Methode verkniipft. Dadurch kann man eine warme, diffuse und eine
kalte, klumpige Komponente des ISM unterscheiden, die sich dynamisch un-
abhéngig voneinander entwickeln konnen. Zusétzlich sollen mit Kondensation,
Evaporation und Reibung auch Wechselwirkungen zwischen den Gasphasen
beriicksichtigt werden. Innerhalb des ISM kommt es durch Strahlungskiihlung
und inelastischen Wolkenst68en zu Dissipation.

Die Sternentstehung ist ein weiterer, wichtiger Prozess, der beachtet wer-
den muss. Im Gegensatz zu bisherigen Modellen soll hier ein lokaler Ansatz
verfolgt werden, bei dem die Sternentstehung fiir einzelne Molekiilwolken be-
schrieben wird. Der lokale Zustand des ISM wirkt dabei {iber eine variable
Sternentstehungseffizienz auf die Sternentstehung ein. Da die Sterne am Ende
ihrer Entwicklung ihrerseits das ISM durch den Eintrag von Energie und die
Riickfithrung von Materie beeinflussen, ist durch die lokale Abhéngigkeit der
Sternentstehungseffizenz auch die Moglichkeit zur Selbstregulierung gegeben.

Das so entwickelte Verfahren soll dann am Beispiel einer der Milchstrafle
dhnlichen Galaxie getestet und durch den Vergleich mit Beobachtungen ge-
eicht werden. Dabei soll auch die unterschiedliche Dynamik der verschiedenen
Gasphasen und deren Einfluss auf die Entwicklung, z.B. iiber die Geschwin-
digkeitsdispersion der verschiedenen Komponenten, untersucht werden.

Die Arbeit ist wie folgt gegliedert: In Kap. 3 wird die numerische Umset-
zung des oben beschriebenen Verfahrens zur Simulation der Entwicklung von
Galaxien im Detail vorgestellt. Die Anwendung auf eine der Milchstrafie &hn-
liche Modellgalaxie und die Ergebnisse der durchgefiihrten Rechnungen, die
auch eine Studie iiber den Einfluss der verschiedenen Modellparameter bein-
haltet, werden in Kap. 4 vorgestellt. Eine Diskussion der Ergebnisse in Bezug
auf Beobachtungen und bisherige Arbeiten erfolgt in Kap. 5. In Kap. 6 wird am
Beispiel eines einfallenden Satellitens eine zukiinftig geplante Anwendung auf
wechselwirkende Galaxien vorgestellt. Weitere Anwendungen fiir unser Modell
werden schliellich in Kap. 7 erlautert.
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LBelief is a force. It’s a weak force, by comparison with gravity;
when it comes to moving mountains, gravity wins every time.“

- ,Pyramids“, Terry Pratchett

Kapitel 3

Numerische Behandlung der
Entwicklung von Galaxien

Im Rahmen dieser Arbeit wurde ein Programm zur Modellierung von Ga-
laxien entwickelt. Es basiert auf dem TREESPH-Verfahren (Hernquist & Katz
1989), das in vielen Galaxiensimulationen zur Anwendung kommt. Dieses Ver-
fahren kombiniert den TREE-Algorithmus (Barnes & Hut 1986) fiir die Be-
stimmung der Gravitationskrifte mit der SPH-Methode fiir die Berechnung
der Hydrodynamik (Lucy 1977; Gingold & Monaghan 1977). Wir haben den
TREESPH-Algorithmus auflerdem um ein sticky particle-Verfahren erweitert.
Dadurch wird eine Multiphasen-Beschreibung des ISM verwirklicht, in der dif-
fuses Gas durch SPH und Wolken durch sticky particles beschrieben werden.

Die verschiedenen Komponenten einer Galaxie werden anhand von Teil-
chensorten unterschieden. Teilchen reprisentieren dabei Sterne, Wolken, (dif-
fuses) Gas oder dunkle Materie. Die Entwicklung des Systems wird durch ein
komplexes Netzwerk von physikalischen Prozessen, dargestellt in Abb. 3.1, ge-
steuert. Alle wesentlichen Prozesse werden beriicksichtigt, und zwar im einzel-
nen Sternentstehung, die Riickkopplung der Sterne (im allgemeinen als Feed-
back bezeichnet), Kiihlung, Wolkenst6e, Kondensation, Evaporation und Rei-
bung. Im folgenden sollen die einzelnen Teile des Programms im Detail vorge-
stellt werden. Zunéchst werden die einzelnen Komponenten beschrieben. Dann
folgen die Stellar- und die Gasdynamik und schliellich die weiteren Prozesse.

3.1 Sterne

In den heute beobachteten Galaxien sind die Sterne die dominante baryonische
Komponente. Aulerdem kann praktisch jede Beobachtung, direkt oder indi-
rekt, auf die von Sternen abgestrahlte Energie zuriickgefiihrt werden. In unse-
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Abbildung 3.1: Das Netzwerk von physikalischen Prozessen, die die verschiede-
nen Gas- und Sternkomponenten miteinander verkniipfen. Sterne entstehen in
den Wolken. Die Sterne geben Materie und Energie zuriick an das Mehrphasen-
ISM. Zwischen den beiden Gasphasen findet ein Austausch von Masse und Im-
puls durch Kondensation oder Evaporation und Reibung statt. Energie wird
durch Strahlung und Wolkenstofle dissipiert.

rem Modell werden die Sterne durch eine Teilchensorte beschrieben, allerdings
kann man mit heutigen Computern nicht jeden Stern einzeln darstellen. Daher
soll jedes Sternteilchen vielmehr eine Sternansammlung repréasentieren, dessen
Sterne alle zur gleichen Zeit entstanden sind. Die Verteilung der Sternmassen
innerhalb einer solchen Ansammlung ist durch eine Anfangsmassenverteilung
(IMF - initial mass function) gegeben, etwa die nach Kroupa et al. (1993):

209 m~ 3 fiir 0.1 <m < 0.5
O(m) = Ay - { m 22 fiir 0.5 <m < 1.0 (3.1)
m=27 fiir 1.0 <m < 100.0
Dabei ist m die Masse eines Sterns in Sonnenmassen. Die IMF ®(m) wird nach

der Masse normalisiert, wodurch sich fiir die gewéhlten Integrationsgrenzen
von 0.1 Mg bis 100 M) Apyr = 0.31 ergibt.
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3.2 Wolken

Wiéhrend bei Beobachtungen die Leuchtkraft der Sterne von Bedeutung ist,
wird die Entwicklung der Galaxien vor allem durch die Riickgabe von Energie
und Materie an das ISM, dem sogenannten stellaren Feedback, beeinflusst.
Besonders wichtig sind hierbei die planetarischen Nebel und die Supernovae,
die beide das Ende der Entwicklung eines Sterns markieren. Um diese Prozesse
in einem Modell zu beriicksichtigen, muss man die Lebensdauer eines Sterns,
welche von seiner Masse m und seiner Metallizitdt Z abhéngig ist, kennen.
Eine Ndhrungsformel fiir die Lebensdauer t, ist (Raiteri et al. 1996)

logt, = ao(Z) — a1(Z) - logm + as(Z) - (logm)?, (3.2)
wobei t, in Jahren angegeben wird. Die Koeffizienten sind gegeben durch

ao(Z) = 10.130 + 0.0755 - log Z — 0.0081 - (log Z)?
a1(Z) = 4.4240 + 0.7939 - log Z + 0.1187 - (log Z)? (3.3)

ay(Z) = 1.2620 + 0.3385 - log Z + 0.0542 - (log Z)?.

Die Metallizitdt Z ist konstant auf den solaren Wert von Z; = 0.02 gesetzt.
Die Gl. (3.2) gibt eine sinnvolle Ndherung an Lebensdauern von Sternen in
den Modellrechnungen der Padua-Gruppe (Alongi et al. 1993; Bressan et al.
1993; Bertelli et al. 1994) in dem Massenbereich von 0.6 M bis 120 M und
fiir Metallizitéiten von Z = 7 - 1075 — 0.03.

Wir nehmen an, dass Sterne, die massereicher als 8 M, sind, ihr Leben als
Typ II Supernovae beenden und Sterne mittlerer Masse zwischen 1 Mg und
8 M als planetarische Nebel enden. Damit ergibt sich aus der IMF, dass der
Massenanteil von massereichen Sternen bei 9% liegt, wihrend Sterne mittlerer
Masse etwa 34% ausmachen. Die mittleren Massen liegen bei ca. 16 M) bzw.
1.9M@. Die kurzlebigen massereichen Sterne haben Lebensdauern von 3 —
39 Myr, die Sterne zwischen 1 und 8 M) leben dagegen bis zu 10 Milliarden
Jahre.

3.2 Wolken

In einer einfachen Unterteilung kann man eine warme bis heifle, diffuse und eine
kalte, klumpige Phase des ISM unterscheiden. Letztere soll durch die Wolken-
teilchen beschrieben werden, welche einzelne Molekiilwolken représentieren sol-
len. Damit bestimmen die Wolkenteilchen auch die Orte, wo Sternentstehung
stattfindet. Aber nur ein Teil des Gases in der Wolkenphase ist dicht und in-
stabil genug, um tatsdchlich aktiv fiir die Sternentstehung zur Verfiigung zu
stehen. Daher wird jeder Wolke in unserem Modell eine Inaktivitatszeit i,
zugewiesen, und erst nach Ablauf dieser Zeit beginnt die Sternentstehung in
der jeweiligen Wolke. 73, ist ein freier Parameter und kann als eine Art globale
Sternentstehungszeitskala angesehen werden. Typische Werte fiir 73, liegen bei
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einigen 100 Myr. Die zu erwartende Sternentstehungsrate SFR kann man dann
mit der einfachen Annahme, dass SFR = eMcldTi;1 ist, abschétzen. Setzt man
fir die gesamte Masse der Wolkenphase M4 einige 10° M@ ein und nimmt
eine Sternentstehungseffizienz € von € ~ 0.1 an, dann ergibt sich eine Stern-
entstehungsrate in der GréSenordnung von 1 Mg yr™.

Der Radius rgq einer einzelnen Wolke mit der Masse mq ist durch die
aus Beobachtungen abgeleitete Masse-Radius-Beziehung gegeben (Rivolo &
Solomon 1988):

Meld
ad = Aaa | ———DpC. 3.4
Teld 1d 105 Mg, pc (3.4)

Die Konstante Aqq wird auf den Wert 50 gesetzt.

Durch inelastische Wolkenstoe wird kinetische Energie dissipiert. Beim
Stofl verschmelzen die beteiligten Wolken und es entstehen bis zu einer festge-
legten Massengrenze dadurch immer massereichere Wolken (Abschn. 3.6.3).
Durch den Sternentstehungsprozess werden sie auch wieder zerstort (Ab-
schn. 3.10). Um zu vermeiden, dass sich durch die Fragmentierung der Wolken
die Teilchenzahl zu stark erhoht, wurde auch eine untere Massengrenze M4 jim
fiir Wolken eingefiihrt. Diese wird auf

Madiim = 0.1Msp jim (3.5)

gesetzt, wobei Mgp 1, das untere Massenlimit fiir den Sternentstehungsprozess
(s. Abschnitt 3.9) ist. Wenn die Masse einer Wolke kleiner als Mg jim wird,
wird das entsprechende Teilchen aus der Rechnung entfernt und die Masse
gleichméfBig auf die benachbarten Teilchen innerhalb von 300 pc verteilt.

3.3 Diffuses Gas

Eine zweite Gasphase soll die diffuse Komponente des ISM beschreiben und
wird durch das SPH-Verfahren beschrieben, das in Abschnitt 3.6.1 erklért wird.
Das diffuse Gas hat typischerweise Temperaturen Ty, im Bereich von ~ 10* K
bis etwa 107 K. Das stoflionisierte Gas verliert Energie durch Bremsstrahlung,
Rekombination und Linieniibergénge angeregeter Atome und Ionen. Die Kiihl-
rate wird typischerweise in der Form

A<Tga87 nga87 Z) = n;as AO<Tga57 Z) (36>
angegeben, wobei Z den Massenanteil der schweren Elemente, also die Metal-
lizitét, angibt. Eine Kiihlfunktion Ay, die die oben genannten Prozesse fiir die

am héaufigsten auftretenden Metalle beriicksichtigt, wurde z.B. von Bohringer
& Hensler (1989, s. Abb. 3.2) bestimmt.
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Abbildung 3.2: Die Kiihlfunktion A, iitbernommen aus Bohringer & Hensler
(1989). Die verschiedenen Linien zeigen die Kiihlrate bei verschiedenen Me-
tallizitditen. Im Bereich von 10° bis zu einigen 10° hingt die Kiihlung am
starksten von der Metallizitat ab. Die wichtigsten Linieniibergange sind hier
beriicksichtigt.

Neben der Kiihlung ist auflerdem die Kopplung der diffusen Gasphase mit
den Wolken zu beachten. Hierbei spielen die Prozesse Kondensation, Evapora-
tion und Reibung eine Rolle (Abschn. 3.11). Auch die Sterne haben durch ihre
Riickkopplung einen Einfluss auf das diffuse Gas, wobei vor allem die Heizung
durch Supernovae wichtig ist (Abschn. 3.10).

Die Masse der SPH-Teilchen kann sich aufgrund von Kondensation und
Evaporation dndern. Dadurch kann es passieren, dass die Massen einzelner
SPH-Teilchen sich um Gréflenordnungen unterscheiden, was zu Problemen
fithren kann. Zum einen sind dann nédmlich die Eigenschaften des Gases an
der Position eines sehr massereichen Teilchen praktisch durch dieses eine Teil-
chen bestimmt. Dies widerspricht aber dem SPH-Ansatz einer statistischen
Beschreibung. Gleichzeitig kann es fiir ein leichtes Teilchen einen wesentlichen
Unterschied machen, ob es ein schweres Teilchen als Nachbarn hat oder nicht.
Im ungiinstigsten Fall fithrt dies zu unphysikalischen Fluktuationen z.B. in
der Gasdichte. Um diese Probleme zu vermeiden, werden eine obere und eine
untere Massengrenze eingefithrt. Wenn ein Teilchen die obere Massengrenze
iiberschreitet, wird es in vier neue SPH-Teilchen geteilt. Die neuen Teilchen
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haben jeweils die gleiche Masse (also 1/4 der Masse des urspriinglichen Teil-
chens) und werden im Abstand h, symmetrisch um die Position des alten
Teilchens angeordnet. Die Geschwindigkeit und die spezifische Energie bleiben
gleich, d.h. das Massenzentrum, der Bahndrehimpuls und die thermische Ener-
gie bleiben unveréndert. Teilchen, die die untere Massengrenze unterschreiten,
werden entfernt und ihre Masse wird auf die benachbarten SPH-Teilchen ver-
teilt. Die obere und die unter Massengrenze sind auf 4 mgpy bzw. 0.1 mgpy
gesetzt, wobei mgpy die Masse eines SPH-Teilchen am Anfang der Rechnung
ist.

3.4 Dunkle Materie

Die Behandlung der Dunklen Materie kann sowohl dynamisch (durch Teilchen)
wie auch in Form eines statischen Halopotentials geschehen. Fiir letzteres wur-
den folgende externen Potentiale implementiert:

e isothermes Potential

e Plummer-Potential

Miyamoto-Nagai-Potential (Miyamoto & Nagai 1975)

NFW-Potential (Navarro et al. 1997)

Hernquist-Potential (Hernquist 1993)

e Kuijken&Dubinski-Halopotential (Kuijken & Dubinski 1995)

Das Plummer-Potential ®p ist durch

dp(r) = —— M (3.7)

gegeben, wobei G die Gravitationkonstante, Mp die Masse und Rp der
Plummer-Radius sind. Das Plummer-Potential wurde historisch als Modell fiir
den Sternaufbau sowie die Struktur von Kugelsternhaufen verwendet, u.a. auch
deshalb, weil es in einer einfachen analytischen Form gegeben ist. Aus Gl. (3.7)
konnen auch Dichte und Massenverteilung eines Plummer-Modells bestimmt
werden.

Das Kuijken&Dubinski-Halopotential ist ein abgeplattetes isothermes Po-
tential mit einem Kern und endlicher Ausdehnung. Ein Parameter ¢ bestimmt
die Abplattung des Halos (¢ = 1 bedeutet, dass der Halo sphérisch ist).

Der Vorteil eines Live-Halos, also eines Teilchenhalos, liegt in der selbst-
konsistenten Behandlung, die eine Wechselwirkung zwischen der baryonischen
und der Dunklen Materie ermoglich, was z.B. bei wechselwirkenden Galaxien
von besonderer Bedeutung sein kann. Bei isolierten Galaxien im Gleichgewicht
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kann man annehmen, dass der Halo sich nur wenig verdndert und in erster
Néherung durch ein statisches Potential beschrieben werden kann. Dadurch
kann man die Teilchenzahl fiir eine Rechnung und damit auch den Bedarf an
CPU-Zeit reduzieren. Aus diesen Griinden wird in den meisten Rechnungen,
die in dieser Arbeit vorgestellt werden, der statische Halo von Kuijken & Du-
binski (1995) verwendet.

3.5 Stellare Dynamik

Die dynamische Entwicklung von Galaxien wird im wesentlichen von der Gravi-
tation bestimmt. In diesem Abschnitt soll das dazugehorige N-Korper-Problem
und verschiedene Losungsansitze vorgestellt werden, wobei der Schwerpunkt
auf dem sogenannten TREE-Verfahren liegt, das im Rahmen dieser Arbeit
verwendet wurde.

3.5.1 Das N-Korper-Problem

In einem N-Kérper-System wird die Gravitationskraft, die auf eines der Teil-
chen wirkt, aus den Kriften, die alle anderen Teilchen ausiiben, und einer
moglicherweise vorhandenen externen Kraft berechnet. Es ergibt sich damit
das sogenannte gravitative N-Korper-Problem, bei dem ein gekoppeltes, nicht-
lineares System von NN Differentialgleichungen der Form

dQI'Z'

dt?

= VD (r;) — Ve (ry, 1) (3.8)

gelost werden muss. Dabei ist r; die Position von Teilchen . Durch @, wird die
Wirkung eines externen Potentials beschrieben. Der durch die Eigengravitation
hervorgerufene Potentialbeitrag ist in Gl. (3.8) mit ®y bezeichnet und durch

(3.9)
J
J#i
gegeben. Der Index N deutet dabei an, dass man iiber N — 1 Teilchen sum-
mieren muss. Fiir die Auswertung der Gl. (3.9) wird also die Berechnung von
N —1 Teilchenabstéinden benétigt. Daher skaliert der numerische Aufwand fiir

das N-Korper-Problem in der einfachsten Implementation nach Gl. (3.8) bzw.
Gl. (3.9) mit ~ O(N?).

3.5.2 Loésungsverfahren

In einigen Anwendungen kann V®. die Eigengravitation V®y iiberwie-
gen, d.h. die Beschleunigung eines Teilchens ist nur von seiner eigenen Po-
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sition abh&ngig. Damit reduziert sich das N-Koérper-Problem zu N Ein-
Korper-Problemen, die sich numerisch durch die sogenannte restricted N-Body-
Methode erheblich schneller 16sen lassen. Ein Beispiel hiefiir sind schwach wech-
selwirkende Galaxien (Pfleiderer & Siedentopf 1961; Toomre & Toomre 1972):
Unter der Annahme, dass sich zwei Galaxien auf Keplerbahnen bewegen, kann
man das Gravitationsfeld fiir jeden Zeitpunkt aus der Uberlagerung der bei-
den als starr angenommen Galaxienpotentiale (semi-)analytisch bestimmen.
Der linear mit der Teilchenzahl skalierende Rechenaufwand betrégt dann fiir
eine komplette Simulation auf einem modernen PC etwa eine CPU-Sekunde.
Der Nachteil des restricted N-BodyVerfahrens ist, dass es sich nicht selbst-
konsistent an die dynamische Entwicklung anpassen kann, wodurch z.B. Pro-
zesse wie dynamische Reibung oder Anderungen in der Massenverteilung nicht
beriicksichtigt werden. Dadurch wird die Anwendung dieser Methode auf stark
wechselwirkende und insbesondere verschmelzende Galaxien fraglich.

Wegen der N?-Skalierung ist ein direktes Losen von Gl. (3.8) auf Teilchen-
zahlen von wenigen Tausend begrenzt. Durch einige Verbesserungen, wie etwa
einem Blockzeitschrittverfahren oder der Regularisierung der Koordinaten bei
nahen Begegnungen, 148t sich die Effizenz des direkten Losens von Gl. (3.8) et-
was erhohen, so dass der Rechenzeitbedarf nur noch mit etwa O(N'6) skaliert

(Aarseth 1985).

Deutlich hohere Teilchenzahlen lassen sich durch indirekte Verfahren, wie
z.B. die particle-mesh-Methode oder das self-consistent-field-Verfahren, errei-
chen. In beiden Fillen wird aus einem aus der Teilchenkonfiguration gemit-
telten Dichtefeld das Potential {iber die Poissongleichung bestimmt. Da nach
der Potentialbestimmung die Kréfte nur noch als Summe {iber alle Teilchen
berechnet werden miissen, skalieren diese Verfahren im wesentlichen linear mit
der Teilchenzahl. Allerdings wird der Geschwindigkeitsvorteil durch einen Ver-
lust an Flexibilitit erkauft, da man z.B. im Fall der particle-mesh-Methoden
ein Gitter vorgeben muss.

Eine Alternative zu den verschiedenen numerischen Methoden bietet die
GRAPE-Hardware (GRAvity PipE, Sugimoto et al. 1990), bei der die rechen-
zeitintensive Summation der Gravitationskréifte auf einem fiir diesen Zweck
speziell entwickelten Chip durchgefiihrt wird. Der Rechenzeitbedarf skaliert
aber weiterhin mit O(N?), was sich ab etwa 10° Teilchen bemerkbar macht.

3.5.3 Das TREE-Verfahren

Eine weitere Methode, um das gravitative N-Koérper Problem in den Griff zu
bekommen, ist das TREE-Verfahren (Appel 1985; Barnes & Hut 1986; Hern-
quist 1987). Der Vorteil dieser Methode ist, dass sie keine geometrischen Ein-
schrankungen besitzt. Das Grundprinzip der TREE-Methode ist, dass man den
Potentialbeitrag von Gruppen hinreichend weit entfernter Teilchen iiber eine
Multipol-Entwicklung niedriger Ordnung beriicksichtigt. Physikalisch gesehen
bedeutet das, dass man die genaue Massenverteilung von entfernten Teilchen
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+

Abbildung 3.3: Bei hierarchische TREE Struktur wird ein Teilchensystem in
zunehmend kleinere Gruppen, die sogenannten Knoten, aufgeteilt, bis ein Kno-
ten einem Teilchen entspricht. Der Ausgangsknoten, hier ein Quadrat, umfafit
alle Teilchen (links). Dieser wird dann in Unterknoten gleicher Grofe unterteilt
(Mitte) und dieser Vorgang wird fiir jeden Unterknoten solange wiederholt, bis
alle Knoten ein oder kein Teilchen enthalten. In drei Dimensionen sind Knoten

Wiirfel und jeder Wiirfel wird in acht Unterwiirfel geteilt, weshalb man auch
vom Oktal-TREE spricht.

vernachléssigt. Dass diese Annahme sinnvoll ist, zeigt z.B. die Umlaufbahn
der Erde um die Sonne, die ohne Kenntnis der genauen Massenverteilung der
beiden Korper genau berechnet werden kann. Durch ein geeignetes Entfer-
nungskriterium kann man die Genauigkeit der Ndherung sicherstellen.

Um die Gruppenzugehorigkeit von Teilchen zu ermitteln hat, sich eine
Baumstruktur bewéahrt, daher auch der Name TREE (= engl. ,Baum®). Die
TREE-Struktur besteht aus Teilchengruppen, den sogenannten Knoten, und
jeder Knoten umfafit ein oder mehrere Teilchen. Teilchenlose Knoten brau-
chen nicht weiter beachtet werden. Im dreidimensionalen Fall sind die Knoten
Wiirfel. Der Ausgangswiirfel umfafit alle Teilchen (siehe Abb. 3.3) fiir ein Bei-
spiel in zwei Dimensionen). Der TREE wird nun aufgebaut, indem man Wiirfel
mit mehr als einem Teilchen jeweils in acht Unterwiirfel gleichen Volumens
unterteilt. Dieser Vorgang wird solange wiederholt, bis jedem Teilchen ein Un-
terwiirfel zugeordnet werden kann. Fiir N Teilchen werden etwa 2N Knoten
benotigt. AuBerdem wird fiir jeden Knoten eine Gesamtmasse, ein Massenzen-
trum und — je nach Genauigkeit — verschiedene Multipolmomente berechnet.

Das Entfernungskriterium ist durch

s
7 < © (3.10)
gegeben, wobei s die Ausdehnung des betrachteten Knotens und d der Abstand
zu diesem Knoten ist. Der sogenannte Offnungswinkel © ist ein freier Para-
meter, der typischerweise etwas kleiner als 1 ist. Die Kraft auf ein Teilchen
wird dann bestimmt, indem man sich ausgehend vom Anfangswiirfel durch
die Baumstruktur bewegt. Immer wenn fiir einen Knoten die Bedingung in
Gl (3.10) erfullt ist, wird die Wechselwirkung zwischen diesem Knoten und
dem Teilchen berechnet. Sonst wird der aktuelle Wiirfel in seine Unterwiirfel
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geteilt, und die Prozedur fiir diese wiederholt, solange bis alle Knoten bertiick-
sichtigt sind. Die Genauigkeit der Kraftberechnung ist dabei fiir einen typi-
schen Wert von © = 0.7 in der Groflenordnung von 1%. Der Rechenzeitbedarf
skaliert dabei nur noch mit ~ O(N log N).

3.5.4 Berechnung der Gravitation

In unserem Programm kann die Eigengravitation entweder mit einem GRAPE-
board oder mittels eines TREE-Verfahrens bestimmt werden, wobei zwischen
zwei verschiedenen TREE-Methoden gewihlt werden kann: dem verbreiteten
Schema von Barnes & Hut (1986) und einem neuen Algorithmus, der von Deh-
nen (2002) vorgeschlagen wurde. Die Grundidee des Dehnen-TREE ist, dass
die Kréfte zwischen Teilchen zweier weit entfernter Knoten iiber eine Taylor-
Entwicklung aus der Wechselwirkung der Knoten bestimmt werden konnen.
Auflerdem wird ein verbessertes Entfernungskriterium verwendet, das die Ge-
nauigkeit der Kraftberechnung verbessert. Ein Vorteil des Dehnen-TREE ist,
dass er so konstruiert ist, dass der Impuls erhalten bleibt. Aulerdem skaliert
der CPU-Zeit-Bedarf linear mit der Teilchenzahl, wodurch der Dehnen-TREE
bei sinnvollen Teilchenzahlen (N > 10°) um mindestens eine GréBenordnung
schneller ist als das GRAPE-board oder der Barnes&Hut-TREE, was Testrech-
nungen bestétigen (s. Anhang A.1). Die Rechnungen in dieser Arbeit wurden
daher auch mit dem Dehnen-TREE durchgefiihrt.

Die dynamische Entwicklung von Galaxien kann als stof3frei betrachtet wer-
den, d.h. nahe Begegnungen von Sternen haben keinen Einfluss auf die Ent-
wicklung des gesamten Systems. Die Relaxationszeit 7,1, ist ein gutes Maf fiir

die Bedeutung von Zwei-Korper-Stoflen, die fiir ein virialisiertes System aus
Teilchen gleicher Masse mit (Spitzer & Hart 1971)

Trlx . 0.04N
Tayn  10g 04N’

(3.11)

angegeben werden kann. Die dynamische Zeitskala 74,, = R/¥ gibt dabei an,
wie lange ein Teilchen mit der mittleren Geschwindigkeit v braucht, um das
System mit dem mittleren Radius R zu durchqueren. Eine typische Galaxie mit
10! Sternen und einer dynamischen Zeitskala von 200 — 300 Myr hat demnach
eine Relaxationszeit, die um vielfaches iiber der Hubble-Zeit liegt. In numeri-
schen Simulationen kann die Relaxationszeit aber kiinstlich erhéht sein, weil
die Anzahl der Teilchen um mehrere Groflenordnungen niedriger ist, als die
des realen Systems.

Um diese kiinstliche Relaxation zu reduzieren, wird das sogenannte gravi-
tational softening verwendet (Aarseth 1963), d.h. das Kraftgesetz fiir kleine
Absténde wird verdndert, um den Effekt von Zwei-Korper-Stéfien zu verrin-
gern. Die Verdnderung des Kraftgesetzes ist physikalisch dadurch motiviert,
dass ein Teilchen in Wirklichkeit einem ausgedehnten Objekt, z.B. einem Stern-
haufen oder einer Molekiilwolke, entspricht. Allerdings bewirkt das softening
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auch nur eine geringe Unterdriickung der kiinstlichen Relaxation. Wahlt man
die softening-Lénge etwa wie iiblich entsprechend dem mittleren Teilchenab-
stand, dann wird die Relaxationszeit nur um einen Faktor 2.5 — 6 erhcht
(Theis 1998). Da noch grofliere softening-Langen die Auflosung der Simula-
tion verringern, kann man der kiinstlichen Relaxation am besten durch héhere
Teilchenzahlen und dem damit verbundenen Rechenaufwand begegnen. Das
gravitational softening wird hier durch ein Plummer-softening realisiert. Die
softening-Lange ist €, = 0.1 kpc.

Zusétzlich zur Eigengravitation konnen die in Abschnitt 3.4 aufgelisteten
Potentiale als externe Krifte wirken, um einen statischen dunklen Halo dar-
zustellen.

3.6 Gasdynamik

Die Berechnung der Hydrodynamik des diffusen Gases erfolgt mittels des SPH-
Verfahrens, das im folgenden vorgestellt werden soll. Zunéchst soll dazu das
Grundprinzip von SPH vorgestellt werden, und dann wird die Beschreibung
der Hydrodynamik in SPH erkldrt. Im Anschluss wird die Behandlung der
Dynamik der Wolken durch das sticky particle-Verfahren von Theis & Hensler
(1993) beschrieben.

3.6.1 Smoothed Particle Hydrodynamics

Das smoothed particle hydrodynamics (SPH) Verfahren ist eine Teilchenmetho-
de zur Losung von hydrodynamischen Problemen. Sie wurde von Lucy (1977)
und Gingold & Monaghan (1977) entwickelt und ist seitdem zu einem der
wichtigsten numerischen Verfahren in der Astrophysik geworden. Die Hydro-
dynamik wird in SPH in der Lagrange-Formulierung benutzt, d.h. es wird die
Bewegung von Fluidelementen verfolgt. Als Teilchenmethode hat SPH keine
geometrischen Einschrankungen und kann auch leicht mit anderen Teilchenme-
thoden, wie dem TREE-Verfahren, kombiniert werden. Das breite Spektrum
von Anwendungsgebieten umfasst z.B. Akkretionsscheiben, Sternentstehung,
Supernovaexplosionen, die Kollision von Sternen, Entstehung von Galaxien
und galaktische Wechselwirkungen (eine Ubersicht bietet Benz 1988).

Die grundlegende Idee von SPH ist, dass N Teilchen ein Fluid beschreiben
und jede Eigenschaft A des Fluids an einer Position r, aus einem lokal gewich-
teten Mittel bestimmt wird. In der integralen Form wird das Mittel bestimmt
aus

Ar,) = /V A(r)W (r, — r, h)dr, (3.12)

wobei iiber das gesamte Volumen V integriert wird. Die sogenannte kernel
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Funktion W hat die zwei Eigenschaften

/ W(r, —r,h)dr = 1 (3.13)
1%
und

hlim W(r, —r,h) =46(r, —r). (3.14)

Die Grofle h wird smoothing length genannt und ist ein MaB fiir die Ausdehnung
des kernels, also fiir den Mittlungsbereich.

In SPH wird das Integral in Gl. (3.12) durch die Summe
Aq
Ary) =) mqp_W(rpm h) (3.15)
q q

im Sinne einer Monte-Carlo-Integration approximiert. Es wird dabei iiber alle
Teilchen g summiert. m, und p, geben die Masse und die Dichte am Ort r, an.
Auflerdem ist r,, = r, —r, und A, = A(r,). Die Dichte z.B. ist nach Gl. (3.15)
gegeben durch

pp = p(ry) =D mgW(ryg, h). (3.16)

Ein wesentlicher Vorteil von SPH ist, dass man Ableitungen von A einfach
aus

VA(r,) = quéVW(rpq, h), (3.17)

q pq

d.h. mit der analytischen Ableitung VW der kernel-Funktion bestimmen kann.
Eine genauere Losung erhilt man allerdings, wenn man die Gleichung

pVA =V (pA)— AVp (3.18)

benutzt und dann jeweils V(pA) und Vp in Gl. (3.17) einsetzt. Dann ergibt
sich

PV A, = = my(A, — Ag) VW (ry4, h). (3.19)

q
Der Vorteil von Gl. (3.19) gegeniiber Gl. (3.17) ist die Symmetrisierung. Wenn
z.B. der Druck P konstant ist (P, = P, = F,), dann verschwindet in Gl. (3.19)

der Durckgradient automatisch. In Gl. (3.17) ist dies nur bei konstanter Teil-
chenmasse m und Dichte p gegeben.
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Als kernel W (r, h) wird meistens eine von Monaghan & Lattanzio (1985)
vorgeschlagene sphérisch symmetrische Funktion verwendet:

3/r\2 3 /7r\3 r
1=2(5)Y +2(5) fiwo<
Q(h) +4(h) 0=y

3
W(rh) = —5 i (2 - %) fir 1 < % <2 (3.20)

|
IN
—_

[en}

,
fiir — > 2
U.I‘h

Bei der Benutzung dieses kernels wird also nur iiber die Teilchen gemittelt,
die sich innerhalb von 2h von r, befinden. Die Anzahl dieser Nachbarn héngt,
ein konstantes h vorausgesetzt, von der lokalen Dichte des Systems ab. In einer
Region niedriger Dichte z.B. wiirden nur wenige SPH-Teilchen zur Summe in
Gl. (3.15) beitragen. Da die statistischen Fluktuationen der Mittelung aber
durch die Anzahl der Nachbarn Ny, bestimmt sind, ist es ratsam, moglichst
ein konstantes Ny, zu benutzen. Dadurch wird gewéhrleistet, dass der sta-
tistische Fehler rdumlich konstant ist. Daher wird anstelle eines konstanten
h typischerweise eine lokale smoothing length h, verwendet. Dadurch erhélt
man den zusétzlichen Vorteil, dass man in Regionen hoher Dichte aufgrund
des niedrigeren h, eine bessere raumliche Auflésung bekommt. In der kernel-
Funktion kann fiir A nun entweder in der sogenannten scatter-Interpretation
die smoothing length h, der Nachbarn oder in der gather-Interpretation das
lokale h, verwendet werden (Hernquist & Katz 1989). Im Sinne der Symme-
trisierung ist es aber besser, wenn man eine lineare Kombination verwendet,
also

W = 5 (W(rpg: hp) + W (rpg, hy)) - (3.21)

3.6.2 Die Beschreibung der Hydrodynamik mit SPH

Die Dichte am Ort eines Teilchens p wird mit
pp =D MWy (3.22)
q

berechnet. Man kann zeigen, dass durch Gl. (3.22) die Kontinuitétsgleichung
erfiillt ist (Monaghan 2001). Im Prinzip ist es auch moglich, die Bestimmung
der Dichte durch eine zeitliche Integration der Kontinuitétsgleichung in SPH
zu formulieren. Der Vorteil ist dann, dass man die anféngliche Dichte fiir je-
des Teilchen setzen kann. Dafiir ist allerdings die Massenerhaltung nicht mehr
exakt gewdhrleistet. Fast alle Implementationen des SPH-Verfahrens, insbe-
sondere die in der Astrophysik, verwenden Gl. (3.22).
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Die Bewegungsgleichung eines Teilchens p ist durch

erP 1 visc
=, Vhr R -V, (3.23)

gegeben. Dabei ist @, das Gravitationspotential und P, der Gasdruck. Der
Term a;isc bezeichnet die sogenannte kiinstliche Viskositiit!. Sie dient der
Behandlung von Stoffronten, da Diskontinuitdten aufgrund der dem SPH-
Formalismus zugrunde liegenden Gléattung nicht dargestellt werden koénnen.
Um Impulserhaltung zu erreichen, sollte man eine symmetrische Form fiir den
Ausdruck (VP)/p verwenden. Eine Moglichkeit ist z.B. der Ausdruck

VP p, P
2 =3 "m, (—;’ + —j) VW, , (3.24)
pp q p pq

welcher hier auch verwendet wird.

Der Term a;isc zur Beschreibung der kiinstlichen Viskositét ist durch (Gin-
gold & Monaghan 1983)

P

visc 1
ay™ = —3 > mgIl, VW, (3.25)
q

gegeben, wobei

—Qy Cpg T v 2
Hpq — ,upq Pq /B /’qu (326)

Ppq

ist. pp, und c,, sind jeweils die arithmetischen Mittel von Dichte bzw. Schall-
geschwindigkeit der Teilchen p und gq. p,, ist durch

Vpg * Tpg

h 7,,2 h2 + 2
Hpg = pq( pul 77V) (3.27)

0 for vpg -1 >0

for vpq -1y <0

definiert. Mit dieser Beschreibung wird der Fluss in der Ndhe von Schocks
besonders gut wiedergegeben (Monaghan 1992). Auch andere Beschreibungen
sind fiir I1,,, moglich, z.B. die Von Neumann-Richtmyer-Viskositat (Richtmyer
& Morton 1967), die eine geringere Scherviskositit aufweist. Die Parameter fiir
die Viskositédt werden iiblicherweise auf o, = 2, 3, = 1 und 7, = 0.1 gesetzt,
wobei 7, lediglich dazu dient, numerische Instabilitdten zu vermeiden.

Die Entwicklung der spezifischen inneren Energie u wird aus

du, 1 P, P, —A
— == — + — 411 -VW, —_— 3.28
dt 9 ;mq < 12) + P?, + pq) Vpg + VWpy + P ( )

!Die physikalische Viskositét kann in der Astrophysik meistens vernachlissigt werden.

38



3.6 Gasdynamik
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Abbildung 3.4: Die Kiihlkurve fiir ein Gas mit einer Teilchendichte von
Ngas = 1ecm™ und solarer Metallizitit. Das kleine Diagramm oben rechts
zeigt den gesamten Verlauf, beginnend bei Ty,s = 108K, bis die Temperatur
nach 100 Myr auf unter 10* K abgesunken ist. Aus der tabellierten Kiihlkur-
ve kann man fiir jedes Teilchen die Kiihlrate wie folgt bestimmen: Fiir eine
Ausgangstemperatur und einen Zeitschritt At,, der noch mit n,/ cm™2 (n,, ist
die Gasdichte an der Position des Teilchens) skaliert werden muss, kann ei-
ne neue Temperatur abgelesen werden. Daraus ergibt sich die Anderung der
Temperatur ATy, die der Kiihlrate entspricht.

berechnet. Mit I' und A werden Heiz- und Kiihlprozesse beriicksichtigt. Fiir die
Kiihlung benutzen wir die von der Metallizitdt abhéngige Kiihlfunktion von
Bohringer & Hensler (1989, siche auch Abb. 3.2). Dabei ist zu beachten, dass
die Kiihlzeitskalen fiir gewohnlich deutlich kleiner als die dynamische Zeitskala
sind, d.h. man miisste eigentlich mit einem sehr viel kleineren Zeitschritt, als
dem aus Gl. (3.31) bestimmten, rechnen. Der erforderliche zusétzliche nume-
rische Aufwand wére dann nur fiir sehr kleine Teilchenzahlen zu bewéltigen.
Um dies zu vermeiden, wird Gl. (3.28) meistens durch ein implizites Verfahren
gelost. Wir haben uns fiir eine andere Losung entschieden: Zunéchst wird ein
Runge-Kutta-Verfahren vierter Ordnung benutzt, um die Kiihlfunktion mit ei-
nem ausreichend kurzem Zeitschritt zu integrieren. Die resultierende Kiihlkur-
ve (Abb. 3.4) wird in einer Tabelle festgehalten, d.h. es wird die Temperatur in
Abhéngigkeit von der Zeit tabelliert. Die Dichte ist dabei zwar auf einen festen
Wert vorgegeben, aber da die Kiihlzeitskala linear mit der Dichte skaliert, lasst
sich die Tabelle leicht fiir beliebige Dichten benutzen. In der Tabelle kann man
jetzt fiir eine vorgegebene Temperatur eine neue Temperatur fiir den néchsten
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(umskalierten) Zeitschritt nachlesen. Auf diese Weise kann man die Anderung
der Temperatur, und damit die Kiihlrate, schnell bestimmen. Die Kiihlrate A
wird fiir jedes Teilchen fiir jeden individuellen Zeitschritt aktualisiert.

3.6.3 Dynamik der Wolken

Die Wolkenteilchen reprasentieren die grofien Molekiilwolken, deren Gas keine
einheitliche Temperatur oder Dichte besitzt. Die genaue Struktur der Wolken
wird in unserem Modell nicht aufgelost und aus diesem Grund wird auch die
Kiihlung durch Strahlung fiir das Wolkengas nicht beriicksichtigt. Dies ist auch
durch die Annahme motiviert, dass Heiz- und Kiihlprozesse sich im Gleichge-
wicht befinden.

Die Wolken bewegen sich zun#chst einmal auf ballistischen Bahnen, die
durch Gl. (3.8) bestimmt sind, kénnen aber durch inelastische Wolkenst68e
Energie dissipieren. Dabei soll die kinetische Energie in Wérmeenergie um-
gewandelt werden, die dann sofort aufgrund von Strahlungskiihlung verlo-
ren geht. Dieser Prozess ist die Grundlage fiir die sogenannte sticky particle-
Methode. In unserem Modell verwenden wir das von Theis & Hensler (1993)
vorgeschlagene Verfahren, bei dem zwei Wolken dann inelastisch stoflen, wenn

1. ihr minimaler Abstand im néchsten Zeitschritt kleiner als die Summe
ihrer Radien wird (wobei noch fiir das sogenannte gravitational focussing
korrigiert wird).

2. ihr Bahndrehimpuls geringer ist als der maximal mégliche Drehimpuls
einer einzelnen Wolke mit der Gesamtmasse der beiden Wolken.

3. die Gesamtmasse der beiden Wolken die Grenzmasse Mconjim = 1 -
10" M) nicht iibersteigt.

Wenn diese Bedingungen erfiillt sind, kommt es zu einem vollstindig inela-
stischen Stof3 zwischen den beiden Wolken. Dabei werden die beiden Teilchen
durch eines ersetzt, wobei Schwerpunkt und Impuls erhalten bleiben.

3.7 Zeitliche Integration

Die zeitliche Integration des Systems wird mit einem leap-frog-Schema durch-
gefithrt. Das Prinzip des Verfahrens ist, dass die Geschwindigkeiten v und
Positionen r wechselseitig um einen halben Zeitschritt At versetzt berechnet
werden. Es ergibt sich:

V(tiv1) =v(t;) +a(r(tios)) At (3.29)
und

r(tit1.5) = (tivos) + v(tiy1) A, (3.30)
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wobei t;,, = t; + x At ist. Das symplektische leap-frog-Verfahren hat den Vor-
teil, dass pro Zeitschritt nur eine Berechnung der Beschleunigung a bendétigt
wird, wiahrend z.B. beim Runge-Kutta-Verfahren vierter Ordnung vier Auswer-
tungen notig sind. Dafiir werden allerdings auch kleinere Zeitschritte benotigt.

Um eine schnelle Integration bei gleichzeitig hoher Genauigkeit zu ermogli-
chen, hat jedes Teilchen einen individuellen Zeitschritt At,, der nur Werte des
Systemzeitschritts Atgys geteilt durch eine Zweierpotenz annehmen kann, also

A
Dleys (3.31)

Aty =

Der Zeitschritt und damit die Potenz n,, fiir jedes Teilchen p wird so gewéhlt,
dass hinreichende Genauigkeit der Integration gewahrleistet ist. Fiir ein SPH-
Teilchen p wird dafiir eine von Monaghan (1992) vorgeschlagene modifizierte
Form der Courant-Bedingung angewandt. Der Zeitschritt wird durch

hy
3.32
hp‘v'Vp|+cp+1'2 (OéCp‘f‘ﬁman‘Mqu ( )

At, < C

bestimmt, wobei C' = 0.4 die Courant-Zahl ist. h,, ¢, und v, sind die smoo-
thing length, Schallgeschwindigkeit und Geschwindigkeit des Teilchens p. Fiir
alle anderen Teilchen wird der Zeitschritt basierend auf einem dynamischen
Kriterium durch

At, < n-min <&, E) (3.33)

Up | Qp

bestimmt. Dabei ist a, die Beschleunigung von Teilchen p und die Konstante
n von der Groflenordnung Eins (wir setzen n = 0.4).

3.8 Einheiten

Soweit nicht anders angegeben, sollen alle Werte in Systemeinheiten sein,
die wihrend der Simulation verwendet werden. Die Systemeinheiten sind so
gewihlt, dass die Gravitationskonstante G = 1 ist. Auflerdem werden Langen
in kpc, Massen in 10" M), und Temperaturen in Kelvin gemessen. Dadurch
sind alle weitere Einheiten festgelegt. Die Zeit wird z.B. in 1.49 Myr und Ge-
schwindigkeiten in Einheiten von 655.844 kms~! bestimmt.

3.9 Sternentstehung

Die Behandlung der Sternentstehung ist ein wesentlicher Aspekt fiir die selbst-
konsistente Modellierung von Galaxien. Physikalisch gesehen wird die Stern-
entstehung von einer Vielzahl von Parametern beeinflusst. Dazu gehéren u.a.
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die Menge des verfiigbaren Gases, dessen dynamischer und physikalischer Zu-
stand (molekular, atomar), chemische Zusammensetzung, der Energieeintrag
z.B. durch das umgebende Strahlungsfeld oder magnetische Felder. Diese und
weitere Prozesse spielen also eine wichige Rolle bei der Umwandlung von Gas
in Sterne. Allerdings ist der genaue Prozess der Sternentstehung bis heute
nicht komplett verstanden. Bei der Modellierung von Galaxien kommt aufler-
dem erschwerend hinzu, dass die meisten Prozesse auf Skalen wirken, die in
den Simulationen nicht aufgelost sind bzw. werden koénnen.

Sterne entstehen in Molekiilwolken, die typischerweise Massen zwischen
10* und 10° M@ haben. Die Gesamtmasse Mgt in Molekiilwolken in der
Milchstrasse liegt bei einigen 10 M. Die Sternentstehungsrate ist mit

Mcld,tot

TSF

verhéltnisméfig niedrig (Scalo 1986; Evans 1999; Pringle et al. 2001). Bei ei-
ner Sternentstehungseffizienz € ~ 0.1 ergibt sich eine Sternentstehungszeit-
skala 7gp in der GréSenordnung von 108 Jahren, was in etwa um einen Fak-
tor 10 groBer ist als die dynamische Zeitskala der Molekiilwolken. Tatséchlich
sind Molekiilwolken aber gravitativ gebunden, d.h. man wiirde einen Kollaps
der Wolke auf der dynamischen Zeitskala erwarten, und ein dementsprechend
kleineres 7gp. Stabilisiert werden konnten die Molekiilwolken durch Turbulenz
und Magnetfelder. Aktuelle Beobachtungen deuten aber darauf hin, dass Ster-
ne tatsichlich auf der relativ kurzen crossing-Zeitskala entstehen (Elmegreen
2000). Dann ist 75 eine Zeitskala, die angibt, wie schnell das Gas in der Ga-
laxie in einem Zustand bereit gestellt wird, der Sternentstehung erméglicht.

SFR =€ ( ) ~2—5Mgyr ! (3.34)

Beobachtungen von Sternentstehungsraten in anderen Galaxien haben zu
dem empirischen Gesetz (Schmidt 1959)

SFR

area

=, 2" (3.35)

gefiihrt, welches die Sternentstehungrate pro Fliache in Abhéngigkeit von der
Oberflachendichte Y, angibt und allgemein als Schmidt-Gesetz bezeichnet
wird. Die Konstante ¢,, beinhaltet die Zeitskala und die Effizienz der Sternent-
stehung. Nach Kennicutt (1998) ist n ~ 1.4 und ¢, ~ 2.5-107* Mg yr~' kpe 2.
Gl. (3.35) gilt fiir einen groflen Bereich von Gasdichten, angefangen bei den
Scheiben {iiber den Zentralbereich bis hin zu starburst-Galaxien. Auflerdem
scheint eine Mindestdichte X, zu existieren, die bei etwa 5 — 10 M) pc™? liegt.

In den meisten Simulationen wird angenommen, dass eine Region fiir Stern-
entstehung geeignet ist, wenn sie Jeans-instabil ist, kollabiert und die Kiihl-
zeitskala kiirzer als die dynamische Zeitskala ist. Die Sternentstehungsrate fiir
eine solche Region wird dann gewo6hnlich in Anlehnung an das Schmidt-Gesetz
mit (Katz 1992; Navarro & White 1993)

SFR = ¢, - % (3.36)

g
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bestimmt, wobei p, die Gasdichte ist. Die dynamische Zeit ¢, ist proportio-
nal zu p;*°. Ein Problem bei dieser Beschreibung ist, dass der Parameter
¢, nicht aus den heutigen Theorien {iber Sternentstehung bestimmt werden
kann und damit ein freier Parameter bleibt. Trotzdem funktioniert Gl. (3.36)
zufriedenstellend und z.B. stimmen Rechnungen von isolierten Galaxien gut
mit den Beobachtungen {iiberein. Dies trifft aber bei wechselwirkenden Gala-
xien nicht mehr zu (Mihos et al. 1992, 1993). Zur Losung dieses Problems
schlagt Barnes (2004) ein zu Gl. (3.36) leicht modifiziertes Gesetz vor, welches
auch die durch Schocks induzierte Sternentstehung berticksichtigt. In seiner
Beschreibung wird Gl. (3.36) dafiir um einen Faktor erweitert, der mit ei-
ner Potenz m von der Anderungsrate der spezifischen Energie @ abhéngt. Da
durch groBe Anderungsraten u Schockfronten lokalisiert werden (Barnes 2002),
beschreibt dieser zusétzliche Term die durch Schockfronten induzierte Stern-
entstehung. Barnes (2004) konnte am Beispiel von NGC4676 (die ,,Méuse*-
Galaxien) zeigen, dass dadurch wechselwirkende Galaxien besser reproduziert
werden konnen. Allerdings wird mit der Potenz m auch ein weiterer freier
Parameter eingefiihrt.

Ein zusétzlicher Nachteil des ,,Standardrezeptes® fiir Sternentstehung ist,
dass der Parameter c, die lokalen Feedback-Prozesse nicht beriicksichtigt und
dadurch eine Selbstregulierung der Sternentstehung verhindert. Koppen et al.
(1995) haben gezeigt, dass die Beriicksichtigung von Feedback dazu fiihrt,
dass die Sternentstehung einem Schmidt-Gesetz folgt. Im Gleichgewicht ist
die Sternentstehungsrate durch Heiz- und Kiihlprozesse bestimmt und bei-
nahe unabhéngig von der gewihlten Beschreibung der Sternentstehung, d.h.
der Mikrophysik des Sternentstehungsprozesses selbst. Die reine Abhéngigkeit
der Sternentstehung von fundamentalen Eigenschaften des ISM (Kiihlfunktion,
Absorption von Energie) und der Sterne (IMF, Energieeintrag pro Stern) konn-
te eine Erklarung dafiir sein, warum das Schmidt-Gesetz {iber einen so groflen
Dichtebereich giiltig ist. Es zeigt aber auch, dass das Schmidt-Gesetz nicht un-
bedingt eine mikro-physikalische Beschreibung der Sternentstehung bietet, und
deshalb auch nicht als Basis fiir die Implementierung des Prozesses dienen soll-
te. Stattdessen ermoglicht das Schmidt-Gesetz, Rezepte zur Sternentstehung in
numerischen Simulationen auf ihr effektives Sternentstehungsgesetz zu testen.

In Abb. 3.5 ist die Umsetzung der Sternentstehung schematisch dargestellt.
Die Idee dabei ist, dass Sterne in Molekiilwolken gebildet werden, und die Wol-
ke durch den Prozess zerstort wird. Dadurch kommt es zu einer Selbstregu-
lierung der Sternentstehung. Wie schon zuvor erwéhnt ist jede Wolke (oder
jedes Wolkenfragment aus einem vorangegangenen Sternentstehungsprozess)
fir die Zeit 7, inaktiv (¢ in Abb. 3.5). Dann wird ein Sternhaufen gebildet,
der zunéchst noch in die Wolke eingebettet ist. Dabei wird die Zeit, die die
Sternentstehung selbst benotigt, vernachléssigt. Dies ist dadurch motiviert,
dass, wie bereits erwahnt, aktuelle Beobachtungen darauf hindeuten, dass der
Sternentstehungsprozess auf der kurzen crossing-Zeitskala stattfindet (Elme-
green 2000), die maximal wenige 10 Myr betrigt und damit deutlich kleiner
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Abbildung 3.5: Eine schematische Darstellung der Sternentstehung. Eine Wol-
ke ist zunéchst fiir die Zeit 7, inaktiv (¢p). Dann entsteht ein in die Wolke
eingebetteter Sternhaufen, dessen Masse durch die lokale Sternentstehungsef-
fizienz bestimmt ist (¢1). Schlieflich wird die Wolke durch den Energieeintrag
der Supernovae fragmentiert, wobei die Geschwindigkeit der Wolkenfragmente
abhéngig ist vom Energieeintrag (o).

als 7, ist.

Die Sternentstehungseffizienz e ist nach EE97 eine Funktion der Wolken-
masse und des Gasdrucks. Die Abhéngigkeit der Sternentstehungseffizienz von
den lokalen Eigenschaften des Multiphasen-ISM ist ein wichtiger Bestandteil
unserer Beschreibung des Sternentstehungsprozesses und erlaubt, wie oben an-
gesprochen, die Selbstregulierung der Sternentstehung durch stellare Riick-
kopplung. Die grundlegenden Ideen von EE97 sollen deshalb an dieser Stelle
kurz wiederholt werden: Ausgangspunkt fiir dieses Modell ist die Rate, mit
der das Wolkengas verbraucht wird, welche wie folgt definiert wird (Gl 3 in
EE97):

dmdd dMSf AL

. dt 2 (3:37)
Hierbei ist dM/dt die Rate, mit der Sterne in der Wolke gebildet werden. Es
wird angenommen, dass d My /dt konstant ist. Der zweite Term AL/c? gibt die
Gaserosion der Wolke durch bereits gebildete Sterne an, deren Gesamtleucht-
kraft L ist. Durch Integration von Gl. (3.37) erhdlt man mqq(t). Lost man fur
maa(tsp) = 0 erhélt man eine implizite Gleichung fiir die Beziehung zwischen
Wolkenmasse mq, lokalem Gasdruck Py, und der Zeit tgp, die angibt, wann
der Sternentstehungsprozess beendet ist:

1 —_— 14 s\ 5/
1= —A ¢ g2 2¢? fi 1 :
TE + ) 0(1051\/[@) (P@> 7€ ir 7 < (3.38)
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Abbildung 3.6: Die lokale Sternentstehungseffizienz nach EE97 ist eine Funkti-
on von Wolkenmasse und lokalem Druck. Die verschiedenen Linien entsprechen
unterschiedlichen log Pyas/ P, némlich 0 (—), 1 (--+),2 (---) und 3 (- — -—),
wobel Pey = 3-10*Kem™ der Druck in der Sonnenumgebung ist. Die Stern-
entstehungseffizienz ist grof} fiir massereiche Wolken und hohe Driicke.

und

-1/4 —5/8 2/5
. = _ 14

105 M® P® 0.56
—1/4 —5/8
3 Meld Pas .
—A —&% 2 f 1. 3.
+ i 0(1051\/[@) (P@> 1S ir 7 > (3.39)

EE97 geben den Druck Py in der Sonnenumgebung dabei mit 3 - 10*cm ™ K
an?. Die Variablen 7 und ¢ sind definiert durch

lsp
= 4
T 107 yr (3.40)
und
g_ 107yr dMSf/dt _g mecld —1/4 Pgas 3/8 (3 41)
~ maa(0) P \10°Mg Po ‘ ‘

2In der Astrophysik wird der Druck oft durch die Boltzmann-Konstante geteilt, um hand-
lichere Werte zu bekommen.
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Die Konstanten Ay ~ 180 und &, ~ 0.1 haben EE97 aus einem Vergleich mit
Beobachtungen von jungen Sternentstehungsgebieten in der Sonnenumgebung
bestimmt. Gl. (3.38) und GI. (3.39) kénnen numerisch gelost werden um 7 zu
ermitteln. Die Sternentstehungseffizienz € ist dann definiert durch

top dMyg/dt

€
Me1a(0)

TE . (3.42)

Damit ist die Sternentstehungseffizienz eine Funktion von mgq und P
(Abb. 3.6): Sie ist am groBiten fiir massereiche Wolken in einer Umgebung mit
hohem Druck. Die Sternentstehungseffizienz ist typischerweise (Wolkenmasse
10* — 10° M) und Druck der Sonnenumgebung) zwischen 5% und 10%.

Um zu vermeiden, dass durch die Sternentstehung zu viele Sternteilchen
mit geringen Massen entstehen, wurde ein unteres Massenlimit Mgp jiy, =
2.5 - 10* Mg und ein Mindestdruck von Pspim = 0.1Pq als zusétzliche Be-
dingungen fiir Sternentstehung eingefiihrt.

3.10 Einfluss der Sterne auf das ISM

Nachdem die Sternentstehungseffizienz bestimmt worden ist, kann die Energie,
die durch SNII freigesetzt wird, durch

Ben = esx M, [ ®(m)dm (3.43)

mg

berechnet werden. Dabei ist M die urspriingliche Masse des Sternteilchens,
dessen Sterne alle, wie zuvor beschrieben, das gleiche Alter haben. m;_; und m;
sind die Massen der Sterne, die ihr Leben am Anfang bzw. Ende des aktuellen
Zeitschritts beenden. egy = 2 - 10 erg ist die pro SN-Ereignis frei werdende
Energie.

Dieser Energieeintrag fithrt zu einer Zerstorung der Wolke in kleinere Frag-
mente (ty in Abb. 3.5), wobei ein neues Sternteilchen zuriick bleibt. Die Zeit
tais bis zur Zerstorung der Wolke (t2 — t1) wird aus dem Energieeintrag be-
stimmt: Die Idee dabei ist, dass die SNII eine expandierende Schale in die
Wolke treibt. In dieser Schale wird die Wolkenmasse aufgesammelt. Die Aus-
breitung der Schale kann aus einer selbstédhnlichen Losung berechnet werden
(Brown et al. 1995; Theis et al. 1998). Unter der Annahme, dass die Wol-
ken sphérisch sind und in Ubereinstimmung mit der Masse-Radius-Beziehung
(Gl. 3.4) ein 1/r-Dichteprofil besitzen, kann man fiir den Radius 7y, und die
Geschwindigkeit vg, der Schale die Gleichungen

-\ 0.25

E

ren(t) = 0.918 (—) 075 (3.44)
P1
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und

=N\ 0.25
E
ven(t) = 0.689 <E> 02 (3.45)

herleiten (s. Anhang B). Dabei ist £ die Rate des Energieeintrags und es gilt
p1 = Meid/Ta-

Es wird angenommen, dass die Wolke dann zerstort wird, wenn der Radius
der Schale den Wolkenradius erreicht. Zum Zeitpunkt t¢4;s werden die Wolken-
fragmente mit der entsprechenden Expansionsgeschwindigkeit symmetrisch auf
der Schale verteilt. Die Energie, die nicht bei der Zerstorung der Wolke ver-
braucht wird, d.h. die Energie von SNII, die nach t4 explodieren, wird in
Form von thermischer Energie an die diffuse Gasphase zuriickgegeben, also
an die benachbarten SPH-Teilchen. Tatséchlich wird der iiberwiegende Teil
der SNII-Energie fiir thermisches Feedback benutzt. Abhéngig von der Wol-
kenmasse und der Sternentstehungseffizienz werden nur zwischen 0.1% und
5% der gesamten SNII-Energie fiir die Fragmentation der Wolken gebraucht.
Davon werden schliefSlich ca. 20% in kinetische Energie der Fragmente umge-
wandelt. Bei einer Wolke mit 10° M) und einer Sternentstehungseffizienz von
5% z.B. sind die Gesamtenergie, Fragmentationsenergie und kinetische Energie
5.2-10% erg, 5.5 - 10* erg bzw. 1.1 - 10* erg.

Auch die Masse, die durch SNII an das ISM zuriickgegeben wird, wird
beriicksichtigt. Sie wird durch
M = M, / " Manire (m) ®(m)dm (3.46)

m;

bestimmt und gleichméflig an die benachbarten SPH-Teilchen verteilt.
Mgniiej(m) ist dabei die pro SNII-Ereignis ausgeworfene Masse, fiir die (Raiteri
et al. 1996)

Menitej(m) = 0.77m" % Mg, (3.47)

gilt. Supernovae vom Typ I werden bisher nicht beriicksichtigt.

Zusétzlich zum SNII-Feedback wird auch das Feedback von planetaren Ne-
beln behandelt. Nach jedem Zeitschritt wird dazu mit
MPN = MS/ o MpNﬁj(TTL) @(m)dm, (348)

m;

die von den planetaren Nebeln an das ISM zuriickgegebene Masse Mpy be-
rechnet. Die beim PN-Ereignis ausgeworfene Masse Mpy ¢j(m) fiir einen Stern
der Masse m ergibt sich durch (Weidemann 2000)

Mpxi(m) = 0.91m — 0.45 M. (3.49)

Die Masse Mpy wird gleichméfig auf die umliegenden Wolkenteilchen verteilt.

Die Anreicherung des ISM mit Metallen aufgrund des stellaren Feedbacks
wird noch nicht betrachtet.
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3.11 Wechselwirkungen zwischen den Gasphasen

Das ISM wird in zwei dynamisch unabhéngigen Gasphasen behandelt. Dieser
Ansatz wurde schon in chemo-dynamischen Modellen (Theis et al. 1992; Sam-
land et al. 1997) erfolgreich angewendet. Die beiden Gasphasen sind durch drei
Prozesse aneinander gekoppelt: Kondensation, Evaporation und Reibung. Die
Implementierung dieser Prozesse soll im folgenden beschrieben werden.

3.11.1 Kondensation und Evaporation

Die kiihlen interstellaren Wolken sind umgeben von warmem oder heiflem
Gas. An der Grenzschicht zwischen der Wolke und dem umgebenden ISM
tritt ein Temperaturgradient auf. Durch Warmeleitung wird Energie aus dem
heiflen Gas in das kiihlere Wolkengas transportiert. Kann diese Energie durch
Kiihlung wieder abgegeben werden, kondensiert Umgebungsgas auf die Wolke,
andernfalls wird Wolkengas evaporiert. In analytischen Arbeiten haben Cowie
et al. (1981) die Massenverlustraten durch Kondensation und Evaporation fiir
stationdre thermische Verhéltnisse mit

2.5
g = (=)
2.75 - 1040, /% fiir oo >1 (3.50)
2.75 - 10* fir 0.03 < o, <1 gs!
—8.25 - 10%0, " fiir oo <0.03

bestimmt?, wobei der Parameter o, durch

Tgas 2 Teld - Ngas -1
=|—"== 3.51
70 <1.54-107K) < pc (cm?’) (3:51)
definiert ist. Die Massenverlustrate wird fiir jede Wolke einzeln aus der lokalen

Temperatur T,,s und der lokalen Teilchendichte ng,s des umgebenden Gases
berechnet.

Aus der Gl (3.50) laBt sich die Zeitskala fiir den Kondensati-
on/Evaporationsprozess mit 7cg = |mecq/Meaal| abschétzen. Das Ergebnis fiir ei-
ne Wolke mit einer Masse von 10* M) wird in Abb. 3.7 gezeigt. Mit zunehmen-
der Dichte und Temperatur wird 7cg dabei kleiner. Unter der Annahme, dass
das ISM im Druckgleichgewicht mit typischen Driicken von 103 — 10* K cm =3
ist, liegt 7cg bei etwa einer Milliarde Jahren. Dabei ist die Kondensations-
zeitskala fiir die warme Phase bei 10* K mit bis zu 10 Gyr etwas linger als
die Evaporationszeitskala der heifien Phase (10° — 10" K), wo 7cg auch nur
einige 100 Myr betragen kann. Fiir massereichere Wolken vergréflern sich die
Zeitskalen leicht, und die Grenze zwischen Kondensation und Evaporation ist
nach rechts hin zu gréfleren Temperaturen verschoben.

3Wir haben den Faktor fiir den Fall o9 > 1 von 3.75 - 10* zu 2.75 - 10* geéindert, um eine
Diskontinuitit bei og = 1 zu vermeiden.
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Abbildung 3.7: Die Zeitskala 7¢g fiir den Kondensation/Evaporations-Prozess
in Abhéngigkeit von der Temperatur und fiir unterschiedliche Dichten des ISM
fiir eine Wolke mit 10* M. Die gepunktete Linie trennt den Kondensations-
(links) und den Evaporationsbereich (entlang der Linie und rechts davon).
Nimmt man an, dass das ISM im Druckgleichgewicht bei typischen Werten
von 10% — 10* K cm ™2 ist, dann liegt 7cg bei einer Milliarde Jahren oder héher
(grau schraffierter Bereich).

Um die Implementierung von Kondensation und Evaporation zu testen,
wird zunéchst ein einfaches Modell mit einer einzelnen Wolke betrachtet, die
in einem Plummer-Potential (Gl. 3.7) beschleunigt wird. Die Wolke durchquert
dabei ein homogenes ISM, das durch Ngpy = 2109 SPH-Teilchen représentiert
wird. Die Teilchen werden auf einem reguliren Gitter verteilt und wéhrend
der Simulation auf der anfidnglichen Position festgehalten. Die Gassphére
hat eine Ausdehnung von Ry, = 10kpc und die gesamte Gasmasse betrigt
Mgos = 7.5 - 10? M@, womit sich eine Teilchendichte von ng,s ~ 5 - 103 cm™3
ergibt. Die Temperatur des Gases betrigt Ty.s = 10° K. Dichte und Tempera-
tur entsprechen damit in etwa einer heiflen Gassphase, wie man sie im Halo
finden kann (genaugenommen hat das Gas im Halo um eine Gréfienordnung
héhere Temperaturen). Die Wolke hat die Masse mgq = 10° M@ und wird
bei r = 5kpc zum Zeitpunkt ¢ = 0 gestartet. Damit sind die Bedingungen so
gewdhlt, dass es zur Kondensation von Materie aus dem ISM auf die Wolke
kommt.

Abb. 3.8 zeigt fiir das beschriebene Testmodell die Entwicklung der Mas-
senakkretion. Die o-Symbole zeigen die Ergebnisse dieser Simulation und die
durchgezogene Linie stellt die analytische Losung fiir eine konstante Dichte
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Abbildung 3.8: Test der Implementation von Kondensation und Evaporation.
Die homogene Gasphase wird durch ortsfeste SPH-Teilchen simuliert, wihrend
die Wolke in einem Plummer-Potential beschleunigt wird. Die ¢-Symbole zei-
gen die Kondensationsrate in der Simulation, die mit zunehmender Masse leicht
ansteigt. Die durchgezogene Linie zeigt die analytische Losung.

und Temperatur dar. Da die Bedingungen so gewéhlt sind, dass Kondensation
stattfindet, nimmt die Wolkenmasse und damit auch der Wolkenradius mit
der Zeit zu. Dies fiihrt wiederum zu einem Anstieg der Kondensationsrate, wie
man ihn in Abb. 3.8 in den numerischen und der analytischen Losung iiber-
einstimmend beobachten kann. Die vorhandenen, sehr geringen Schwankungen
(kleiner als 1%) haben ihre Ursache in der lokalen, statistischen Mittelung der
Dichte und Temperatur durch den SPH-Formalismus.

3.11.2 Reibung

Da die Wolken sich relativ zum umgebenden ISM bewegen, entsteht ein Stau-
druck, der im Prinzip wie eine Reibungskraft Fp zu behandeln ist und durch
(Shu et al. 1972)

2
FD = Mclqadp = _CD TTc1d Pgas Urel Vrel, (352)

gegeben ist. Dabei ist pg,s die lokale Gasdichte und v, ist die Geschwindigkeit
der Wolke relativ zum Gas. Die Konstante Cp ist nicht bestimmt, sollte aber
im Bereich von 0.1 bis 1 sein (Theis et al. 1992).
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Abbildung 3.9: Die Zeitskala T4, fiir die Reibung in Abhéngigkeit von der
Dichte des ISM und fiir unterschiedliche Relativgeschwindigkeiten der Wolke.
Die Reibungskonstante wurde auf Cp = 0.1 gesetzt. Die Reibung spielt in
Abhiingigkeit von v,y bei Dichten iiber 0.01 cm™3 eine Rolle.

Abb. 3.9 zeigt die Zeitskala T4yag, die durch

Urel

(3.53)

Tdrag =
ap

definiert ist. Damit ist T4 proportional zu 1/pgstre und unabhéngig von
der Wolkenmasse, da nach der Masse-Radius-Relation (Gl. 3.4) fiir Wolken
724 ~ Maa gilt. Man sieht in Abb. 3.9, dass die Zeitskala bei groferen Teilchen-
dichten ng,s und bei zunehmender Relativgeschwindigkeit v, der Wolke kleiner
wird. Fiir ng,s > 0.1cm™ wird die Zeitskala bei allen Relativgeschwindigkei-
ten kleiner als 10 Milliarden Jahre und damit auch wichtig fiir die dynamische
Entwicklung der Galaxien. Im Dichtebereich von 0.01 ecm ™ bis 0.1 cm =3 ist die
Relativgeschwindigkeit entscheidend dafiir, ob die Reibung einen Einfluss hat.
Bei Dichten kleiner als 0.01 cm ™3 wird der Einfluss von Reibung dann bei allen
Relativgeschwindigkeiten gering (74;ag > 10 Gyr). Fiir die Wolkenkomponente
einer Scheibengalaxie wird Reibung damit vermutlich auf Zeitskalen von 109
Jahren wichtig sein, da keine hohen Relativgeschwindigkeiten zu erwarten sind.
Einfallende Wolken hingegen konnen aufgrund der héheren Relativgeschwin-
digkeiten schon innerhalb von einigen 10® Jahren ihren Drehimpuls verlieren
und bis ins Zentrum fallen.

Die Implementierung der Reibung wurde an einem einfachen Modell ge-
testet. Dazu wurde eine Wolke in einem Plummerpotential auf einer beinahe
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Abbildung 3.10: Die verschiedenen Symbole stellen die Ergebnisse einer ein-
fachen Testrechnung mit verschiedenen Werten fiir die Reibungskonstante Cp
dar. Die Linien zeigen die jeweils dazugehorige analytische Losung.

kreisférmigen Bahn mit dem Radius R = 5kpc gestartet. Die Wolke durch-
quert dabei ein homogenes ISM, das von Ngpy = 2109 SPH-Teilchen, verteilt
auf einem reguliren Gitter, mit Ry, = 10 kpc reprisentiert wird. Die gesamte
Gasmasse ist Mg,g = 1010 M), woraus sich eine Dichte von ng,s = 7- 10~2cm—3
ergibt.

Abb. 3.10 zeigt die zeitliche Entwicklung des Bahnradius der Wolke fiir
unterschiedliche Reibungskoeffizienten Cp. Ohne Reibung (Cp = 0) bleibt die
Bahn erwartungsgeméafl stabil. Bei geringer Reibung (Cp = 0.1) ist die Wolke
nach 1Gyr auf etwa 4 kpc abgesunken, wéihrend sie bei starker Reibung (Cp =
1) auf fast 1kpc absinkt. Die Zeitskala, auf der damit Reibung wichtig wird,
ist bei dem Testmodell etwa 1Gyr, was auch den Erwartungen entspricht.

3.11.3 Ein einfaches MilchstraBen-Modell

Nachdem die Prozesse Kondensation/Evaporation und Reibung besprochen
wurden, soll der Einflu} dieser Prozesse in einem realistischeren Modell be-
trachtet werden. Dazu wurde die Dynamik einer Molekiilwolke in einem ein-
fachen Modell der Milchstrafle untersucht. Das Modell besteht aus einem sin-
guléiren isothermen Halo mit einer Rotationsgeschwindigkeit v = 220 kms™1.
Eine warme Gasphase wird durch ca. 2100 SPH-Teilchen représentiert, die je-
doch ortsfest sind, d.h. an ihrer anfénglichen Position festgehalten werden. Das
warme Gas ist exponentiell verteilt mit einer Skalenlénge von Rg,s = 3.5 kpc
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Abbildung 3.11: Eine Wolke in einem einfachen Modell der Milchstrae. Ge-
zeigt ist die zeitliche Entwicklung des Bahnradius fiir eine Wolke bei ver-
schiedenen Reibungskoeffizenten Cp, wobei teilweise auch mit Kondensati-
on/Evaporation grechnet wurde.

und einer mittleren Dichte von ng,s = 0.3 cm ™3, was in etwa den Beobach-

tungen des diffusen, neutralen Wasserstoffs entspricht. Eine Wolke mit der
Masse meq = 10° M@ wird bei R = 8kpc mit der Kreisbahngeschwindigkeit
Veire = 220 km s~! gestartet.

Zunéachst werden Simulationen betrachtet, bei denen die Kondensation und
Evaporation ausgeschaltet und nur die Reibung benutzt wurde. In Abb. 3.11
sieht man, dass die Wolke bei niedriger Reibung (Cp = 0.1) innerhalb von
10% Jahren fast bis ins Zentrum gefallen ist. Fiir starke Reibung (Cp = 1.0)
dauert es sogar nur 100 bis 200 Millionen Jahre. Dieses Verhalten &ndert sich
bei eingeschalteter Kondensation und Evaporation nur wenig, wie ein Vergleich
bei schwacher Reibung zeigt. Die Dynamik der Wolke wird also iiberwiegend
von der Reibung bestimmt, was eine Simulation nur mit Kondensation auch
bestétigt. In dem Fall éndert sich der Bahnradius kaum, wéhrend die Masse
der Wolke um etwa 16% zunimmt. Da die Dichte der warmen Gasphase zum
Zentrum hin zunimmt, hat die Dynamik der Wolke und damit die Reibung
aber einen grofien Einfluss auf die Kondensation. Bei der Beriicksichtigung von
Reibung steigt die Wolkenmasse wéahrend des eine Milliarde Jahre dauernden
Einfalls ins Zentrum um iiber 80% .

Insgesamt ist die Zeitskala fiir Reibung in diesem Modell allerdings sehr
kurz. Dies ist darauf zuriickzufiihren, dass die warme Gasphase in dem ein-
fachen Modell nicht mitrotiert und es so zu hohen Relativgeschwindigkeiten
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kommt. Wenn man die warme Gasphase mitrotieren 148t, dann bleibt die
Wolke auf der urspriinglichen Kreisbahn. Fiir die eigentliche dynamische Ent-
wicklung der Wolke aufgrund von Reibung sind also im wesentlichen die auf-
grund der Geschwindigkeitsdispersion auftretenden Relativgeschwindigkeiten
der Wolken verantwortlich. Die typische Geschwindigkeitsdispersion ist etwa
um eine Grofenordnung geringer als die Rotationsgeschwindigkeit, d.h. die
Reibungszeitskala sollte nach Abb. 3.9 bei ungefédhr 10 Gyr liegen.
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1o a scientist, a thought experiment is an argument that you can
run through in your head, after which you understand what’s going
on so well that there’s no need to do a real experiment, which is
of course a great saving in time and money and prevents you from
getting embarrassingly inconvenient results. “

-in ,The Science of Discworld®, T. Pratchett, 1. Stewart &
J. Cohen

Kapitel 4

Die Entwicklung von isolierten
Scheibengalaxien

Das im vorherigen Kapitel vorgestellte Programm soll nun auf isolierte
Scheibengalaxien angewandt werden. Zunéchst soll dabei nur die spéte Ent-
wicklung einer der Milchstrafle Ahnlichen Galaxie simuliert werden. Die Ergeb-
nisse dieser Rechnungen kann man dann mit den Beobachtungen der heutigen
Milchstrae vergleichen, und so die freien Parameter des Modells einschrénken
bzw. eichen. Dabei soll noch einmal betont werden, dass es in unserem Modell
zwar eine relativ grofle Zahl von Parametern gibt, aber fast keiner dieser Pa-
rameter kann als wirklich frei betrachtet werden. In den meisten Fiéllen ist die
Wabhl eines Parameters entweder durch entsprechende Beobachtungen (z.B. die
globale Sternentstehungszeitskala 7;, durch beobachtete Sternentstehungsra-
ten) oder durch theoretische Modelle (z.B. bei Kondensation und Evaporation)
eingeschrankt. Die Modelle von isolierten Scheibengalaxien konnen auflerdem
spater als Grundlage fiir Simulationen von wechselwirkenden Galaxien dienen.

Fiir die Rechnungen werden zunéchst geeignete Anfangsmodelle benotigt.
Deren Erzeugung soll im néchsten Abschnitt beschrieben werden. Dann wer-
den fiir das gewihlte Referenzmodell die Ergebnisse der Simulation vorgestellt.
AuBlerdem wurden in einer Parameterstudie einige Parameter des Modells so-
wie die Teilchenauflosung des Anfangsmodells getestet. Eine Diskussion der
Ergebnisse erfolgt dann im néchsten Kapitel.

4.1 Das Anfangsmodell

Bevor man die Entwicklung einer Scheibengalaxie untersuchen kann, muss
man zundchst ein geeignetes Anfangsmodell erstellen, was ein nicht-triviales
Problem darstellt. Das riithrt daher, dass man fiir ein dynamisch stabiles

95



Kapitel 4. Die Entwicklung von isolierten Scheibengalaxien

Anfangsmodell eine vollstandige Losung der stofifreien Boltzmann-Gleichung
bendtigt, fiir die bei axialsymmetrischen Systemen bis zu drei Integrale der
Bewegung benétigt werden. Zwei dieser Integrale, die Teilchenenergie und die
z-Komponente des Drehimpulses, kénnen analytisch formuliert werden. Fiir
Systeme wie die Milchstrafle ist aber aufgrund der Anisotropie in der Schei-
be (die Geschwindigkeitsdispersion ist in radialer Richtung grofier als in ver-
tikaler Richtung) noch ein drittes Integral notwendig. Das fehlende Integral
wurde von Kuijken & Dubinski (1995, hiernach KD95) durch die sogenannte
z-Energie, d.h. die in vertikalen Oszillationen steckende Energie, angenéhert.
Im Prinzip sind auch andere Ansétze moglich, z.B. kann man eine vorgegebene
Teilchenverteilung iiber mehrere dynamische Zeitskalen entwickeln lassen, bis
sich ein dynamisches Gleichgewicht eingestellt hat (Barnes 1988). Der Vorteil
der Methode von KD95 ist, dass man die Kontrolle iiber typische Parameter
wie Skalenldnge oder -hohe der Scheibe hat.

Der Ansatz von KD95 ist in dem Programmpaket GALACTICS realisiert,
das wir fiir die Erzeugung der Anfangsmodelle verwendet haben. Die der heu-
tigen Milchstrafie &hnlichen Modelle bestehen aus drei Komponenten: Die ba-
ryonische Materie befindet sich in der Scheibe und dem bulge. Dazu kommt
der aus dunkler Materie bestehende Halo. Jede dieser Komponenten wird
durch eine Verteilungsfunktion, die eine Losung der stoflfreien stationéren
Boltzmann-Gleichung darstellt, beschrieben. Aus den Verteilungsfunktionen
lasst sich durch Integration iiber alle Geschwindigkeiten dann eine eindeutige
Dichte als Funktion eines Potentials bestimmen. In einem selbstgravitierenden

System miissen die Dichte und das Potential die Poisson-Gleichung erfiillen,
d.h. die Gleichung

A® = 4rG (pdisc + Phbulge + phalo) (41)

muss gelost werden (s. auch Gl. (9) in KD95). Daraus erhdlt man das Poten-
tial und damit die Dichte als eine Funktion des Ortes. Dann kénnen die Teil-
chenpositionen und -geschwindigkeiten entsprechend der Verteilungsfunktion
statistisch verteilt werden. Die so konstruierten Modelle sind damit auch im
Virialgleichgewicht. AuBlerdem haben KD95 gezeigt, dass diese Modelle auch
iiber mehrere Rotationsperioden stabil sind. Da wir die Modelle von KD95
aber um eine zusétzliche dissipative Komponente erweitern (s. weiter unten),
konnen zusétzlich zu den dynamischen auch noch sédkulare Instabilitédten auf-
treten (Binney & Tremaine 1987). Die Rate, mit der diese anwachsen konnen,
ist durch die Stérke der Dissipation gegeben (Hunter 1977).

Wir benutzen das Modell A von KD95 als Referenzmodell (Tab. 4.1). Die
gesamte Masse der Galaxie ist 2.47 - 10! M@ . Die Skalenldnge der Scheibe ist
Rq = 4kpc und ihre Masse und ihr Radius 3.4 - 10" M) bzw. 18.0 kpc. Beim
bulge sind die entsprechenden Werte mit 1.7 - 10 Mg, und 4.0kpe gegeben,
wihrend der dunkle Halo eine Masse von 1.94- 10" M) und eine Ausdehnung
von 87.9kpc hat. Die Teilchenzahlen fiir die Scheibe und den bulge sind mit
Ng = 20000 bzw. N, = 10000 so gewahlt, dass die Teilchenmasse in etwa
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4.1 Das Anfangsmodell

Tabelle 4.1: Eigenschaften des Anfangsmodell.

Komponente Masse!  Radius?  Teilchenzahl
Scheibe 0.34 18.0 20000
Sterne 0.27 16000
Wolken 0.07 4000
bulge 0.17 4.0 10000
DM Halo 1.94 87.9 -
heifles Gas 0.01 25. 5000
Gesamt 2.47 35000

Uin Einheiten von 10* M, ? in kpc

konstant ist. Der dunkle Halo wird als statisches Potential hinzugefiigt. Die
Scheibe ist urspriinglich im Gleichgewicht, wobei der Rotation zusétzlich eine
geringe, ungeordnete Bewegung iiberlagert ist. Dadurch ergeben sich Werte
fiir den Toomre-Parameter Q = rkog/(3.36GY), die fiir den gesamten Schei-
benbereich grofler als 1.9 sind. Die Scheibe kann deshalb als stabil gegeniiber
kleinen achsensymmetrischen und nicht-achsensymmetrischen Stérungen an-
gesehen werden (Polyachenko et al. 1997).

Die Modelle von Kuijken & Dubinski (1995) beriicksichtigen nur eine stof3-
freie, d.h. stellare, Komponente. Fiir unsere Zwecke haben wir deshalb die
Modelle um zusétzliche Gaskomponenten erweitert. Dazu wird zunéchst ei-
ne Wolkenphase hinzugefiigt, indem jedes fiinfte Teilchen der stellaren Schei-
be als Wolke behandelt wird. Die Gesamtmasse der Wolkenphase ist damit
Myq =~ 6.9 - 10° M@ . AuBerdem wird jeder Wolke zufillig eine Inaktivititszeit
Tia zWischen 0 und 200 Myr zugewiesen.

SchlieBlich wird zu dem Anfangsmodell auch noch eine diffuse Gaskompo-
nente mit einer Masse von Mg, = 1-10° M@ hinzugefiigt. Fiir diese Phase ist
der Gleichgewichtszustand nicht auf einfache Weise zu bestimmen, da dieser
nicht nur vom Gravitationspotential abhéngt, sondern auch von der Heizung
durch stellaren Feedback und Kiihlung. Daher wird das diffuse Gas zunéchst
als langsam rotierender, homogener Halo mit einem Radius von 25 kpc und ei-
ner Temperatur von 5.4-10% K angesetzt und in einen (quasi-)stabilen Zustand
entwickelt. Der Gashalo fiir sich selbst (d.h. ohne das Gravitationspotential der
restlichen Galaxie) hat einen Virialkoeffizienten von ny, + 1yq + Mot = 10.11
(mit n, = 2E,/|W]), wobei ny, = 10, nyq = 0.1 und 7, = 0.01 die Vi-
rialkoeffizienten fiir thermische Energie, kinetische Energie der ungeordneten
Bewegung bzw. Rotationsenergie sind. So betrachtet wiirde der Gashalo also
expandieren, tatsédchlich kollabiert er aber bei Beriicksichtigung des gesam-
ten Galaxienpotentials. Nach dem Start der Simulation relaxiert der Gashalo
dann relativ schnell innerhalb von einigen 100 Myr und geht in einen Quasi-
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Kapitel 4. Die Entwicklung von isolierten Scheibengalaxien

Tabelle 4.2: Parameter fiir das Referenzmodell AQO.

Parameter Wert
gesamte Teilchenzahl (SPH) 35000 (5000)
Feedback Energy egn 210" erg
Wolkenradius Agq 50
Reibung Cp 0.1
globale SF Zeitskala 73, 200 Myr
Metallizitat Z/Zq 1

Gleichgewichtszustand iiber. Alternativ wurde auch versucht, das diffuse Gas
zu Beginn der Rechnung im hydrostatischen Gleichgewicht aufzusetzen. Aber
auch in diesem Fall muss der Gashalo nach dem Einschalten der Heiz- und
Kiihlprozesse den eigentlich stabilen Zustand erreichen. Es ergibt sich also
kein Vorteil, weshalb die zuvor beschriebene Variante beibehalten wurde.

Da wir die chemische Entwicklung der Galaxie nicht verfolgen, wird an den
Stellen, wo eine Metallizitdt benotigt wird, der solare Wert angenommen. Au-
Berdem wird den ,alten* Sternen, d.h. den Sternteilchen die zu Beginn der Si-
mulation schon existieren, ein zufélliges Alter zugewiesen, um die Auswirkung
der Entwicklung dieser Sterne behandeln zu kénnen. Das Alter der Sterne im
bulge wird dazu auf 10 Gyr gesetzt, wiahrend das der Scheibensterne aus dem
Intervall [0 — 10] Gyr gewéhlt wird.

4.2 Ein Modell einer Scheibengalaxie

Ausgehend von den zuvor beschriebenen Anfangsbedingungen wurde die Ent-
wicklung des Galaxienmodells insgesamt fiir 3 Gyr verfolgt. Dabei waren alle
in Kapitel 3 beschriebenen Prozesse eingeschaltet. Ein erstes Modell soll als
Referenzmodell dienen. In Tab. 4.2 sind die Parameter fiir dieses Modell auf-
gelistet.

In einer anfinglichen Phase von etwa 500 Myr ist die Entwicklung von
dem Kollaps des Gashalos dominiert. Danach erreicht die Galaxie eine Art
Gleichgewichtszustand, der durch das Wechselspiel von Gravitation, Strah-
lungskiihlung, Heizung durch Supernovae vom Typ II und Kondensation und
Evaporation bestimmt ist. Das Gleichgewicht duflert sich z.B. darin, dass man
beim diffusen Gas zwei Phasen unterscheiden kann, ndmlich eine Scheibe aus
warmen Gas und eine heifle Halokomponente. Das Massenverhiltnis dieser bei-
den Phasen ist etwa 7 und bleibt beinahe konstant fiir den Rest der Simulation.
Im folgenden sollen die Ergebnisse des Referenzmodells beschrieben werden.
Eine Diskussion folgt in Kap. 5.
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Abbildung 4.1: Die Entwicklung der stellaren Oberflichendichte (zu den Zeiten
0Gyr, 1 Gyr, 2Gyr und 3 Gyr). Die stellare Scheibe wird mit der Zeit etwas
dicker, ist aber ansonsten stabil. Transiente spiralformige Strukturen sind nur
schwach zu sehen, z.B. bei 2 Gyr. Die Diagramme mit der Oberflichendichte
sind mit Hilfe von NEMO (Stellar Dynamics Toolboz, Teuben 1995) berechnet.
Zur Berechnung wurde ein Gitter mit einer Zellgréfie von 40 pc iiber die Galaxie
gelegt und mit Hilfe der Teilchenpositionen die Masse bzw. Oberflachendichte
fiir jede Zelle aufsummiert. Die daraus resultierende Karte wurde auflerdem
noch mit einer GauB-Funktion mit der FWHM = 1kpc gegléttet.

4.2.1 Allgemeine Entwicklung der Galaxie

Die Abbildungen 4.1, 4.4, 4.6 und 4.7 zeigen ,,Schnappschiisse” der Entwick-
lung des MilchstraBenmodells. Gezeigt werden die Oberflichendichte der Stern-
und Wolkenkomponente sowie die Dichte und Temperatur des diffusen Gases,
jeweils in Draufsicht und von der Seite. Zur Berechnung der Oberflachendichte
wurde das Software-Paket NEMO (Stellar Dynamics Toolbox, Teuben 1995)
verwendet. Dazu wurde ein Gitter mit einer Zellgréfe von 40 pc iiber die Ga-
laxie gelegt und mit Hilfe der Teilchenpositionen die Masse bzw. Oberflichen-
dichte fiir jede Zelle aufsummiert. Die daraus resultierende Karte wurde aufler-
dem noch mit einer Gau-Funktion mit der Halbwertsbreite FWHM = 1kpc
gegliattet. Dies ist einerseits dadurch motiviert, dass die Sternteilchen ja An-
sammlungen von Sternen darstellen, die auch eine Ausdehnung haben. Eine
grobe Abschiitzung ergibt bei 10% Sternen pro Teilchen und einem mittleren
Abstand zwischen den Sternen von 10 pc eine Ausdehnung von 1kpc. Auf der
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Abbildung 4.2: Radiale Profile der Oberflichendichte fiir die Sterne (oben)
und die Wolken (unten) zu verschiedenen Zeiten. Das Dichteprofil der Sterne
bleibt bis auf den Zentralbereich (R < 2kpc) nahezu unveréndert. Bei den
Wolken bleibt nur der &ufiere Bereich (R > 10kpc) unveréndert, wiahrend
innen Massenfluss zum Zentrum und Sternentstehung fiir eine Reduzierung
der Oberflichendichte sorgen.
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Abbildung 4.3: Die 95%-Massenhthe zgs &, als MaB fiir die Dicke der Stern-
scheibe. 295, steigt von 0.75kpc auf 1.1kpc an, aufler fiir den innersten Be-
reich der Scheibe, wo keine Verdickung beobachtet wird.
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Abbildung 4.4: Die Entwicklung der Oberflichendichte der Wolkenkomponente
(zu den Zeiten 0Gyr, 1 Gyr, 2Gyr und 3 Gyr). Die Wolkenscheibe ist auch
stabil, allerdings nimmt die mittlere Oberflichendichte langsam ab (fiir weitere

Details s. Abb. 4.1).

anderen Seite haben Beobachtungen nur ein begrenztes rdumliches Auflésungs-
vermogen, so dass die Glattung auch hieriiber zu motivieren ist. Die Dichte und
die Temperatur wurden dagegen mit dem SPH-Formalismus nach Gl. (3.22)
auf einem 100x100-Gitter bestimmt, in dem man fiir jede Gitterzelle die be-
nachbarten SPH-Teilchen sucht. Da fiir die Gitterzellen keine smoothing length
definiert ist, wird hierbei mit der scatter-Interpretation gearbeitet, d.h. in der
kernelFunktion wird nur mit der smoothing length der SPH-Teilchen gerech-
net.

In Abb. 4.1 sieht man an der stellaren Oberflichendichte, dass die Scheibe
wéhrend der 3 Gyr dauernden Simulation stabil bleibt. Die radialen Profile der
Oberflachendichte (Abb. 4.2) bestétigen, dass die Massenverteilung innerhalb
der Scheibe im wesentlichen unveréndert bleibt. Nur bei einem Radius bis etwa
2 kpc ist die Oberflichendichte bis um einen Faktor 5 erhcht. Dies wird dadurch
verursacht, dass Wolken aufgrund der Dissipation von kinetischer Energie zum
Zentrum der Galaxie fallen, bevor sie dort in Sterne umgewandelt werden. In
der Draufsicht (face-on) zeigt die Sternkomponente der Scheibe auch schwa-
che, transiente Spiralstrukturen, z.B. bei ¢ = 2 Gyr. Von der Seite (edge-on)
betrachtet offenbart sich, dass die Scheibe mit der Zeit etwas dicker wird. Um
diesen Effekt genauer zu quantifizieren, wurde die Scheibe in Ringen mit 2 kpc
Durchmesser unterteilt und fiir jeden dieser Ringe jeweils die 95%-Massenhohe
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Abbildung 4.5: Die 95%-Massenhohe zg5 14 als Ma8 fiir die Dicke der Wolken-
scheibe. Ab einem Radius von 11 kpc steigt zg5qq von 0.75kpc auf 1kpc an,
was in etwa mit dem Anstieg in der Sternscheibe iibereinstimmt. Im mittleren
Bereich der Scheibe (z.B. bei 7Tkpc) ist 295 a konstant, wihrend es innerhalb
von 5 kpc sogar zu einer Reduzierung um einen Faktor 2 — 3 kommt.

295 str bestimmt. Diese gibt an, bei welcher Hohe z tiber der Scheibe 95% der
Masse in dem jeweiligen Ring erreicht sind. Abb. 4.3 zeigt, dass zgs &, liber den
gesamten Scheibenbereich um ca. 47%, oder von 0.75 kpc auf 1.1 kpc ansteigt.
Lediglich innerhalb des zentralen Bereichs von 2kpc ist keine Verdickung der
Scheibe zu bemerken.

Die Entwicklung der Wolkenphase (Abb. 4.4) wird durch Dissipation und
Sternentstehung beeinflusst. Die mittlere Oberflaichendichte nimmt aufgrund
des Abbaus von Wolkenmasse durch die Sternentstehung ab. Auflerdem ist
die Massenverteilung der Wolken wegen der inelastischen Wolkenstéfle weniger
glatt. Eine weitere Konsequenz der Wolkenstéfe ist ein Massenfluss in Rich-
tung Zentrum, wodurch sich die Oberflachendichte dort erhoht. In den radia-
len Profilen (Abb. 4.2) sieht man, dass die Oberflichendichte besonders stark
um 5kpc herum abgenommen hat, wiahrend es auflerhalb von 10kpc kaum
zu Verdnderungen kommt. Auch die Wolkenscheibe zeigt eine Verdickung, al-
lerdings nur auferhalb von 11kpc, wo der Anstieg von zgsqq mit dem der
stellaren Scheibe vergleichbar ist (Abb. 4.5). Innerhalb von 11 kpc kann keine
Verdickung der Scheibe beobachtet werden. Tatséchlich wird zgs 4 innerhalb
der zentralen 5kpc sogar um einen Faktor 2 — 3 reduziert.

Das diffuse Gas (Abb. 4.6) beginnt mit einer homogenen Verteilung, die
schnell in weniger als 300 Myr kollabiert und eine Scheibe ausbildet. Anféng-
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Abbildung 4.6: Die Entwicklung der Gasdichte (bei 0 Gyr, 1Gyr, 2 Gyr und
3 Gyr). Jede der vier Abbildungen zeigt die xy- und die xz-Projektion sowie die
Farbskala fiir die Dichte. Ausgehend von einer homogenen Verteilung kollabiert
das diffuse Gas zunéchst und bildet innerhalb von 1 Gyr eine diinne Gasschei-
be. Der Radius dieser Scheibe wichst langsam an, wiahrend die Masse dabei
konstant bleibt. Die Teilchendichte in der Scheibe liegt bei etwa 0.01—0.1 cm =3,
wobei die Knoten entlang der Spiralstruktur mit etwa 1 cm™ deutlich dichter
sind. Das Gas im Halo hat Dichten von 10~* cm=3 bis 107% cm~3. Die Dichten
wurden mit dem SPH-Formalismus auf einem 100x100-Gitter berechnet.
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lich hat diese Gasscheibe nur einen geringen Durchmesser von wenigen kpc,
aber ihre Grofle wichst langsam an. Nach 1 Gyr hat sie schon einen Durchmes-
ser von 20 kpc erreicht. Ein weiteres Gigajahr spéter ist der Durchmesser mit
etwa 30 kpc vergleichbar mit dem der stellaren Scheibe. Die Masse der Gas-
scheibe ist nahezu konstant. Die Teilchendichten liegen bei 0.01 — 0.1 cm ™3,
wobei es auch einige Orte mit htheren Dichten bis zu 1 cm ™3 gibt. Diese treten
vor allem als Knoten entlang von spiralarmartigen Strukturen auf. Die Tem-
peraturen (Abb. 4.7) liegen bei 10* K oder niedriger. Dabei sind die Tempe-
raturen in Richtung Zentrum hoher und koénnen sogar einige 10° K erreichen.
Ein geringer Teil des diffusen Gases bleibt bei Dichten bis zu 10™*cm ™ im
Halo zuriick. Die Temperaturen dieses Halogases sind dabei im Bereich von
105 — 107 K. Wihrend des anfiinglichen Kollapses wird durch die Reibung auch
ein signifikanter Betrag an Drehimpuls von der Wolkenkomponente an die dif-
fuse Gasphase iibertragen. Aus diesem Grund rotiert die Gasscheibe mit einer
Geschwindigkeit von ~ 200kms~!. Weiterhin kénnen in der Gasscheibe auch
transiente spiralformige Strukturen beobachtet werden. Durch den Energie-
eintrag von Supernovae entstehen auflerdem mit heilem Gas gefiillte Blasen
(bubbles), die Durchmesser von bis zu 1kpc erreichen kénnen und innerhalb
von einigen 10 Myr wieder abkiihlen.

Die Abb. 4.8 und 4.9 zeigen gemittelte Dichteprofile des diffusen Gases zu
verschiedenen Zeiten. Dabei sind die radialen Profile iiber die gesamte Schei-
be (R < 20kpc) und die z-Profile im Bereich || < 1kpc gemittelt. In der
Scheibenebene ist die Teilchendichte des diffusen Gases im Mittel nahezu kon-
stant, wobei die Dichte mit der Zeit von 0.1 cm™ (1 Gyr) auf 0.01 cm™ (3 Gyr)
abnimmt. Nur im Zentrum bleibt die Dichte bis zum Ende der Simulation bei
0.1 cm~3. Die Dichteprofile zeigen aulerdem einen deutlichen Abfall bei grofe-
ren Radien. Dadurch wird die Ausdehnung der Gasscheibe anzeigt, die mit
der Zeit von ca. 10 kpc auf fast 20 kpc anwéchst. In 2-Richtung fallt die Dich-
te innerhalb von 2 — 3 kpc schnell auf Werte um 107° cm ™3, um dann relativ
konstant zu bleiben.

Die Temperaturprofile in den Abb. 4.10 und 4.11 sind ebenso wie die Dich-
teprofile iiber die Scheibe bzw. einen Bereich in der xz-Ebene gemittelt. In der
Scheibe findet man nach 1 Gyr bis zu 10" K heiies Gas im Zentrum (R < 4 kpc).
Weiter auBen liegen die mittleren Temperaturen bei etwa 10° K, wobei hier
iiber Temperaturen von 10* — 10° K gemittelt wurde. AuBerhalb der Scheibe
steigt die Temperatur dann wieder auf 10° K. Im weiteren Verlauf der Ent-
wicklung kiihlt die Scheibe ab, so dass die Temperaturen nach 3 Gyr im Zen-
tralbereich bei 10° — 10° K und bei Radien ab 6 kpc nur noch bei 10* K liegen.
In z-Richtung nimmt die Temperatur innerhalb von 2kpc schnell zu und er-
reicht Werte von fast 107 K. Ahnlich wie die Dichte bleibt auch die Temperatur
danach im wesentlichen konstant.

Nach 3 Gyr liegt der Volumenfiillfaktor des heifien Gases (Tys > 10*K) in
der Scheibe bei 30-40%. Der Volumenfiillfaktor gibt das vom Gas eingenom-
mene Volumen in Bezug auf das Gesamtvolumen der Scheibe an. Er wurde
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Abbildung 4.7: Die Entwicklung der Temperatur (bei 0 Gyr, 1 Gyr, 2 Gyr und
3 Gyr). Jede der vier Abbildungen zeigt die xy- und die xz-Projektion sowie
die Farbskala fiir die Temperatur. Nachdem anfinglichen Kollaps bildet das
diffuse Gas eine Scheibe mit einer Temperatur von ca. 10* K. Supernovae vom
Typ II kénnen das Gas im Zentralbereich sowie in kleinen Blasen auch auf

Temperaturen von 10° K aufheizen. Das Halogas hat Temperaturen von 10° —
10" K.

65



Kapitel 4. Die Entwicklung von isolierten Scheibengalaxien

1.0000E E
B t = 0 Gyr 1
I t =1 Gyr -
1S s t = 2 Gyr A
\ . mrmrmememe t =3 Gyr
0.1000 ?\ E
— o S S :
M \ / VA [ [
| L k=W \//\ " oot AL N . -
% [ \if‘\}ﬁt?/ /‘\\/ ' ”\\ )/ N //:\ /™ :\ \//\:\ i
— VASNDP N ! \ " ,/ VA )\ e \ {,'/ \ V/\‘ (L,
o 0.0100 E L v - v \ h ‘J\ MA E
3 C \ .\/,I % \\ /\/‘\ 3
- I o % . =
% B \, \/\\ \\‘ -
r N\ /\VA\’
0.0001 S S S S B .
0 5 10 15 20

Radius [kpc]

Abbildung 4.8: Dichteprofile des diffusen Gases in R-Richtung zu verschiedenen
Zeiten. Man erkennt, dass die mittleren Dichten in der Scheibe bei 0.01 —

0.1cm™3 liegen. Aulerdem wird das Anwachsen der Scheibe deutlich (s. Text).
Die Profile zeigen eine iiber den Scheibenbereich gemittelte Dichte.
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Abbildung 4.9: Dichteprofile des diffusen Gases in z-Richtung zu verschiedenen

Zeiten. Die Dichte fillt innerhalb weniger kpc iiber der Scheibe auf Werte von

107 — 10~*cm ™3 ab und bleibt dann relativ konstant. Die Profile zeigen im

Bereich |z| < 1kpc und y = 0kpc gemittelte Dichten.
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Abbildung 4.10: Temperaturprofile des diffusen Gases in R-Richtung zu ver-
schiedenen Zeiten. Die Profile zeigen eine azimuthal gemittelte Temperatur.
Man sieht den heifien Anteil am Gas nahe am Zentrum. Orte mit 10° K zei-
gen an, wo iiber heifles und warmes Gas gemittelt wurde. Nach 3 Gyr ist ein
groBer Bereich der Scheibe auf 10* K abgekiihlt. Auflerdem wird an dem Aufle-
ren Temperaturanstieg das Anwachsen der Scheibe in R-Richtung deutlich.
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Abbildung 4.11: Temperaturprofile des diffusen Gases in z-Richtung zu ver-
schiedenen Zeiten. Die Temperatur steigt innerhalb weniger kpc auf Werte
von fast 10” K an und bleibt dann im Bereich von 10 — 107 K relativ konstant.
Die Profile zeigen fiir |x| < 1kpc und y = 0kpc gemittelte Temperaturen.
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Abbildung 4.12: Der Fiillfaktor des heifilen Gases (Ty.s > 10*K) in der Schei-
be. Im ersten Gigajahr ist der Fiillfaktor noch von der Bildung der Scheibe
bestimmt. Danach fillt der Fiillfaktor von 50-60% auf 30-40%.

bestimmt, in dem an insgesamt 10 000 zuféllig gewéhlten Punkten in der Schei-
be (R < 15kpc und z = 0) die Temperatur bestimmt wurde. Der Anteil an
Punkten mit einer Temperatur iiber 10* K ergibt dann den Volumenfiillfaktor.
Die zeitliche Entwicklung in Abb. 4.12 zeigt, dass der Fiillfaktor zunéchst vom
Kollaps des diffusen Gases bestimmt wird. Zunéchst sorgt die Kiihlung dafiir,
dass das Volumenfiillfaktor innerhalb von 100 Myr auf etwa die Hélfte abfallt.
Der einsetzende Kollaps heizt das Gas dann wieder auf, so dass nach weiteren
100 Myr wieder der Ausgangswert von 100% erreicht wird. Danach beginnt die
Bildung der warmen Gasscheibe, wodurch der Fiillfaktor nach 1 Gyr auf 50%
gesunken ist. Ein Teil dieses heiflen Gases gehort allerdings noch gar nicht zur
Scheibe, die erst einen Radius von 10 kpc hat. Bis 2 Gyr sinkt der Fiillfaktor
noch etwas weiter ab, weil die Scheibe noch etwas weiter anwéchst. Der Fiill-
faktor hdngt anscheinend nicht sehr stark von der Heizrate ab, da dieser in der
letzten Phase der Entwicklung (2 — 3 Gyr) im Mittel konstant bleibt, wahrend
im gleichen Zeitraum die fiir die Heizung verantwortliche Sternentstehungsrate

um 30% abnimmt (Abb. 4.14).

Wahrend der Simulation konnen sich die Teilchenzahlen dndern, da einer-
seits durch den Sternentstehungsprozess und das Aufteilen von SPH-Teilchen
neue Teilchen entstehen kéonnen und andererseits bei Wolkenstéfen und beim
Unterschreiten des Massenlimits fiir SPH-Teilchen auch welche enfernt werden.
Insgesamt hat sich die Teilchzahl auf diese Weise am Ende der Simulation mit
iitber 160 000 Teilchen mehr als vervierfacht. Die meisten sind Sternteilchen, die
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Abbildung 4.13: Die Entwicklung der vertikalen Geschwindigkeitsdispersion
der Sterne (¢) und der Wolken (A) bei R = 8kpc. Die Sterne werden mit
einer Rate von 1.3km s~ Gyr~' aufgeheizt (aus der Anpassung mit der durch-
gezogenen Linie bestimmt), wihrend sich die Geschwindigkeitsdispersion der
Wolken mit 0.6 kms~! Gyr~! verringert.

am Ende der Rechnung 140000 Teilchen zéhlen. Die Zahl der Wolken steigt
zunéchst auf ein Maximum von 40000 Teilchen, das nach fast 1 Gyr erreicht
wird. Danach ist die Teilchenzahl durch das Massenspektrum der Wolken be-
stimmt und nimmt mit der Masse dieser Komponente auf etwa 19 000 ab. Die
Zahl der SPH-Teilchen steigt in den ersten 700 Myr um etwa 1000, um dann
wihrend der weiteren Entwicklung wieder auf 4 600 abzusinken, und folgt da-
mit der Massenentwicklung des diffusen Gases. Die Rechenzeit fiir dieses Mo-
dell betrug etwa 5 CPU-Tage auf einem AMD-Athlon-Prozessor mit 1500 MHz.
Damit benotigt man ca. 150 CPU-Sekunden fiir 1 Myr Entwicklung des Mo-
dells.

4.2.2 Geschwindigkeitsdispersion

Abb. 4.13 zeigt die Geschwindigkeitsdispersion der Sterne und der Wolken in
einem Ring von 7 — 9kpc, also in etwa in einem Abstand vom Zentrum, der
dem der Sonnenumgebung entspricht. Fiir die Sterne nimmt die Geschwindig-
keitsdispersion mit der Zeit zu. Die Heizrate ist in etwa 1.3kms™' Gyr~* und
iiber den gesamten Bereich der Scheibe ergeben sich nahezu die gleichen Wer-
te. Um vergleichen zu kénnen, wieviel Heizung auf die (hier unphysikalische)
Zwei-Korper-Relaxation zuriickzufiihren ist, die vom numerischen Unvermogen
einzelne Sterne auflésen zu konnen herriihrt, wurde auch eine reine N-Korper-
Rechnung fiir dieselbe Galaxie durchgefiihrt. Ein Vergleich der Resultate zeigt,
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Abbildung 4.14: Die Entwicklung der Sternentstehungsrate (durchgezogene
Linie). Aufgrund des Gasverbrauchs verringert sich die Sternentstehungsra-
te mit der Zeit. Die mittlere Sternentstehungsrate (gestrichelte Linie) ist
~ 1.6 Mq yr~!. Die gepunktete Linie zeigt das Ergebnis eines einfachen ana-
lytischen Modells, das den Verbrauch der Wolkenmasse durch die Sternent-
stehung beriicksichtigt.

dass die Heizrate in dem Modell mit allen Prozessen um etwa 30% hoher ist.

Die Geschwindigkeitsdispersion der Wolken verringert sich mit
0.6kms~ ' Gyr~!. Das bedeutet, dass die Dissipation von kinetischer Energie
durch Wolkenstofe die dynamische Heizung iiberwiegt. Bestétigt wird diese
Annahme dadurch, dass die Rate, mit der die Geschwindigkeitsdispersion
abnimmt, vom Radius abhédngt. Zum Zentrum hin ist sie hoher, da dort die
Wahrscheinlichkeit fiir Wolkenstéfe erhoht ist. Nach auflen hin nimmt die
Anzahl der Wolkenstole ab und es wird weniger Energie dissipiert, so dass die
Geschwindigkeitsdispersion sogar zunehmen kann. Dieses Ergebnis passt auch
zu den Beobachtungen der Dicke der Wolkenscheibe (Abb. 4.5).

4.2.3 Sternentstehung

Die mittlere Sternentstehungsrate ist ~ 1.6 M yr~! (Abb. 4.14). Wihrend
der 3 Gyr der Entwicklung verringert sich die Sternentstehungsrate von et-
wa 4.0 Mo yr=tauf ~ 0.5 M@ yr~!. AuBerdem zeigt die Sternentstehungsrate
Fluktuationen, die innerhalb von einigen 10 Myr einen Faktor 2 — 3 ausma-
chen konnen. Der Vergleich mit einem einfachen analytischen Modell zeigt,
dass der Grund fiir diesen Abfall der Abbau der Wolkenmasse durch die Stern-
entstehung ist. Die mittlere Sternentstehungseffizienz ist nahezu konstant auf
einem Niveau von € ~ 0.06. Nur in den ersten 300 bis 400 Myr ist die Stern-
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Abbildung 4.15: Die Entwicklung der Sternentstehungseffizienz, die im Zen-
trum Werte von bis zu 0.4 erreichen kann. Im Mittel betrigt sie in etwa 0.06.

entstehungseffizienz bedingt durch den im Kollaps der diffusen Phase hoheren
Druck mit € ~ 0.2 deutlich héher. Die maximalen Werte der lokalen Stern-
entstehungseffizienz sind am gréfiten im Zentrum, wo ¢ Werte von 0.2 — 0.4
erreichen kann (Abb. 4.15). In Abb. 4.16 kann man auferdem sehen, dass sich
die Sternentstehungsrate gut mit einer aktuellen Bestimmung des Schmidt-
Gesetzes von Kennicutt (1998) vergleichen ldsst. Kennicutt hatte auflerdem
herausgefunden, dass unterhalb einer Grenzdichte zwischen 5 und 10 M) pe™?
das Sternentstehungsgesetz abrupt abféllt. Beriicksichtigt man nur die Daten
fiir Dichten oberhalb von 10 Mg pe™?, dann erhélt man mit der Methode der
kleinsten Quadrate eine Anpassung an Gl. (3.35) mit n = 1.740.1. Dies weicht
zwar etwas von dem Wert von Kennicutt (1998) ab, der bei n = 1.4 + 0.15
liegt, ist aber auch nicht allzu schlecht, besonders weil auch die absoluten
Sternentstehungsraten vergleichbar sind. Fine ausfiihrlichere Diskussion dieses
Ergebnisses erfolgt in Abschnitt 5.1.

4.2.4 Das Multiphasen ISM

Der Austausch von Materie zwischen den beiden Gasphasen durch Kondensati-
on und Evaporation erreicht ein Gleichgewicht nach etwa 200 Myr (Abb. 4.17).
Zuvor ist der Evaporationsprozess dominant, weil es durch den anféngli-
chen Kollaps der diffusen Gasphase zu einer starken Aufheizung dieser Phase
kommt. In der weiteren Entwicklung verringert sich die Kondensationsrate von
~2M¢g yr~!auf 0.1 M@ yr~ . Gleichzeitig nimmt die Evaporationsrate etwas
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Abbildung 4.16: Die o-Symbole zeigen die iiber100 Myr gemittelte Sternentste-
hungsrate pro pc? als eine Funktion der Oberflichendichte der Wolkenkompo-
nente. Die durchgezogene Linie zeigt eine aktuelle Bestimmung des Schmidt-
Gesetzes von Kennicutt (1998) mit einer Steigung von —1.4. Die vertikale
gestrichelte Linie deutet eine ebenfalls von Kennicutt (1998) gefundene Grenz-
dichte an.

10-13

starker ab, und ist ab 1.5 Gyr niedriger als die Kondensationsrate. Das kommt
daher, dass mit dem Absinken der Sternentstehungsrate auch die Heizung des
ISM geringer wird und damit nicht mehr geniigend thermische Energie fiir Eva-
poration zur Verfiigung steht. Allerdings kann man bei ¢ = 1.7 Gyr und vor
allem ¢ = 2.7 Gyr erkennen, dass kurzfristig wieder ein Gleichgewicht erreicht
werden kann. Dies ist wohl auf Schwankungen in der Sternentstehungsrate
zuriickzufiihren.

In Abb. 4.18 ist die Entwicklung der Massen in den einzelnen Gasphasen
dargestellt: Die Masse der Wolkenkomponente nimmt langsam ab, da diese
durch Sternentstehung verbraucht wird. Die Gesamtmasse im diffusen ISM ist
dagegen nahezu konstant. Eine genauere Betrachtung zeigt, dass der iiberwie-
gende Teil des diffusen Gases in der Scheibe (R < 20kpc und z < 1kpc)
gefunden wird. Der Anteil der Scheibenmasse bleibt dabei auch beinahe kon-
stant.

Im Anfangsmodell haben alle Wolkenteilchen die gleiche Masse, aber auf-
grund von Fragmentierung durch Sternentstehung und Vereinigung bei Wol-
kenstoBen bildet sich innerhalb von 1 Gyr ein Massenspektrum aus (Abb. 4.19).
An dieses Massenspektrum kann ein Potenzgesetz mit dem Index o =~ —2 an-
gepasst werden, wobei der statistische Fehler bei 0.2 liegt. Nachdem sich das
Massenspektrum aufgebaut hat, bleibt es bis zum Ende der Simulation un-
verdndert.
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Abbildung 4.17: Die Entwicklung von Kondensations- und Evaporationsraten,
die nach einer kurzen Anfangsphase (ca. 300 Myr) ein Gleichgewicht errei-
chen. Spéter mit abnehmender Sternentstehung ist Kondensation der domi-
nante Prozess (ab etwa 1.5 Gyr).
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Abbildung 4.18: Die Entwicklung der Massen im ISM. Die Wolkenphase wird
durch die Sternentstehung langsam aufgebraucht. Die Gesamtmasse in der dif-
fusen Gasphase ist beinahe konstant. Innerhalb weniger 100 Myr bildet sich
eine Gasscheibe, deren Masse danach ebenfalls konstant bleibt, so dass auch
das Massenverhéltnis von Scheibe zu Halo konstant ist.
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Abbildung 4.19: Das Massenspektrum der Wolken. Die unterschiedlichen Li-
nien stellen das Massenspektrum zu verschiedenen Zeiten dar, ndmlich nach
1 Gyr (gepunktet), 2 Gyr (gestrichelt) und am Ende der Entwicklung bei 3 Gyr
(durchgezogen). Eine Anpassung an das Spektrum mit einem Potenzgesetz

liefert mit o ~ —2.0 ein mit Beobachtungen vergleichbares Ergebnis (Ab-
schnitt 5.3).

4.3 Parameterstudie

Im vorherigen Abschnitt wurden die Ergebnisse eines Modells einer Schei-
bengalaxie vorgestellt, welches als Referenzmodell fiir eine Parameterstudie
dient. Dabei soll der Einfluss der verschiedenen Parameter sowie die Teilchen-
auflosung des Anfangsmodells untersucht werden. Im einzelnen wurden neben
der Teilchenauflosung die Parameter egy fiir den Energieeintrag pro Supernova,
Aeqgq fiir den Radius der Wolken, 73, fiir Sternentstehungszeitskala, die Metal-
lizitdt und die Sternentstehungseffizienz e variiert (Tab. 4.3). Im folgenden
werden die Ergebnisse dieser Rechnungen kurz beschrieben.

4.3.1 Aligemeine Entwicklung

Alle getesteten Modelle entwickeln sich sehr dhnlich zum Referenzmodell A0O.
Nach der anfénglichen durch den Kollaps des diffusen Gases gekennzeichneten
Phase ist die Galaxie in der weiteren Entwicklung stabil. In Tab. 4.4 sind einige
Ergebnisse zusammengefasst, und man kann sehen, dass Sternentstehungsraten
und -effizienz in den meisten Modellen bei etwa 1.6 M yr™* bzw. 6% liegen.
Auch andere Eigenschaften der Modelle, wie das Massenspektrum der Wolken,
das Sternentstehungsgesetz oder die Kondensations- und Evaporationsraten
verhalten sich dhnlich wie in Modell A0O.
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Tabelle 4.3: Anderungen der Parameter in den verschiedenen Modellen im
Vergleich zu Modell A00 (Tab. 4.2).

Modell Parameter Wert
A01 gesamte Teilchenanzahl (SPH) 40000 (10000)
A02 gesamte Teilchenanzahl (SPH) 80000 (5000)
A03 gesamte Teilchenanzahl (SPH) 85000 (10000)
A04 A00 mit Teilchenhalo 135000 (5000)
All Energie pro Supernova egy? 1-10%
A12 Energie pro Supernova egy* 4 .10%0
A13 Energie pro Supernova egy’ 8-10°
Al4 Energie pro Supernova egy’ 1-10°
A21 Wolkenradius Agq 100

A22 Wolkenradius Agq 25

A31 Sternentstehungszeitskala, 7,2 100

A32 Sternentstehungszeitskala 7,2 300

A41 Metallizitat Z/Z 1/100
A42 Metallizitat Z/Z 1/10
A43 Metallizitat Z/Z 1/2

A44 Metallizitat Z/Z 3/2

Ab1 konstante Sternentstehungseft. mit Pgp jim -

Ab2 konstante Sternentstehungseff. ohne Pgp jim -

1

in erg, 2 in Myt

Die Verteilung der Gasmasse auf die verschiedenen Gasphasen ist in allen
untersuchten Modellen ebenfalls vergleichbar. Am Ende der Simulation liegt
die Gesamtmasse der Wolken bei etwa 2 — 3 - 10? M@ wihrend die Masse der
diffusen Phase ca. 0.6 - 10 M, betriigt. Das diffuse Gas kann auBerdem noch
in eine warme Scheibe und einen heiflen Halo unterteilt werden, wobei etwa
80-90% der Masse in der Scheibe zu finden sind.

Im folgenden soll der Einfluss der einzelnen Parameter noch etwas genauer
beschrieben werden.

I0)



Kapitel 4. Die Entwicklung von isolierten Scheibengalaxien

Tabelle 4.4: Ergebnisse der Parameterstudie

Modell SFR! SFE? n® Wolken MF*  K/E Raten®
AO0 166 0064 1.7 2.0 0.1/ 0.1/ 0.1
A01 1.61 0.072 1.8 2.1 -1.2/ 0.2/ 0.1
A02 1.55 0.059 1.6 2.1 -0.9/ 0.2/ 0.1
A03 122 0.069 1.6 2.3 -2.4/ 0.0/ 0.1
A04 1.72  0.061 1.7 1.9 -0.2/-0.1/ 0.1
All 1.60 0.064 1.8 1.7 0.2/ 0.2/ 0.1
Al12 1.57 0.062 1.8 2.1 -0.9/ 0.1/ 0.0
A13 1.27  0.063 1.7 2.2 -2.1/ 0.0/ 0.1
Al4 1.12  0.063 1.7 2.3 -2.5/ 0.0/ 0.1
A21 1.89 0.072 1.9 1.5 0.0/ 0.0/ 0.1
A22 1.34  0.061 1.6 2.1 -0.3/ 0.3/ 0.2
A31 1.77  0.059 1.8 1.9 -0.1/ 0.2/ 0.1
A32 1.40  0.067 1.8 1.9 -0.2/ 0.1/ 0.1
A4l 183 0075 1.7 2.1 20.5/ 0.0/ 0.0
A42 171 0.067 1.7 1.8 -0.2/ 0.1/ 0.0
A43 1.64 0.065 1.7 2.0 -0.1/ 0.0/ 0.1
A44 1.61 0.063 1.7 1.9 0.1/ 0.1/ 0.0
A51 1.34 - 1.2 1.8 -0.2/ 0.1/ 0.1
A52 1.58 - 1.2 1.7 -0.1/ 0.1/ 0.1

1 Sternentstehungsrate in Mg yr~!, 2 Sternentstehungseffi-
zienz, 3 Index n fiir die Anpassung an ein Schmidt-Gesetz
(Eq. (3.35)), * die Steigung eines an das Massenspektrum der
Wolken angepassten Potenzgesetzes nach 3 Gyr, ® K/E Ra-
ten in M yr~ !, jeder Wert ist iiber 1 Gyr gemittelt, negative

Werte bedeuten Evaporation

4.3.2 Supernovaenergie

In den Modellen A11 bis A14 wurde der Parameter egy (Gl. 3.43) variiert, der
den Energieeintrag durch Supernovae bestimmt. Der Parameter beschreibt die
Stérke des stellaren Feedbacks, das im Modell A11 mit egy = 1-10%° schwiicher
und in den Modellen A12, A13 und Al4 mit egy = 4 - 10°°, egy = 8 - 10°°
bzw. egny = 1 - 10%! stirker als im Referenzmodell ist. Es zeigt sich, dass die
Sternentstehungsrate bei stérkerem Feedback von 1.6 M yr~* auf 1.1 M yr~
abnimmt und damit auf eine Selbstregulierung hindeutet. Neben der Sternent-
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Tabelle 4.5: Verteilung der Gasmasse am Ende der Simulation.

model Mg Mgasl Meld / M gas Mgas disk2 Mgas ha103
A00 2.7 0.6 4.5 0.52 (86%) 0.09 (14%)
A01 1.9 0.7 2.6 0.66 (89%) 0.08 (11%)
A02 2.3 0.6 3.7 0.57 (89%) 0.07 (11%)
A03 1.6 0.6 2.6 0.59 (93%) 0.04 ( 7%)
A04 2.5 0.8 3.1 0.70 (88%) 0.10 (12%)
All 3.3 0.5 6.7 0.44 (91%) 0.05 ( 9%)
Al12 2.1 0.9 2.3 0.80 (87%) 0.12 (13%)
Al3 1.7 1.2 1.4 0.97 (81%) 0.23 (19%)
Al4 1.7 1.2 1.4 1.09 (88%) 0.15 (12%)
A21 2.0 0.9 2.3 0.74 (82%) 0.17 (18%)
A22 3.7 0.3 11.3 0.31 (95%) 0.02 ( 5%)
A3l 2.6 0.5 4.8 0.47 (88%) 0.06 (12%)
A32 2.9 0.7 3.9 0.61 (83%) 0.12 (17%)
A41 1.7 1.4 1.2 0.92 (68%) 0.44 (32%)
A42 1.8 0.9 1.9 0.74 (78%) 0.21 (22%)
A43 2.3 0.8 3.0 0.66 (84%) 0.13 (16%)
Ad4 3.0 0.6 5.0 0.52 (86%) 0.08 (14%)
Ab1 3.4 0.5 6.5 0.43 (82%) 0.10 (18%)
AbH2 2.9 0.6 4.7 0.51 (84%) 0.10 (16%)

alle Massen sind 10° M@ angegeben, ! My, ist die Masse des
diffusen Gases innerhalb von 50 kpe, ? die Scheibe wird als R <
20 kpc und |z| < 1kpc definiert, ® der Halo wird als R < 50 kpc
und nicht in der Scheibe definiert

stehungsrate unterscheiden sich die Modelle auch im Wolkenmassenspektrum,
das mit zunehmender Supernovaenergie steiler wird. Der Index eines angepas-
sten Potenzgesetzes nimmt dabei von a = —1.7 auf a = —2.3 zu. Wahrend
der ersten Phase der Entwicklung (bis 1 Gyr) ist auch die Evaporationsrate bei
starkem Feedback grofler, was dazu fiihrt, dass insgesamt weniger Masse in der
Wolkenphase ist. Die hohere Evaporationsrate ist deshalb auch der Grund fiir
die niedrigere Sternentstehungsrate. Das Massenverhéltnis zwischen warmen
und heiflem Gas in der diffusen Phase ist dagegen nur wenig von egy abhéngig.
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Abbildung 4.20: Massenspektren der Wolken fiir unterschiedliche A.q. An das
Referenzmodell AO0 (—) und das Modell A22 (- - -) mit Agq = 25 kann ein
Spektrum mit o &~ —2 angepasst werden. Das Spektrum fiir A21 (Ayq = 100,

-+) ist mit o = 1.5 flacher. Alle drei Spektren unterscheiden sich deutlich
in der Anzahl von Wolken, die man unterhalb der Massengrenze Mgp iy, fiir
Sternentstehung findet (senkrechte gestrichelte Linie).

4.3.3 Wolkenradius

In den Modellen A21 und A22 wurde der Wolkenradius durch den Parame-
ter Aaa (Gl 3.4) verdndert. Bei groflerem Wolkenradius (Modell A21 mit
Aaq = 100) sieht man mit « = —1.5 ein deutlich flacheres Wolkenmassenspek-
trum und eine etwas hohere Sternentstehungsrate. Verringert man den Wolken-
radius (Modell A22 mit Aqq = 25) bleibt das Wolkenmassenspektrum nahezu
unverdndert. Allerdings kann man auch sehen (Abb. 4.20), dass deutlich mehr
Wolken eine Masse unter dem Massenlimit Mgp i, fiir Sternentstehung haben.
Als Folge ist die Sternentstehungsrate niedriger als im Referenzmodell, was
sich wiederum auf die diffuse Gasphase auswirkt. Diese hat zum einen nur
rund die Halfte der Masse, und zum anderen mit nur 5% auch den geringsten
Massenanteil in der heiflen Phase. Der Grund dafiir ist die geringere Heizung
durch Supernovae, weshalb weniger Wolkenmaterial evaporiert und weniger
diffuses Gas auf hohe Temperaturen aufgeheizt wird.
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Abbildung 4.21: Das Sternentstehungsgesetz fiir Modell A52 (vgl. Abb. 4.16),
das im Vergleich zum Referenzmodell deutlich flacher ist.

4.3.4 Sternentstehung

In den Modellen A31 und A32 wurde die Zeitskala fiir die Sternentstehung 7;,
(s. Abschnitt 3.9) auf 100 Myr bzw. 300 Myr gesetzt. Im wesentlichen liefern
diese beiden Modelle die gleichen Ergebnisse wie das Referenzmodell. Dabei ist
insbesondere die Anderung der Sternentstehungsrate deutlich geringer als man
es von der einfachen Uberlegung, dass die Sternentstehungsrate umgekehrt
proportional zu 7, sein sollte, erwarten wiirde. Man sieht aber, dass in Modell
A31 die Sternentstehungsrate am Anfang hoher ist und dann stéarker abfallt.
Der Grund dafiir ist, dass nur eine begrenzte Menge an Gas fiir Sternentstehung
zur Verfiigung steht.

AuBlerdem wurde in den Modellen A51 und A52 der Einfluss der Sternent-
stehungseffizienz untersucht. In beiden Modellen wurde e dazu konstant auf
0.05 gesetzt. Zusatzlich wurde in Modell A52 auch das Druckkriterium Psp jim
nicht beriicksichtigt. Beide Modelle verhalten sich relativ dhnlich, und zeigen
auch in den meisten Eigenschaften gute Ubereinstimmung mit dem Referenz-
modell. Allerdings ist in den Modellen A51 und A52 ein deutlich flacheres
Sternentstehungsgesetz (Gl. 3.35) mit n = 1.2 statt n = 1.7 zu beobachten
(Abb. 4.21).

4.3.5 Metallizitat

In den Modellen A41 bis A44 wurde die Metallizitat Z geédndert, was im we-
sentlichen die Kiihlfunktion beeinflusst. In den Modellen A41 und A42 ist die
Metallizitat mit Z = 1/100Z; bzw. Z = 1/10Z, sehr gering, und im Vergleich
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mit solarer Metallizitdt unterscheidet sich die Kiihlfunktion insbesondere bei
Temperaturen von 10° —10°% K. Dementsprechend ist auch der Anteil an heiflem
Gas in diesen Modellen mit bis zu 32% am hochsten. Auch der Volumenfiill-
faktor ist mit ca. 70-80% deutlich hoher. Die Modelle A43 und A44 haben
mit Z = 0.5Z5 bzw. Z = 1.5Z; nur eine geringfiigig andere Metallizitat.
Diese beiden Modelle zeigen dann auch keine wesentlichen Unterschiede zum
Referenzmodell.

4.3.6 Teilchenauflosung

Es wurden auch einige Rechnungen mit unterschiedlicher Teilchenauflosung
durchgefiihrt. In Modell AO1 wurde die Anzahl der SPH-Teilchen verdoppelt
und in den Modellen A02 und A03 wurde die 2.5-fache Zahl an Stern- und Wol-
kenteilchen benutzt. Dabei wurde in A03 zusétzlich auch mit der doppelten
Anzahl an SPH-Teilchen gerechnet. Bis auf die Sternentstehungsrate in Modell
A03 zeigen diese Modelle kaum Unterschiede im Vergleich mit dem Referenz-
modell. Nur die Evaporationsraten sind im Zeitraum bis zu 1 Gyr um einen
Faktor 10 —20 hoher. Das ist dann auch die Erklarung fiir die niedrigere Stern-
entstehungsrate in Modell A03, bei dem dieser Effekt am stérksten auftritt. Da
das evaporierte Material spéater nicht {iber Kondensation in die Wolkenphase
zuriick gelangt, steht es nicht fiir die Sternentstehung zur Verfiigung.

Schliefllich wurde auch noch ein Modell mit einem ,live* Teilchenhalo ge-
rechnet, der aus 10° Teilchen besteht. Bei einem Faktor drei in der Teilchenzahl
und einem Faktor sechs in der Masse sind die Halo-Teilchen damit um einen
Faktor zwei massereicher als die Teilchen in der Scheibe. Das Modell mit dem
Teilchenhalo unterscheidet sich in der Entwicklung praktisch nicht vom Re-
ferenzmodell. Nur bei der Geschwindigkeitsdispersion sieht man erwartungs-
geméf, dass die Aufheizung durch einen zusétzlichen Beitrag der Haloteilchen
grofer ist. Bei R = 8 kpc sieht man fiir Sterne und Wolken gleichermaflen ei-
ne Erhohung der Heizrate um ca. 0.3kms™' Gyr~" auf 1.6kms~! Gyr~* bzw.
—0.3kms™ ! Gyr' (vgl. Abb. 4.14).

4.4 Zusammenfassung der Ergebnisse

Abschlielend sollen an dieser Stelle die wichtigsten Ergebnisse der vorgestellten
Rechnungen noch einmal kurz zusammengefasst werden:

e Die Entwicklung der Galaxie verlauft nach dem anfénglichen Kollaps der
diffusen Gasphase im Gleichgewicht. Insbesondere die Scheibe ist dabei
stabil.

e Im ISM kann man drei Phasen unterscheiden: die kalte Wolkenkompo-
nente sowie eine warme und eine heifle diffuse Komponente. Das Massen-
verhéltnis zwischen den beiden letztgenannten ist fiir die gesamte Ent-
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wicklung nahezu konstant. Das heifle Gas findet man sowohl im Halo als
auch in Blasen in der Scheibe.

e Die Sternentstehungsrate ist im Mittel etwa 1.6 Mg yr~' und nimmt
mit der Zeit ab, weil die Wolkenmasse durch die Sternentstehung auf-
gebraucht wird. Die Sternentstehungseffizienz liegt bei 6%, kann im Zen-
trum aber Werte von bis zu 40% erreichen. Ein Schmidt-Gesetz kann mit
einem Index n ~ 1.7 angepasst werden.

e Das Wolkenmassenspektrum kann mit einem Potenzgesetz mit dem In-
dex a ~ —2 wiedergegeben werden.

e Die Geschwindigkeitsdispersion der Sterne nimmt mit der Zeit zu,
wahrend sie sich fiir die Wolken im Zentrum verringert, dann iiber einen
weiten Bereich konstant bleibt und schliefllich weiter auflen auch zu-
nimmt. Fiir diese Heizung sind im wesentlichen numerische Effekte ver-
antwortlich, aber die Streuung der Sterne an massereichen Molekiilwol-
ken hat ebenfalls einen Einfluss.

e Die Entwicklung der Galaxie ist im allgemeinen nicht sensitiv zur Wahl
der Modellparameter, solange diese in einem physikalisch sinnvollen Rah-
men gewéhlt werden.

Im folgenden Kapitel sollen diese Ergebnisse nun mit Beobachtungen und bis-
herigen numerischen Modellen verglichen werden.

81



Kapitel 4. Die Entwicklung von isolierten Scheibengalaxien

82



+++ Divide By Cucumber Error. Please Reinstall Universe And
Reboot +++

Discworlds first computer error message in ,Hogfather®,
Terry Pratchett

Kapitel 5

Diskussion

Im vorherigen Kapitel wurden die Ergebnisse eines mit der Milchstrafie
vergleichbaren Galaxienmodells vorgestellt. Die Entwicklung der Galaxie wird
durch ein komplexes Netzwerk von physikalischen Prozessen beschrieben, deren
Einfluss im folgenden néher betrachtet werden soll. Insbesondere sollen dabei
die Sternentstehung, Eigenschaften des ISM, die Geschwindigkeitsdispersion,
das Wolkenmassenspektrum, die Stabilitdt der Galaxie und die Metallizitét
diskutiert werden. Dazu werden auch die Ergebnisse der durchgefiihrten Para-
meterstudie beriicksichtigt.

5.1 Sternentstehung

Die Modellierung der Sternentstehung ist ein wichtiger Aspekt fiir die Ent-
wicklung von Galaxien, was daraus deutlich wird, dass eine typische Schei-
bengalaxie bis heute etwa 90% ihrer baryonischen Materie von Gas in Sterne
umgewandelt hat. Leider ist der Prozess noch nicht bis ins letzte Detail verstan-
den, daher muss man in Simulationen auf ph&nomologische Beschreibungen
zuriickgreifen, was zu Problemen fithren kann. Bei der typischen Beschreibung
der Sternentstehung z.B. bilden sich zu viele Sterne im jungen Universum.

In dieser Arbeit wurde ein neues Verfahren untersucht, bei dem die Stern-
entstehung fiir individuelle Molekiilwolken beschrieben wird. Auflerdem wird
iiber eine variable Sternentstehungseffizienz die Moglichkeit zur Selbstregulie-
rung gegeben. Dabei ergaben sich folgende Ergebnisse: In den meisten unter-
suchten Modelle ist die mittlere Sternentstehungsrate etwa 1.6 M yr™, wo-
bei die mittlere Sternentstehungseffizienz ca. 6% betrigt. Auflerdem wird ein
Abfall der Sternentstehungsrate von einigen Sonnenmassen pro Jahr bis zu
weniger als einer Sonnenmasse pro Jahr festgestellt. Dies stellt einen Wider-
spruch zu Beobachtungen dar, die eine eher konstante Sternentstehung zeigen
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Abbildung 5.1: Normierte Sternentstehungsraten in den Modellen A00, A32
(langeres 7,) und Ab52 (konstantes €) im Vergleich. Die Raten sind iiber
1 Gyr gemittelt. Der Abfall der Sternentstehungsrate ist im Referenzmodell
am groBten (Faktor 6 — 8) und im Modell mit konstanter Sternentstehungsef-
fizienz am geringsten (Faktor 3).

(Rocha-Pinto et al. 2000). Diesen Effekt kann man auch in anderen numeri-
schen Modellen sehen (z.B. Semelin & Combes 2002). Der Abfall in unse-
ren Modellen kann mit Hilfe eines einfachen analytischen Modells durch den
Verbrauch der Wolkenmasse erklart werden. Ein Grund fiir den Unterschied
zwischen Beobachtungen und unseren Modellen ist vermutlich, dass die Simu-
lation keinen Einfall von Gas beriicksichtigt, durch den die Sternentstehungs-
rate konstant gehalten werden koénnte. Eine Einfallrate von etwa einer Son-
nenmasse pro Jahr wére dafiir ausreichend, vorausgesetzt das einfallende Gas
steht dem Sternentstehungsprozess zur Verfiigung. Beobachtungen liefern eini-
ge Hinweise, dass so ein Einfall auch tatséchlich stattfindet. In der Milchstrafle
konnte z.B. durch die sogenannten high-velocity clouds Gas in ausreichender
Menge einfallen (Blitz et al. 1999; Wakker et al. 1999). In anderen Galaxi-
en beobachtet man neutralen Wasserstoff in weit {iber den optischen Teil der
Galaxie ausgedehnten Gasscheiben (Broeils & van Woerden 1994), die als Vor-
rat fiir einen kontinuierlichen Einfall dienen kénnten. Allerdings gibt es bisher
keine Beobachtungen, die so ein Modell unterstiitzen. Der Abfall der Stern-
entstehungsrate ist in den Modellen mit konstanter Sternentstehungseffizienz
weniger stark (Faktor 3 statt 6 —8), weil der Kollaps der diffusen Phase in die-
sen Modellen keinen Einfluss auf Sternentstehungseffizienz haben kann. In den
anderen Modellen erhéht sich durch den im Kollaps grofleren Druck die Stern-
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5.1 Sternentstehung

entstehungseffizienz, wodurch die Wolkenmasse noch schneller aufgebraucht
wird. Auch Modelle mit einer lingeren Sternentstehungszeitskala haben eine
etwas konstantere Sternentstehungsrate (Faktor 4 — 5), da der Verbrauch der
Wolkenmasse gleichméfiger ist.

Die Sternentstehung wird auch von Anderungen in der Supernovaenergie
(Modelle A11 bis A14) beeinflusst. Dabei wird die Rate, mit der Sterne gebil-
det werden, bei hoheren Feedbackenergien niedriger, was auf Selbstregulierung
hindeutet. Durch hohere Energien wird das Verhéltnis von Kondensations- zu
Evaporationsrate kleiner, d.h. es wird mehr Wolkenmaterial evaporiert, dass
dann nicht mehr fiir die Sternentstehung zur Verfiigung steht. Dementspre-
chend ist dann auch die Masse der diffusen Phase grofler. Allerdings tritt dieser
Effekt vor allem wéhrend der ersten Milliarde Jahre der Entwicklung auf, wo
der Kollaps der diffusen Phase sowieso schon zu hoheren Evaporationsraten
fithrt. Daher sollte die Selbstregulierung nochmal genauer an Modellen unter-
sucht werden, in denen die diffuse Gasphase zu Beginn der Rechnung schon
niher an dem Gleichgewichtszustand ist.

Auch das Massenspektrum der Wolken hat einen Einfluss auf die Stern-
entstehungsrate. Es zeigt sich, dass eine flache Massenfunktion zu hoéheren
Sternentstehungsraten fiihrt, was sich wie folgt begriinden lédsst: Der Anteil
der Wolken mit einer Masse unterhalb der Massengrenze Mgp jiy, flir Stern-
entstehung ist durch das Massenspektrum bestimmt (Abb. 4.20). Mit anderen
Worten ist die Masse, die effektiv fiir die Sternentstehung zu Verfiigung steht,
durch das Massenspektrum bestimmt, und diese bei einem flachen Spektrum
grofler.

Das Sternentstehungsgesetz (Abb. 4.16) stimmt gut mit den Beobachtun-
gen iiberein. Ein Schmidt-Gesetz (Gl. 3.35) kann an die Modelldaten ange-
passt werden, wobei sich der Index n = 1.7 + 0.2 ergibt. Kennicutt (1998)
hat den Index des Schmidt-Gesetzes mit n = 1.4 4+ 0.15 bestimmt, wobei sich
dieser Wert auf Gasdichten und Sternentstehungsraten bezieht, die iiber die
gesamte Scheibe gemittelt wurden. Aber sowohl Kennicutt wie auch Wong &
Blitz (2002) und Boissier et al. (2003) haben das Sternentstehungsgesetz auch
in einzelnen Scheibengalaxien untersucht. Dabei wurden die Gasdichten und
die Sternentstehungsraten wie fiir unser Modell bei verschiedenen Radien azi-
muthal gemittelt. Auf diese Weise wurden fiir n Werte zwischen 1.4 und 2
ermittelt, was noch etwas besser zu unseren Modellen passt.

Es sollte auch noch erwéhnt werden, dass das Sternentstehungsgesetz in un-
serem Modell im wesentlichen unabhéngig von den gewéhlten Parametern ist.
Nur die beiden Modelle mit einer konstanten Sternentstehungseffizienz (A51
und A52) zeigen mit n ~ 1.2 ein anderes Verhalten. Und auch wenn das Er-
gebnis dieser Modelle den Beobachtungen nicht vollig widerspricht, so kann
man doch zumindest sehen, dass die Riickkopplung durch die lokal variable
Sternentstehungseffizienz wichtig ist.

Die Ergebnisse unserer Modelle stimmen auch mit den Untersuchungen
von Koppen et al. (1995) iiberein, die gezeigt haben, dass die stellare Riick-
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Abbildung 5.2: Radiale Druckprofile im Vergleich zum hydrostatischen Druck.
Die Driicke (Symbole) sind zu verschiedenen Zeiten azimuthal iiber die Scheibe
gemittelt worden. Der deutliche Unterschied zum hydrostatischen Druck (Lini-
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Abbildung 5.3: Vertikale Druckprofile im Vergleich zum hydrostatischen Druck.
Die Driicke (Symbole) sind zu verschiedenen Zeiten in der xz-Ebene fiir x <
1kpc gemittelt worden. Der thermische Druck folgt in etwa der Hydrostatik,
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aber es konnen sich auch deutliche Abweichungen ergeben.
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kopplung zu einer selbstregulierten Sternentstehung fiihrt, die einem Schmidt-
Gesetz folgt. Allerdings beriicksichtigen die Modelle von Koéppen et al. nicht
das Gravitationspotential der Galaxie und die Sternentstehungseffizienz ist ei-
ne Funktion der Temperatur. In unserem Modell ist die Sternentstehungseffizi-
enz aber vor allem vom Druck abhingig, der auch durch das Galaxienpotential
beeinflusst wird. Es bleibt die Frage , wie stark der Druck in der Scheibe von
dynamischen Effekten, wie z.B. den beobachteten heiflen Gasblasen abhéngt.
Die Variation der Sternentstehungseffizienz innerhalb der Scheibe (Abb. 4.15)
zeigt zumindest, dass auch lokale Effekte eine Rolle spielen.

Dies wird auch durch einen Vergleich der radialen und vertikalen Druck-
profile mit dem durch Dichteprofil und Potential vorgegebenen hydrostatischen
Druck verdeutlicht (s. Abbildungen 5.2 und 5.3). Die Driicke P ergeben sich
dabei aus den Dichte- und Temperaturprofilen (Abschn. 4.2.1) mit P/k,, = nT,
die in radialer und vertikaler Richtung gemittelt sind (s. Abb. 4.8-4.11 sowie
den zugehorigen Text fiir Details). Der hydrostatische Druck Py wird aus

vPhs

p

bestimmt. Fiir das Potential ®,, der Galaxie wird das in den Anfangsbe-
dingungen vorgegebene verwendet, d.h. Anderungen der Massenverteilung im
Laufe der Entwicklung sind nicht beriicksichtigt. Diese sind aber nur gering,
und der dominante Anteil am Potential kommt vom Dunklen Halo, der so-
wieso als statisch angenommen wurde. In Abb. 5.2 sieht man, dass der Druck
in radialer Richtung um zwei Groéflenordnungen niedriger ist als der hydrosta-
tische Druck. Die Erklarung dafiir ist die Rotation der Gasscheibe, die mit
ca. 200kms~! nur wenig langsamer als die stellare Scheibe rotiert. Das be-
deutet, dass die Gasscheibe {iberwiegend rotationsgestiitzt ist. Im Gegensatz
dazu folgt das Gas in vertikaler Richtung dem hydrostatischen Druck, d.h.
in vertikaler Richtung wird das Gas durch den thermischen Druck gestiitzt.
In beiden Féallen kann man auch deutliche Fluktuationen im Druck sehen, die
etwa eine halbe Groflenordnung ausmachen kénnen. Dadurch werden die beob-
achteten Variationen in der Sternentstehungseffizienz verursacht, wobei auch
noch anzumerken ist, dass es sich bei den Druckprofilen um gemittelte Werte
handelt, d.h. die Schwankungen kénnen lokal auch eine Groflenordnung oder
mehr betragen.

_ —V(I)gal (5.1)

Zusammenfassend soll festgehalten werden, dass das hier vorgestellte Ver-
fahren zur Behandlung der Sternentstehung eine gute Alternative zu bisheri-
gen Ansétzen liefert. Die lokale Beschreibung der Sternentstehung in einzelnen
Molekiilwolken entspricht dabei auch den Beobachtungen.

5.2 Das Multiphasen-ISM

Das ISM in unseren Modellen kann in drei Phasen unterteilt werden: Mo-
lekiilwolken, eine warme und eine heifle diffuse Komponente. In allen Model-
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len ist der Anteil des ISM an der Gesamtmasse der baryonischen Materie bei
etwa 7% (Tab. 4.5). Das Verhéltnis zwischen der Masse der Wolken und des
diffusen Gases wird hauptséchlich durch Kondensation und Evaporation be-
stimmt. Das Verhéltnis ist z.B. ndher an 1, wenn die Evaporationsrate durch
hoherer Supernovaenergie (Modelle A12-A14) oder aufgrund weniger effizienter
Kiihlung (A41 und A42) erhoht ist. Zwischen 80 und 90% des diffusen Gases
findet man in einer warmen Scheibe, wihrend etwa 15% im Halo als heifles
Gas verbleiben. In dem Modell A41 mit geringer Metallizitéit ist dieser Anteil
allerdings um einen Faktor 2 gréfler. Ein anderes Modell einer Scheibengalaxie
wird von Samland & Gerhard (2003) vorgestellt. Die Rechnungen werden mit
einem 3d-chemo-dynamischen Code gemacht, der zwar auf anderen numeri-
schen Verfahren basiert, aber die physikalischen Prozesse in dhnlicher Weise
beschreibt. In dem Modell ist das Verhiltnis zwischen der Masse der Wolken
und des diffusen Gases mit unserem Ergebnis vergleichbar. Die Autoren be-
richten auflerdem auch von heilem Gas im Halo, fiir das aber keine Masse
angegeben wird. Auch Semelin & Combes (2002) haben &hnliche Rechnungen
durchgefiithrt und die Entstehung einer Galaxie aus einer reinen Gasscheibe
simuliert. Am Ende der Entwicklung finden sie etwa die gleiche Masse in den
Wolken und im diffusen Gas. Dies konnte darin begriindet sein, dass in ih-
ren Modellen der Phaseniibergang innerhalb des ISM anders behandelt wird.
Anstelle von Kondensation wird der Ubergang von der diffusen Phase zu den
Wolken direkt an die Temperatur gekniipft, d.h. das Gas bildet unterhalb einer
Grenztemperatur Wolken. Und statt Evaporation wird Wolkenmaterial bei der
Sternentstehung direkt aufgeheizt und verdampft. Nach Koppen et al. (1998)
bestimmt aber das Verhéltnis von Kondensations- und Evaporationsraten die
Massenverhéltnisse im [SM.

Die in unseren Modellen gefundenen Kondensations- und Evaporations-
raten zwischen 0.1 und 1 Mg yr~' sorgen auch fiir eine Durchmischung des
ISM. Allerdings ist dieser Prozess mit Zeitskalen von 1 — 10 Gyr vergleichs-
weise langsam. Wenn man annimmt, dass die Anreicherung mit Metallen im
wesentlichen durch Supernovae vom Typ II geschieht und die Metalle zunéchst
in der heiflen Gasphase deponiert werden, dann wiirde das heifle Gas aufgrund
des langsamen Durchmischens hohere Haufigkeiten aufweisen als die Wolken.

Das heifle Gas in der Scheibe, das man im Zentrum und auch in heiflen
Blasen weiter auflen finden kann, hat einen Volumenfillfaktor zwischen 0.3
und 0.4. Laut Dettmar (1993) beobachtet man in der Milchstrafie einen Vo-
lumenfiillfaktor von 0.5, aber dieser Wert ist auch mit groflen Unsicherhei-
ten behaftet. In ihrem Dreiphasen-Modell vom ISM haben McKee & Ostriker
(1977) noch Fiillfaktoren von 0.7 oder grofler vorhergesagt. Eine Arbeit von
Norman & Ikeuchi (1989), die den Ausfluss von heiflem Gas in den Halo in
sogenannten chimneys beriicksichtigt, sagt aber niedrigere Werte von 0.2 fiir
den Fiillfaktor voraus. Dieser Wert stimmt deutlich besser mit unseren Er-
gebnissen iiberein und zudem kann in unseren Modellen auch ein Ausfluss
in Halo beobachtet werden. Eine gute Ubereinstimmung ergibt sich auch mit
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numerischen Modellen von de Avillez (2000). In diesen drei-dimensionalen Mo-
dellen wird ein Ausschnitt aus der galaktischen Scheibe simuliert, der durch
den Energieeintrag von Supernovae geheizt wird. Die Heizraten in beiden Mo-
dellen sind vergleichbar (etwa eine Supernova alle 100 Jahre, so wie es auch in
der Milchstrale beobachtet wird (Cappellaro et al. 1999)). Der resultierende
Fiillfaktor fiir heies Gas mit mehr als 10* K betriigt bei de Avillez (2000)
0.4. Oey & Clarke (1997) untersuchen die Entwicklung von solchen Blasen in
analytischen Modellen, die eine adiabatische Expansion der Schale annehmen.
In diesen Modellen expandieren die Schalen fiir etwa 40 Myr und erreichen da-
bei charakteristische Radien von 1.3kpc. Beide Werte stimmen gut mit den
Beobachtungen in unserem Modell iiberein. Die Zeitskala fiir die Entwicklung
ist dabei stark an die Lebensdauer der massereichen Sterne gekoppelt. Die
letzten Supernovae einer Sternpopulation explodieren knapp 40 Myr nach der
Geburt der Sterne. Sobald die Heizung stoppt, kann das heifle Gas in wenigen
Millionen Jahren abkiihlen und die Blase verschwindet.

Betrachtet man die Abhéngigkeit des Volumenfiillfaktors von der Superno-
vaenergie (Abb. 5.4), dann sieht man keine allzu starke Abhangigkeit. Generell
ist der Fiillfaktor bei hoheren Energien gréfler, aber der Unterschied zwischen
Modell A11 mit der niedrigsten und A13 mit der zweithéchsten Energie betrigt
weniger als 0.2. Dabei muss man aber beachten, dass die Sternentstehungsrate
in diesen Modellen nicht gleich ist. Aus diesem Grund ist der Fiillfaktor in
Modell A14 auch niedriger als in A13. Fiir einen besseren Vergleich wurden
deshalb die mittleren Sternentstehungsraten Wgp und Fiillfaktoren f fiir das
letzte 1 Gyr der Entwicklung bestimmt. Dann kann man die mittlere Rate des
Energieeintrags ésy durch Supernovae mit

ésn = Ugp - uwms - €sn/MHMs (5.2)

bestimmen, wobei ngvs = 0.09 und mpvs ~ 16 M) der Massenanteil und
die mittlere Masse von massereichen Sternen sind, die durch die IMF (Gl. 3.1)
gegeben sind. In Abb. 5.5 ist f in Abhéngigkeit von égy dargestellt. Man sieht,
dass sich der Fiillfaktor von ca. 0.3 auf etwa 0.45 &ndert, wenn man den Ener-
gieeintrag um einen Faktor 5 variiert. Auflerdem scheint ein linearer Zusam-
menhang zwischen Energieeintrag und Fiillfaktor zu bestehen. Dies erscheint
sinnvoll, wenn man annimmt, dass die Masse des heiflen Gases linear vom
Energieeintrag abhéingt. Die eher moderate Abhéngigkeit des Fiillfaktors vom
Energieeintrag lasst sich dadurch erklédren, dass ein grofler Teil des zusétzlich
erhitzten Gases in den Halo stromt. Die Zahlen fiir die Gasmassen in Tab.4.5
bestéitigen dies. Auflerdem beobachten de Avillez & Breitschwerdt (2004) in
ihren Rechnungen den gleichen Effekt.

In Abb. 5.6 ist die Entwicklung des Fiillfaktors bei verschiedenen Metal-
lizitaten gezeigt. Bei niedrigen Metallizitdten machen sich dabei die ldngeren
Kiihlzeitskalen bemerkbar und der Fiillfaktor sinkt nur langsam auf Werte ab,
die bis zu etwa 80% reichen kénnen. Betrachtet man die mittleren Fiillfaktoren
f, dann sieht man auch hier einen linearen Zusammenhang zwischen log Z/Z

89



Kapitel 5. Diskussion

1.0 [T
i N .
\ g .\\ L i\ A |
: \'\\\ \ |
R A
0.8r1 b'».Y:'.‘v\:,,\&\.\A |
i VSR NAEEN :
L N A 4
; T
o L ‘o \‘, // <
S 0.6
o o
g |-
o L
c
= 0.4
I AOO Y
e AT
0.2 . A12 B
R INK 1
f e A4 ]
0.0 L L
0 1000 2000

Time [Myr]

Abbildung 5.4: Volumenfiillfaktoren fiir verschiedene Supernovaenergien egy.
Die zeitliche Entwicklung ist in allen Fallen &hnlich, allerdings ist der Fiillfak-
tor bei hoheren Energien etwas hoher.
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Abbildung 5.5: Volumenfiillfaktor als Funktion der Rate des Energieeintrags.
Der Fiillfaktor &ndert sich von ca. 0.3 auf etwa 0.45, wenn man den Energieein-
trag um einen Faktor 5 variiert. Die gestrichelte Gerade deutet einen linearen
Trend an.
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Abbildung 5.6: Volumenfiillfaktoren fiir verschiedene Metallizititen Z. Bei
niedrigen Metallizitdten machen sich die lingeren Kiihlzeitskalen bemerkbar
und der Fiillfaktor sinkt nur langsam auf Werte ab, die bis zu etwa 80% reichen

konnen.
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Abbildung 5.7: Volumenfiillfaktor als Funktion der Metallizitéit. Der Fiillfaktor
verdoppelt sich bei einer Variation der Metallizitat um zwei GroBlenordnungen.
Die gestrichelte Gerade deutet einen linearen Trend mit log Z an.
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und f. Die Abhiingigkeit ist in diesem Fall stirker, was daran liegt, dass bei
niedrigen Metallizitdten auch insgesamt mehr heiffles Gas vorhanden ist.

5.3 Massenfunktion der Wolken

Die Massenfunktion der Wolken in unserem Referenzmodell hat eine Steigung
von o = —2. In Beobachtungen zeigen die Massenspektren mit o ~ —1.5
einen flacheren Verlauf (z.B. Sanders et al. 1985), wobei es auch einige Beob-
achtungen mit grofleren Werten gibt. Z.B. finden Brand & Wouterloot (1995)
a ~ —1.8, was besser mit dem Referenzmodell {ibereinstimmt.

Auch theoretische Modelle von Field & Saslaw (1965) iiber Koagulation ha-
ben a = —1.5 vorhergesagt. Diese Modelle beriicksichtigen auch die Fragmen-
tation von Wolken durch Sternentstehung. Im Gegensatz zu unserem Modell
findet Sternentstehung nur statt, wenn die Wolken eine obere Massengrenze
erreichen. Aulerdem haben die neuen Wolkenfragmente immer die niedrigste
mogliche Masse, wiahrend bei uns die Masse der Fragmente durch die Anzahl
der Fragmente (typischerweise vier) gegeben ist. In einem dem von Field &
Saslaw &dhnlichen Koagulation-Modell, das aber zusétzlich auch eine Masse-
Radius-Beziehung der Form (3.4) beriicksichtigte, fand Elmegreen (1989) ein
Massenspektrum mit o« = —2. Zusammenfassend kann man also feststellen,
dass das Massenspektrum in unserem Modell gut mit theoretischen Modellen
iibereinstimmt und mit den Beobachtungen zumindest nicht im Widerspruch
ist.

In den Modellen A21 und A22 wurde die Masse-Radius-Beziehung
geéndert, indem in Gl. (3.4) der Wert fiir Ayq auf 100 bzw. 25 gesetzt wur-
de. Nach Silk & Takahashi (1979) sollte die Massenfunktion der Wolken un-
abhéngig von Agq sein. Bei Modell A22 scheint dies der Fall zu sein. Zwar ist
das Massenspektrum mit a = —2.1 ein bisschen steiler, aber wenn man den
Fehler von 0.2 bei der Bestimmung von « beriicksichtigt, ist der Unterschied
nicht signifikant. Dies ist bei Modell A21 anders, bei dem sich das Massenspek-
trum mit o = —1.5 deutlich von dem des Referenzmodells unterscheidet. Alle
drei Massenspektren unterscheiden sich auflerdem noch in der Anzahl der Wol-

ken, die sich unterhalb des Massenlimits Mg jin, fiir Sternentstehung befinden
(Abb. 4.20).

Dieses Verhalten der Massenspektren kann durch die Betrachtung der Zeit-
skalen der beteiligten Prozesse erklért werden. Die Fragmentation der Wol-
ken geschieht auf der Zeitskala der Sternentstehung, die durch den Parame-
ter 1, = 200 Myr gegeben ist. Die Zeitskala fiir Wolkenstofe ist durch den
Ausdruck 7.op = 1/(naqoaqAe) gegeben. Dabei ist ngq die Anzahldichte der
Wolken und ogq ihre Geschwindigkeitsdispersion. Der Stofiquerschnitt A, ist
proportional zu 734 bzw. A2%,. Mit den entsprechenden Werten aus dem Re-
ferenzmodell bekommt man dann 7., ~ 300 Myr. Im Referenzmodell A0O ist
der Fragmentationsprozess also etwas schneller als die entgegenwirkende Ko-
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Abbildung 5.8: Die Alters-Geschwindigkeits-Beziehung aus Beobachtungen der
Sonnenumgebung (links, aus Nordstrom et al. (2004) ibernommen) und aus
dem Modell A0O (rechts). Die verschiedenen Symbole zeigen die Beobachtungs-
bzw. Modelldaten fiir die Geschwindigkeitsdispersion in radialer (o), ¢- (o)
und z-Richtung (o). Im linken Diagramm zeigen die Geraden angepasste Po-
tenzgesetze. Die selben Potenzgesetze sind zum Vergleich rechts als lange Ge-
raden zu sehen. Die kiirzeren Geraden (von 1 —3 Gyr) sind an die Modelldaten
angepasste Potenzgesetze, die im Vergleich zu den Beobachtungen einen stei-
leren Verlauf erkennen lassen.

agulation. Und in Modell A22 ist das Verschmelzen der Wolken aufgrund des
kleineren A.q noch langsamer. Dadurch nimmt die Anzahl der Wolken mit den
geringsten Massen unterhalb der Massengrenze Mg i, zu. Im Gegensatz dazu
ist der Koagulationsprozess in Modell A21 wegen des grofieren A.q schneller
als die Fragmentation aufgrund von Sternentstehung. Dadurch findet man we-
niger massearme Wolken und das Massenspektrum wird insgesamt flacher. Der
scheinbare Widerspruch zu den Modellen von Silk & Takahashi (1979), nach
denen « nicht von A.q abhéngen sollte, kann also durch den unterschiedlichen
Fragmentationsprozess erklart werden.

Hohere Supernovaenergien fithren ebenfalls zu einer steileren Wolkenmas-
senfunktion. Dies kann wie folgt verstanden werden: Die kinetische Energie
der Wolkenfragmente hingt von der Supernovaenergie ab. Bei héherer Su-
pernovaenergie haben auch die Fragmente eine héhere kinetische Energie. In
diesem Fall ist weniger wahrscheinlich, dass die Fragmente nach dem Stern-
entstehungsprozess noch gravitativ gebunden sind. Damit wird gleichzeitig im
Vergleich zu gebundenen Wolkenfragmenten auch die Wahrscheinlichkeit ver-
ringert, dass es zu einer Riickverschmelzung der Wolke kommt.
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5.4 Geschwindigkeitsdispersion

Beobachtungen von Sternen in der Scheibe der Milchstrafle zeigen eine Alters-
Geschwindigkeits-Beziehung (AVR - age-velocity relation), die zeigt, dass die
Sterne mit zunehmenden Alter eine hohere Geschwindigkeitsdispersion haben
(Abb. 5.8, links). Diese AVR wird meistens als Heizung interpretiert. Verschie-
dene Mechanismen, die als wesentliche Heizprozesse in Frage kommen, sind
vorgeschlagen worden (z.B. Hanninen & Flynn 2002, 2004): Stérungen durch
grofle Molekiilwolken, Streuung an transienten Spiralarmen, massereiche, kom-
pakte Haloobjekte (Schwarze Locher) oder der Einfall von Satelliten. In N-
Korper-Simulationen konnen neben diesen physikalischen Heizprozessen auch
numerische Effekte eine Rolle spielen: Eine Moglichkeit ist die Zwei-Korper-
Relaxation, die in direkten N-Korper-Rechnungen fiir gewohnlich verstérkt ist,
weil man mit weniger Teilchen rechnet, als das physikalische System eigentlich
aufweist. Auch eine ungeschickte Wahl der Anfangsbedingungen, z.B. wenn die
Boltzmann-Gleichung nicht erfiillt ist, kann zu einer scheinbaren Aufheizung
fiithren.

Nordstrom et al. (2004) haben kiirzlich ein grofien Satz an Daten fiir etwa
14000 Sterne in der Sonnenumgebung veroffentlicht. Aus diesen Daten konnten
sie w.a. auch eine AVR bestimmen (Abb. 5.8, links). Diese zeigt iiber einen
Zeitraum von etwa 10 Gyr eine gleichméBige Heizung in radialer Richtung (o),
in Richtung der galaktischen Rotation (¢-Richtung, o,) und senkrecht zur
Scheibe (z-Richtung, oy), wobei die Heizung in 2-Richtung am stérksten ist.
Eine Anpassung eines Potenzgesetzes an die Daten ergibt fiir o, o, und oy,
die Exponenten 0.31, 0.34 bzw. 0.47, die im folgenden als Heizungskoeffizienten
bezeichnet werden sollen.

Auch in unseren Modellen kann eine AVR beobachtet werden (Abb. 5.8,
rechts). Dazu werden zunéchst alle wihrend der Rechnung entstandenen Ster-
ne betrachtet, die sich am Ende der Simulation in einem Ring zwischen 7 und
10 kpc befinden. Dieser Ring wurde als ein Kompromiss zwischen der beobach-
teten Sonnenumgebung und einer geniigend groflen Anzahl an Sternteilchen
(ca. 30000) gewahlt. Dann werden die nach Alter sortierten Teilchen in Inter-
vallen von 400 Myr zusammengefasst und schlie8lich fiir diese die drei Kompo-
nenten der Geschwindigkeitsdispersion bestimmt. Die resultierende AVR zeigt
fiir Sterne mit einem Alter von 1 — 3 Gyr eine Heizung, die aber im Vergleich
zu den Beobachtungen stérker ist. Sterne mit einem Alter unter einer Milliarde
Jahren haben dagegen eine mehr oder weniger konstante Geschwindigkeitsdis-
persion. Ein Vergleich mit Beobachtungen ist allerdings nicht moglich, da fiir
diesen Zeitraum (Alter kleiner als 1 Gyr) keine Daten vorliegen. Auflerdem er-
scheint eine Extrapolation der angepassten Potenzgesetze fiir diesen Bereich
fragwiirdig. Eine Anpassung von Potenzgesetzen an die Modelldaten fiir Alter
iiber 1 Gyr ergeben sich Heizungskoeffizienten von 0.69 (o), 0.44 (o) und 0.62
(ow), die deutlich grofer sind als die beobachteten.

In unseren Simulationen ist ein Teil der Heizung auf die kiinstlich verstarkte
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Abbildung 5.9: Die Geschwindigkeitsdispersion in z-Richtung der Sterne am
Ende der Simulation (f = 3 Gyr) im Vergleich zur Geschwindigkeitsdispersion
zum Zeitpunkt der Geburt derselben Sterne. Aufgrund von Dissipation in der
Wolkenphase entstehen jiingere Sterne mit einer niedrigeren Geschwindigkeits-
dispersion. Ein Teil der in unseren Modellen beobachteten Heizung in der AVR
kann durch diesen Effekt erkléart werden.

Zwei-Korper-Relaxation zuriickzufiihren. In der zum Vergleich durchgefiihrten
reinen N-Korper-Rechnung ist von den oben genannten physikalischen Mecha-
nismen nur die Heizung an transiente Spiralarmen verfiigbar, aber diese ist nur
sehr schwach ausgeprégt. Daraus schliefen wir, dass die Heizung in der reinen
N-Korper-Simulation hauptséchlich durch Zwei-Korper-Relaxation geschieht.
Im Vergleich mit Referenzmodell A00 ergibt sich, dass mindestens 75% der be-
obachteten Heizrate ebenfalls auf diesen Effekt zuriickzufiihren sind. In diesem
Modell steht als zusétzlicher Heizprozess auch die Streuung an Molekiilwolken
zur Verfiigung, da die Wolken in diesem Modell ein realistisches Massenspek-
trum aufweisen. Allerdings konnen auch Stern-Stern-Wechselwirkungen eine
groere Rolle spielen, da die Sternteilchen sich auch um zwei Gréflenordnun-
gen in der Masse unterscheiden koénnen. Aulerdem haben Hénninen & Flynn
(2002) in Simulationen den Heizungskoeffizienten von Molekiilwolken mit etwa
0.2 —0.25 bestimmt, d.h. dieser Prozess kann die Heizung in unseren Modellen
nur teilweise erkléren.

Wir beobachten in unseren Modellen auch, dass die Geschwindigkeitsdis-
persion in der Wolkenkomponente mit der Zeit abnimmt (Abb. 4.13). Folglich
werden jiingere Sterne auch mit einer geringeren Geschwindigkeitsdispersion
geboren, wie Abb. 5.9 bestétigt. Dadurch wird die aus Beobachtungen abge-
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leitete bendtigte Heizung fiir dltere Sterne iiberschéatzt. Umgekehrt kann man
die Dissipation in der Gasphase als weiteren Heizprozess interpretieren, wie
es auch Rocha-Pinto et al. (2004) vorgeschlagen haben. Dieser Effekt ist aller-
dings am stérksten zu Beginn der Simulation (bei Altern von 2—3 Gyr). Danach
scheint bei Geschwindigkeitsdispersionen von ca. 10kms™! ein Gleichgewicht
zwischen Dissipation und Heizung erreicht worden zu sein. Damit wiirde die
Starke dieses Effekts von den Anfangsbedingungen, sprich der anfénglichen
Geschwindigkeitsdispersion der Wolkenkomponente, abhéangen.

Insgesamt muss man feststellen, dass die Heizung in unseren Modellen von
numerischen Effekten dominiert wird. Man kann abschétzen, dass maximal ca.
25% der beobachteten Heizung auf die Streuung an Wolken zuriickzufiihren
ist. AuBlerdem zeigt sich qualitativ, dass auch die Dissipation in der Wolken-
phase einen Beitrag zur ,Heizung* liefern kann. Diese alternative Moglichkeit
wurde bisher kaum untersucht. Man kann dies auch nur durch Simulationen
machen, da man fiir die Milchstrafie keine Informationen iiber die Kinema-
tik élterer Sterngenerationen zum Zeitpunkt ihrer Geburt bekommen kann.
Um diesen Effekt in weiteren Simulation zu betrachten, muss man aber die
Teilchenzahl um eine Gréflenordnung oder mehr erhéhen. Nur dadurch ist es
moglich, die numerische Heizung zu unterdriicken. Auflerdem sollten solche
Rechnungen nach Moglichkeit auch einen léngeren Zeitraum der Entwicklung
abdecken. Die erforderliche Rechenzeit fiir diese Simulationen wiére aber in der
GroBenordnung von CPU-Monaten.

5.5 Instabilitaten in der Scheibe

Im Gegensatz zur Milchstrafle sind unsere Modelle alle relativ stabil gegeniiber
nicht-achsensymmetrischen Stérungen. Es entstehen z.B. im Zentrum keine
Balken und es treten auch nur schwache, transiente Spiralstrukturen auf. Der
Grund hierfiir liegt in erster Linie in den Anfangsbedingungen, die so gewahlt
worden sind, dass die Scheibe dynamisch stabil ist. Aufgrund der verhélt-
nisméfBig hohen Geschwindigkeitsdispersion, die fast um einen Faktor 2 grofier
ist als in der Milchstrafie (s. Abb. 5.8), ist der Toomre-Parameter () immer
grofer als /3 ~ 1.7. Nach Polyachenko et al. (1997) ist damit der kritische
Wert fiir flache Gasscheiben nicht unterschritten und es treten keine Instabi-
litdten auf. Dieses Ergebnis ist auch in Ubereinstimmung mit den rein stellar-
dynamischen Rechnungen von Kuijken & Dubinski (1995).

Die Stabilitét der Scheibe wird auch nicht durch die zusétzlichen physikali-
schen Prozesse beeinflusst, wobei insbesondere Dissipation dazu fithren kénn-
te, dass eine Scheibe instabil wird. So wird z.B. durch Wolkenstole die Ge-
schwindigkeitsdispersion in einem Ring von 7 — 9 kpc um etwa einen Faktor 2
verringert. Gleichzeitig reduziert sich aber auch die Oberflichendichte der Wol-
ken durch Sternentstehung und Massenfluss zum Zentrum um einen Faktor 3.
Unter der Annahme, dass man die Wolken als ein dynamisch entkoppeltes Sy-
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stem betrachten kann, wird der Toomre-Parameter fiir dieses Subsystem also
um ca. 50% groBler. Damit wird die Scheibe mit der Zeit sogar weniger anféllig
fiir Instabilitdten. Dieses Ergebnis ist auch unabhéngig von der verwendeten
Teilchenauflésung.

5.6 Metallizitat

In den Modellen A41 bis A44 wurde der Einfluss der Metallizitét auf die Ent-
wicklung der Galaxie untersucht. In den beiden Modellen, in denen die Metal-
lizitdt nur geringfiigig geéindert wurde, ergaben sich keine wesentlichen Ande-
rungen zum Referenzmodell. Dies ist deshalb von Bedeutung, weil es zeigt, dass
die Naherung konstanter Metallizitéit keinen entscheidenen Einfluss auf die Er-
gebnisse hat. Das ergibt sich aus einer einfachen Abschétzung: Geht man von
einer Gasmasse von 7 - 109 M) mit solarer Metallizitét (2%) und einer Stern-
entstehungsrate von 2 M yr~! aus, dann bleiben nach drei Milliarden Jahren
1-10° My, an Gas iibrig. Dazu kommt das von den Sternen zuriickgegebene
Gas, dass mit zusédtzlichen Metallen angereichert ist. Von den massereichen
Sternen iiber 8 M), die etwa 10% der Masse der gebildeten Sterne tragen und
diese zum groften Teil auch wieder verlieren, werden etwa, 0.6-10° M@ zurtick-
gegeben, wobei man fiir dieses Gas eine Metallizitéit von 4% annehmen kann.
Diese insgesamt 1.6 - 10 M) an Gas haben dann eine Metallizitét von 2.8%.
Beriicksichtigt man aufierdem noch die etwa 1.4-10° Mg an Gas, das von den
Sternen unterhalb von 8 M) zuriickgegeben wird und praktisch nicht mit Me-
tallen angereichert wird, dann &ndert sich die Metallizitdt sogar nur um 0.4%
oder 2/10 Z,. Anderungen in dieser Gré8enordnung sind durch die in den Mo-
delle A43 und A44 gewihlten Metallizitdten Z = 1/2 Zg bzw. Z = 1.5 Zg
abgedeckt. Damit bestétigt dieses Ergebnis also, dass die Metallanreicherung
fiir den in unseren Modellen betrachteten spéten Zeitraum der Entwicklung
dynamisch nicht beriicksichtigt werden muss.

Anders sieht es aus, wenn man einen lidngeren Zeitraum und vor allem
auch frithere Phasen der Entwicklung untersuchen mochte. Zum einen dndert
sich die Entwicklung bei niedrigen Metallizitdten, wie die Modelle A41 und
A42 fir Z = 1/100 Z;, bzw. Z = 1/10 Z, zeigen. Damit entsprechen die Me-
tallizitdten in diesen Modellen einer frithen Phase der Entwicklung. Dadurch
erhoht sich insbesondere aufgrund der geringeren Kiihlung bei Temperaturen
iiber 105 K der Anteil an heiflem Gas im ISM. Auflerdem macht sich bei gerin-
gen Metallizitéiten die Anreicherung durch die Sterne stérker bemerkbar, zumal
die Sternentstehungsrate in dieser Phase der Entwicklung auch hoher ist. Bei
solchen Modellen miisste man also die Anreicherung des ISM mit Metallen
beriicksichtigen. Die notwendigen Daten hierzu sind aus den entsprechenden
Sternentwicklungsrechnungen bekannt, die den sogenannten yield in Abhéngig-
keit von der Masse eines Sternes vorhersagen. Durch die Beriicksichtigung der
Metallanreicherung gewinnt man zusétzlich auch eine weitere Grofle, die man
mit Beobachtungen vergleichen kann. Dabei konnen z.B. Metallizitédtsgradien-
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ten in der Scheibe oder die Alters-Metallizitits-Beziehung von Interesse sein.
In den hier vorgestellten Modellen muss man dafiir aber auch entsprechend
realistische Anfangsbedingungen fiir die galaktische Frithphase kennen.

5.7 Teilchenauflésung

Es wurden auch mehrere Rechnungen durchgefiihrt, um das Verhalten des
Modells bei verschiedenen Auflésungen zu testen. Ein Modell wurde mit der
zweifachen Anzahl an SPH-Teilchen gerechnet (A02). Zwei weitere Modelle,
A01 und A03, hatten die 2.5-fache Anzahl and Wolken- und Sternteilchen, wo-
bei in Modell A03 auch wieder mit der doppelten SPH-Teilchenzahl gerechnet
wurde. Im wesentlichen ergeben sich fiir diese Modelle dhnliche Ergebnisse,
nur Modell A03 hat eine deutlich niedrigere Sternentstehungsrate. Dies wird
durch eine zu Beginn der Rechnung stattfindende Phase mit sehr hoher Eva-
poration verursacht, welche wiederum auf den Kollaps der diffusen Gasphase
zuriickzufiihren ist. In der Summe werden wéhrend der ersten Milliarde Jahre
der Entwicklung 2.4 Mg yr~! an Wolkenmasse evaporiert. Weil im spéteren
Verlauf Kondensation nur mit sehr viel niedrigeren Raten stattfindet, d.h. auf
deutlich ldngeren Zeitskalen, steht das evaporierte Material nicht mehr fiir die
Sternentstehung zur Verfiigung.

Das Problem, warum in der Anfangsphase der Entwicklung die Evapora-
tionsrate von den Wolken abhéngt, kann wie folgt beantwortet werden: Der
Wolkenradius ist proportional zu m%3 (Gl. 3.4) und zu Beginn haben alle
Wolken die gleiche Masse und den gleichen Radius. Die Evaporationsrate ist
nach Gl. (3.50) fiir den Fall des klassischen Wérmestroms linear vom Wolken-
radius abhéngig. Demnach skaliert die Evaporationsrate mit der Anzahl der
Wolkenteilchen /N q im Startmodell, d.h. fiir eine hchere Teilchenauflosung
ergibt sich auch eine héhere Evaporationsrate. Zusétzlich hat die Teilchenzahl
Ngq tber den Wolkenradius auch einen Einfluss auf oy. Der bei hoheren Teil-
chenzahlen kleiner werdende Wolkenradius sorgt fiir eine Erhéhung von oy,
weshalb die Wahrscheinlichkeit erhoht ist, dass sich eine Wolke im Bereich fiir
Evaporation befindet (¢ > 0.03). Dieser Effekt macht sich auch in Modell A01
bemerkbar, bei dem die Evaporationsrate zu Beginn ebenfalls hoher ist als im
Referenzmodell.

Auch die Anzahl der SPH-Teilchen beeinflusst die Entwicklung. In Mo-
dell AO2 kann man ebenfalls eine im Vergleich zum Referenzmodell domi-
nantere Evaporationsphase beobachten. In diesem Fall ist das Problem der
Kollaps der diffusen Gasphase, ausgelost durch die gewéahlten Anfangsbedin-
gungen. Das diffuse Gas erreicht wahrend dieses Kollapses bei hoherer Teil-
chenauflosung auch etwas hohere Temperaturen, wodurch die Evaporations-
rate ebenfalls grofler wird. In Modell A03 kombiniert sich dieser Effekt dann
noch mit dem oben beschriebenen Einfluss des Wolkenradius, und beide Effekte
zusammen haben dann auch deutliche Auswirkungen auf die Sternentstehungs-
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rate.

Das bedeutet, dass man fiir einen fairen Vergleich von Modellen mit ver-
schiedener Auflésung ein besseres Anfangsmodell benétigt. Um dieses zu er-
zeugen, konnen die Ergebnisse der vorliegenden Rechnungen benutzt werden.
Mit den Temperatur- und Dichteprofilen fiir das diffuse Gas (Abb. 4.8 bis
Abb. 4.11) kann man eine Verteilung dieser Phase aufsetzen, die ndher am
Gleichgewichtszustand ist und damit keinen starken Kollaps durchlduft. Au-
Berdem kann man fiir die Wolken ein Massenspektrum mit o« = —2 anneh-
men, wodurch man die oben beschriebenen Effekte beim Kondensations- und
Evaporationsprozess aufgrund der Teilchenauflosung vermeidet. Ein Massen-
spektrum wiirde sogar bei gegebener Gesamtmasse die genaue Zahl der Teil-
chen bestimmen. Dadurch ist es dann allerdings auch schwierig, diese Wolken
selbstkonsistent in die Scheibe einzusetzen. Im Endeffekt muss man je nach
Teilchenzahl in der Scheibe mehrere Teilchen zu einer Wolke zusammenfassen
(hohe Auflésung) oder einzelne Scheibenteilchen in mehrere Wolken aufteilen
(niedrige Auflésung).

Ein weiterer Test zur Teilchenauflosung war Modell A04, das anstelle eines
statischen Potentials mit einem Dunklen Halo aus Teilchen gerechnet wurde.
Erwartungsgeméf liefert dieses Modell die gleichen Ergebnisse wie das Refe-
renzmodell. Dadurch wurde die Annahme bestétigt, dass der Halo wéhrend der
Entwicklung der hier gezeigten Modelle als statisch betrachtet werden kann.
Mit Teilchenhalos muss aber z.B. im Fall von wechselwirkenden Galaxien ge-
rechnet werden, da dann u.a. die dynamische Reibung fiir die Orbits der Ga-
laxien von Bedeutung sein kann.

5.8 Zusammenfassung der Diskussion

Die Ergebnisse der Diskussion sollen hier noch einmal kurz zusammengefasst
werden:

e Die mittlere Sternentstehungsrate ist vergleichbar mit der in der Milch-
strafle beobachteten. Allerdings fillt die Rate im Laufe der Entwicklung
starker als beobachtet ab. Um eine konstantere Sternentstehung zu er-
reichen, kénnte ein Gaseinfall mit einer Rate von 1 Mg, yr~! ausreichen.

e Der Index n = 1.7 des Sternentstehungsgesetzes ist unabhéngig von der
Wahl anderer Modellparameter und passt gut in den in verschiedenen
Beobachtungen ermittelten Bereich fiir n. Aulerdem ist n in den Model-
len von der Beschreibung der Sternentstehungseffizienz abhéngig. Wird
diese auf einen konstanten Wert gesetzt, ergibt sich ein deutlich anderes
Sternentstehungsgesetz.

e Das ISM kann in drei Phasen unterteilt werden: Wolken sowie diffu-
ses warmes und heifles Gas. Die warme Gasphase bildet eine rotierende
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Scheibe aus, wiahrend das heifle Gas im Halo und in Blasen in der Scheibe
zu finden ist. Der Volumenfiillfaktor des heilen Gases ist mit ca. 35% im
Rahmen dessen, was auch andere Modelle vorhersagen.

Das Massenspektrum der Wolken folgt einem Potenzgesetz mit o =
—2, was gut mit anderen theoretischen Modellen {ibereinstimmt. Die
Sternentstehungs- und Koagulationszeitskalen bestimmen das Massen-
spektrum.

Bei der Alters-Geschwindigkeits-Beziehung ist das Verhalten in dem Mo-
dell qualitativ dhnlich zu dem in Beobachtungen. Die Heizung ist aber
im wesentlichen auf die niedrige Teilchenauflosung zuriickzufiihren, was
zur Folge hat, dass die Heizrate in dem Modell auch deutlich hoher ist.

Eine Analyse des Toomre-Parameters zeigt, dass die Scheibe {iber die
gesamte Entwicklung als stabil betrachtet werden kann.

Modelle mit unterschiedlicher Metallizitit zeigen, dass die geringe An-
reicherung mit Metallen, die man im betrachteten Zeitraum erwarten
wiirde, keinen Einfluss auf die globale Entwicklung der Galaxie hat.

Es konnte gezeigt werden, dass die Teilchenauflosung keinen wesentlichen
Einfluss auf die Entwicklung hat, allerdings sind Modelle mit besseren
Anfangsbedingungen fiir eine genauere Untersuchung notwendig. Fiir die
Entwicklung der hier betrachteten Modelle macht auch ein Teilchenhalo
gegeniiber einem statischen Potential keinen Unterschied.



»In the beginning there was nothing, which exploded. “

-n ,Lord and Ladies“, Terry Pratchett

Kapitel 6

Modell einer Wechselwirkung

In den vorherigen Kapiteln wurde die Entwicklung einer isolierten Modell-
galaxie vorgestellt. In der Realitdt sind Galaxien nur selten vollig isoliert und
Wechselwirkungen zwischen Galaxien kommen oft vor. Aus diesem Grund war
die Untersuchung von solchen Systemen von Anfang an eine geplante Anwen-
dung fiir unser Galaxienmodell. An dieser Stelle soll ein einfaches Modell fiir
eine Wechselwirkung vorgestellt werden.

6.1 Wechselwirkungen zwischen Galaxien

Wenn man sich die grofiskalige Verteilung der Galaxien ansieht, stellt man
fest, dass sich die Galaxien nicht gleichméflig am Himmel verteilen, sondern
iitberwiegend in groflen Haufen oder zumindest kleineren Gruppen befinden.
Bekannte Beispiele sind der Virgo-Haufen oder auch die Lokale Gruppe, zu
der die MilchstraBe gehort. Daher sind Wechselwirkungen zwischen Galaxien
kein seltenes Ereignis und spielen bei ihrer Entwicklung eine wichtige Rolle.
Z.B. rast der Andromeda-Nebel (M31), unser galaktischer Nachbar, mit ca.
100 kms~! auf uns zu und wird voraussichtlich in etwa 6 — 7 - 10° Jahren mit
der Milchstrafle kollidieren.

Auch die Beobachtungen von anderen Galaxien zeigen eine ganze Reihe von
eigentiimlichen Objekten, die sich nicht in die Hubble-Sequenz einordnen las-
sen (Arp 1966). Die Objekte zeigen z.B. Ringe, Arme (tails) oder Verbindungen
zu einer anderen Galaxie (Briicken). Die genaue Natur dieser ,, Missbildungen*
war zu der Zeit der ersten Entdeckungen noch ungeklért, aber bald wurden
Wechselwirkungen als eine mogliche Ursache vermutet (Zwicky 1953). Objekte,
wie die Whirlpool Galaxie (M51, s. Abb. 6.1), bei der man einen mutmaflich
wechselwirkenden Begleiter erkennen kann, bestétigen diese Vermutung. Kur-
ze Zeit spater untermauerten dann auch erste numerische Simulationen diese
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Abbildung 6.1: Die Whirlpool Galaxie (M51). Es wird vermutet, dass die Spir-
alarme auf die Wechselwirkung mit dem Begleiter (unten links) zuriickzuftihren
sind.

Annahme (Pfleiderer & Siedentopf 1961; Toomre & Toomre 1972).

Diese Wechselwirkungen zwischen Galaxien reichen von weiten Vor-
beigédngen mit relativ geringen Effekten bis hin zu Verschmelzungen (merger)
mit deutlich drastischeren Auswirkungen auf die Dynamik und Entwicklung
der beteiligten Objekte. Dabei ist nicht nur die Kinematik interessant, sondern
auch die Aktivitidt der Galaxie. Die Gesamthelligkeit kann z.B. durch induzierte
Sternentstehung beeinflusst werden, wie man sie etwa in Gezeitenarmen findet
(Chromey et al. 1998).

6.1.1 Schwache Wechselwirkungen

Bei Vorbeigéngen von zwei Galaxien kommt es zu einer Wechselwirkung, die
stark vom Stoflparameter bzw. minimalen Abstand und dem Massenverhéltnis
abhéngt. Unter geeigneten Bedingungen dndern sich die Massen der Galaxi-
en nicht oder nur wenig. Mit der weiteren Annahme, dass der grofite Teil der
Masse einer Galaxie in ihrem jeweiligen Zentrum zu finden ist, kann man die
Galaxien durch Punktmassen approximieren. Die Bahnen dieser Punktmassen
lassen sich dann durch die bekannten Kepler-Orbits beschreiben. Die Parame-
ter, die das Aussehen einer Kepler-Bahn auf der Himmelsebene bestimmen,
sind unter anderem das Massenverhéltnis, die Exzentrizitdt und die Neigung
der Bahnebene.

Toomre & Toomre (1972) haben ausfiihrlich untersucht, wie die Gezeiten-
krifte die Dynamik der Galaxien bei Wechselwirkungen beeinflussen. Dazu
verwendeten sie einen einfachen Ansatz, bei dem die Bahnen der Galaxien auf
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Kepler-Orbits beschrénkt werden (s. Abschn. 3.5.2). Die Galaxien selbst wer-
den durch eine Scheibe von Testteilchen, die um die zentrale Masse kreisen,
dargestellt.

Die Untersuchungen ergaben, dass sich Orbits mit Exzentrizitdten von
0.5 < e < 1.0 am besten zur Bildung von Gezeitenarmen eignen. Weiter wird
festgestellt, dass bei gleichen Massen vorwiegend entgegengesetzt liegende Ge-
zeitenarme gebildet werden, wihrend Briicken eher auf ein Massenverhéltnis
von Eins zu Vier oder geringer schlieen lassen. Die Strukturen, die sich aus
solchen Simulationen ergeben, passen auch qualitativ gut zu verschiedenen
Beobachtungen.

Es sei aber noch einmal darauf hingewiesen, dass die genannten Vereinfa-
chungen nur fiir Zentralmassen gelten, also insbesondere Massenverlust oder
Ubertragung von Drehimpuls auf die Scheibenmaterie nicht konsistent bertick-
sichtigen. Fiir diese Félle muss man die Gravitationskréfte selbst-konsistent
mitberechnen, wie es in unserem Modell der Fall ist.

6.1.2 Verschmelzung von Galaxien

Treffen zwei vergleichbare Spiralgalaxien mit geringer Relativgeschwindigkeit
aufeinander, ist ein Verschmelzen der beiden moglich. Aus einem solchen major
merger kann sich eine elliptische Galaxie bilden (Barnes 1988). Wihrend es in
einer derartigen Kollision praktisch nie zu Zusammenstolen von Einzelsternen
kommt (Binney & Tremaine 1987), sind die Stérungen im ISM deutlich aus-
geprigter und konnen insbesondere zu einem Anstieg in der Sternentstehung
fithren (Barnes & Hernquist 1996). Da die herkdmmlichen Beschreibungen der
Sternentstehung auf dem Schmidt-Gesetz beruhen, das fiir ungestorte Galaxi-
en gemessen wurde, ergeben sich hierbei aber Schwierigekeiten (Barnes 2004).
Daher sind solche Wechselwirkungen auch ein guter Test fiir die Beschreibung
der Sternentstehung.

Ein Einfall einer kleinen Satellitengalaxie (minor merger), wie z.B. der von
der Sagittarius-Zwerggalaxie in die Milchstrafle, ist ebenfalls moglich (Ibata
et al. 1994). Dieser Prozess ist fiir Scheibengalaxien sogar normal, d.h. er sollte
durchschnittlich mindestens einmal vorkommen (Carlberg & Couchman 1989).
Wegen der geringen Masse des Satelliten (10% oder darunter) sind die Stérun-
gen der Scheibe eher gering. Verschiedene Rechnungen zeigen eine Auftheizung
der Scheibe und die Bildung einer dicken Scheibe (u.a. Hernquist & Quinn
1989; Velazquez & White 1999; Benson et al. 2004).

6.2 Einfall eines Satelliten

Um zu testen, wie das in Kap. 4 vorgestellte Modell einer Milchstrafle auf den
Einfall eines Satelliten reagiert, wird ein einfaches Szenario gerechnet.
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6.2.1 Das Modell

Untersucht wird der Einfall eines Satelliten in das Referenzmodell A00O. Der
Satellit hat mit 1-10" M, etwa 30% der Masse der Scheibe und 4% der Masse
der gesamten Galaxie. Die Bahn des Satelliten liegt in die Scheibenebene und
wurde so gewahlt, dass die Wechselwirkung erst nach gut einer Milliarde Jahre
beginnt. Bei t = 0 Gyr ist die Position des Satelliten (z,y) = (200.,10.) kpc
(die Scheibengalaxie befindet sich im Ursprung des Koordinatensystems). Die
Geschwindigkeit betréigt (v,,v,) = (164.,0.) kms™.

In einer ersten Nédherung wird der Satellit als Punktmasse behandelt, d.h.
er enthélt vor allem auch kein Gas, dass die Sternentstehung in der grofien Ga-
laxie zusétzlich verstirken konnte. Auflerdem wird auf die Verwendung eines
Teilchenhalos verzichtet, obwohl dieser die Bahn des Satelliten iiber dynami-
sche Reibung beeinflussen wiirde (Chandrasekhar 1943). Die exakte Bahn des
Satelliten spielt fiir den Moment auch keine grofie Rolle (es sollen nur prinzipi-
elle Effekte aufgezeigt werden). AuBerdem durchquert der Satellit die Scheibe,
wo die Auswirkungen der dynamischen Reibung um ein Vielfaches grofier sind
als im Halo.

6.2.2 Auswirkungen des Einfalls

In der Scheibengalaxie bilden sich wiahrend des Einfalls des Satelliten Spiralar-
me aus. Die ersten erscheinen nach gut 1 Gyr und sind sehr stark ausgepragt
(Abb. 6.2). Man kann auch sehen, dass sich massereiche Wolken entlang der
Spiralarme anordnen. Eine Anderung beim Wolkenmassenspektrum ist aller-
dings nicht festzustellen. Auflerdem befindet sich im Vergleich zum Referenz-
modell mehr Wolkenmaterie ober- und unterhalb der Scheibe. Im weiteren Ver-
lauf der Entwicklung verschwinden die Spiralarme wieder bzw. werden weniger
auffillig. Allerdings tauchen auch neue Spiralstrukturen auf, die aber weniger
stark ausgeprigt sind. Der Satellit kommt bei seiner ersten Durchquerung bis
etwa 5 kpc ans Zentrum der Galaxie, um sich dann wieder auf etwa 20 kpc zu
entfernen. Nach 1.5 Gyr hat der Satellit die Galaxie einmal umrundet und be-
findet sich wieder relativ dicht am Zentrum, das er von da an auch nicht mehr
verlasst. Dieser vergleichsweise schnelle Einfall zum Zentrum ist zusammen mit
der relativ grofen Masse des Satelliten (30% der Scheibe) dafiir verantwortlich,
dass die Scheibe sehr stark gestort wird. So ist z.B. die vertikale Ausdehnung
der Wolkenscheibe etwa doppelt so grof§ wie im Referenzmodell.

Abb. 6.3 zeigt die Sternentstehungsrate dieses Modells im Vergleich zum
Referenzmodell. Bis etwa 2 Gyr ist dabei kein wesentlicher Unterschied festzu-
stellen. Im letzten Gigajahr der Entwicklung zeigt das Satellitenmodell dann
kurze, burst-artige Phasen mit deutlich erhohter Sternentstehungsrate. Die
mittlere Sternentstehungsrate im Modell A00 liegt zu dieser Zeit bei etwa
0.5Mp yr~!. Die bursts erreichen fiir wenige 10 Myr etwa das sechsfache und
in einem Fall sogar das 16-fache dieser Rate. Auch beim Sternentstehungsge-
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Abbildung 6.2: Die Wolkenkomponente wiahrend des Satellitenenfalls. Es wer-
den Spiralarme gebildet. Die massereichen Wolken sind entlang der Spiralarme
angeordnet.

setz sieht man ein anderes Verhalten (Abb. 6.4): Bei niedrigen Dichten ¥4 ist
die Sternentstehungsrate hoher. Auflerdem ist die Streuung um das Schmidt-
Gesetz grofler.

Damit konnte gezeigt werden, dass schon ein einfaches Modell fiir einen Sa-
telliteneinfall deutlich erkennbare Auswirkungen hat. Dies ist ein ermutigendes
Ergebnis fiir die geplanten Simulationen von wechselwirkenden Galaxien.
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Abbildung 6.3: Die Sternentstehungsraten fiir ein Modell mit Satelliteneinfall
(—) und das Referenzmodell A0O (---) im Vergleich. Das Modell mit Einfall
zeigt in den letzten 10° Jahren der Entwicklung kurze Phasen deutlich erhéhter
Sternentstehung.
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Abbildung 6.4: Das Sternentstehungsgesetz in dem Modell mit einfallendem
Satelliten. Im Vergleich zum Referenzmodell (Abb. 4.16) sieht man vor allem
hohere Sternentstehungsraten bei niedrigen Oberflichendichten. Aulerdem ist
die Streuung um das Schmidt-Gesetz von Kennicutt (1998) bei allen Dichten
grofler.
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,Darkness is the only thing faster than light. No matter how fast
light travels it finds the darkness there first, and is waiting for it.“

-in ,Reaper Man“, Terry Pratchett

Kapitel 7
Ausblick

In der vorliegenden Arbeit wurden Simulationen von Scheibengalaxien
mit einem neu entwickelten Modell durchgefiihrt, welches eine Multiphasen-
Beschreibung des ISM und eine neue Methode zur Behandlung von Stern-
entstehung enthélt. Die ersten Ergebnisse dieser Rechnungen sind vielverspre-
chend und zeigen u.a. gute Ubereinstimmungen mit Beobachtungen des Stern-
entstehungsgesetzes und des Massenspektrums der Wolken. Im folgenden sollen
die weiteren Schritte und die zukiinftigen Anwendungsgebiete fiir dieses Modell
beschrieben werden.

Zunéchst kann man in einem néchsten Schritt das Anfangsmodell weiter
verbessern, indem man z.B. die Ergebnisse der hier vorgestellten Modelle be-
nutzt, um auch die diffuse Gaskomponente zumindest anndhernd im Gleichge-
wicht aufzusetzen. Dadurch kann man den anfinglichen, unrealistischen Kol-
laps dieser Phase vermeiden, der bei verschiedenen Teilchenauflésungen un-
terschiedliche Auswirkungen hat. Auch ein Wolkenmassenspektrum kann an-
hand der bisherigen Ergebnisse vorgegeben werden. Weitere Verbesserungen
konnen bei den Metallizitaten (z.B. Gradienten in der Scheibe) und dem Al-
ter der Sterne gemacht werden. Auflerdem kann das Modell um einen Vorrat
an einfallendem Gas erweitert werden, um eine konstante Sternentstehung in
Ubereinstimmung mit den Beobachtungen zu erreichen. Dabei kann man dann
auch unterschiedliche Formen des Einfalls untersuchen, z.B. aus einer in vielen
Galaxien beobachteten ausgedehnten Gasscheibe heraus oder durch die soge-
nannten high-velocity-clouds, die man im Halo der Milchstrafle findet.

Weiterhin soll auch die Untersuchung von isolierten Galaxien weitergefiihrt
werden. Dabei ist vor allem die Beziehung zwischen Alter der Sterne und deren
Geschwindigkeitsdispersion und die Frage, ob die Dissipation in der Wolken-
phase signifikant zu der beobachteten Heizung beitragen kann, interessant.
Die ersten Ergebnisse deuten darauf hin. Um die numerische Heizung zu un-
terdriicken, miissen solche Modelle mit moglichst hoher Auflésung gerechnet
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werden.

Die Rechnungen zu den isolierten Galaxien dienen auch als Grundlage fiir
Simulationen von wechselwirkenden Galaxien, die von einfallenden Satelliten
(minor merger) bis zu Kollisionen von zwei groen Spiralgalaxien (major mer-
ger) reichen konnen. Im Falle der minor merger ist z.B. die Frage interessant,
inwieweit der einfallende Satellit die Sternentstehung beeinflusst und unter
welchen Bedingungen ein star burst ausgelost werden kann. Dazu wurde eine
erste, einfache Testrechnung durchgefiihrt, bei der ein durch ein Teilchen dar-
gestellter Satellit in das Referenzmodell AOO einféllt. Schon in diesem einfachen
Fall kann man einen deutlichen Einfluss feststellen.

Daher ist es sinnvoll weitere Rechnungen mit einfallenden Satelliten durch-
zufithren, um die auftretenden Effekte besser verstehen zu konnen. Dabei kann
z.B. das Verhalten der Galaxie in Abhéngigkeit von der Masse und dem Gasan-
teil des Satelliten untersucht werden. Auch Wechselwirkungen zwischen zwei
Spiralgalaxien kann man untersuchen. U.a. wire eine Frage, unter welchen Vor-
aussetzung zwei Spiralgalaxien zu einer elliptischen verschmelzen, wenn man
dabei die Sternentstehung in einem Mehrphasen-ISM beriicksichtigt. Eine an-
dere Moglichkeit ist die Anwendung auf schwach wechselwirkende Systeme.
Fiir einige dieser Systeme kann man die dynamischen Modelle der Wechsel-
wirkung durch Beobachtungen bestimmen (z.B. fiir M 51, Theis & Spinneker
2003). Dabei ist dann von Interesse, ob unser neu entwickeltes Verfahren die
beobachteten Sternentstehungsgesetze in diesen Galaxien besser reproduziert.

Schliefflich sollen die Modelle auch auf die Entstehung und Frithphase der
Entwicklung von Galaxien angewendet werden. Unter der Annahme, dass die
aus der Kosmologie bekannten Anfangsbedingungen im wesentlichen richtig
sind, miissen die Probleme, die in den bisherigen Simulationen zur Entstehung
von Galaxien auftreten, auf die Beriicksichtigung der physikalischen Prozesse
zuriickzufiithren sein. Es ist zu vermuten, dass die Beschreibung von Sternent-
stehung und Feedback dabei ein wesentlicher Punkt ist. Aber auch die detail-
lierte Modellierung des ISM mit mindestens zwei Phasen kann insbesondere
in der Frithphase der Entwicklung von Bedeutung sein. Da unser Modell sich
gerade in diesen Punkten von den meisten bisherigen Rechnungen abhebt, ist
ein Vergleich zwischen den verschiedenen Arbeiten von grofiem Interesse. Aller-
dings sind hierfiir noch zwei Erweiterungen unseres Modells notwendig. Zum
einen muss man in der Frithphase der Galaxienentwicklung auch die Anrei-
cherung mit Metallen beriicksichtigen. Die Sternentwicklungsmodelle liefern
die dafiir erforderlichen Daten und lassen sich relativ leicht in das bestehen-
de Feedback-Modell einbauen. Der zweite Aspekt betrifft die Entstehung von
Wolken. Da man nicht genau weif}, in welchem Zustand sich das Gas im frithen
Universum befunden hat, ist das Massenverhéltnis von Wolken und diffusem
Gas ein freier Parameter. Dieser Parameter hétte aber einen relativ grofien
Einfluss auf die Entwicklung. Ist die Wolkenphase dominant, entstehen schnell
viele Sterne und das Gas wird zu schnell verbraucht. Im anderen Fall entste-
hen insgesamt kaum Sterne, da die Zeitskala fiir Kondensation zu lang ist, d.h.
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die Masse steckt in der diffusen Gasphase fest und steht nicht fiir Sternent-
stehung zur Verfiigung. Daher ist es sinnvoll, unser Modell um einen Prozess
zur Wolkenentstehung zu erweitern. Das Problem dabei ist, dass man die-
sen Prozess bisher noch nicht genau verstanden hat. Eine Modellierung wére
aber analog zu den typischen Sternentstehungsrezepten moglich. Mit der Wol-
kenentstehung wiirde man auch einen weiteren Schritt zu noch realistischerer
Sternentstehung machen, da man dadurch den Parameter 73, ersetzen kann,
indem man die Wolkenfragmente einfach der diffusen Gasphase zuordnet. Mit
diesen Erweiterungen ist es dann auch moglich, die chemische Entwicklung von
Galaxien zu verfolgen.
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Anhang

A. Testrechnungen

Im folgenden sollen einige Rechnungen vorgestellt werden, die zum Testen ein-
zelner Teile des Programms gemacht wurden. Im Abschnitt A.1 werden die ver-
schiedenen Methoden zur Berechnung der Gravitation miteinander verglichen.
Danach wird das SPH-Verfahren fiir den Kollaps einer sphéarischen Gasvertei-
lung getestet (Abschn. A.2). Aulerdem wird in dem sogenannten Sedov-Test
noch die Ausbreitung einer Schockfront untersucht.

A.1 Vergleich von TREE-Codes und GRAPE

Die Berechnung der Eigengravitation kann in dem im Rahmen dieser Ar-
beit entwickelten Programm auf mehrere Arten erfolgen: durch das TREE-
Verfahren nach Barnes & Hut (1986, kurz BH-TREE), das auch fiir Vektor-
rechner optimiert wurde (Hernquist 1987); durch das TREE-Verfahren nach
Dehnen (2002, D-TREE) und durch ein GRAPE-board. Zum Vergleich dieser
verschiedenen Methoden werden Testrechnungen mit einem Plummer-Modell
durchgefiihrt. Das Plummer-Modell hat die Masse Mp = 1, den Plummer-
Radius Rp = 1 und einen auBleren Grenzradius R, = 10. Der Virialkoeffizi-
ent Nyir = 2Fn/|W| (mit kinetischer Energie F;, und potentieller Energie
W) wurde auf 0.5 gesetzt, so dass es zunéchst zu einem Kollaps kommt. Die
softening-Lange ist ¢, = 0.01. Die zeitliche Intergration erfolgte mit individu-
ellen Zeitschritten iiber einen Zeitraum von ¢t = 50 in Systemeinheiten.

Insgesamt wurden vier Testrechnungen gemacht. Jeweils eine Simula-
tion mit dem BH-Tree und dem D-TREE wurden auf einem PentiumlIII
mit 800 MHz durchgefiihrt. Zwei weitere Rechnungen wurden auf einem
GRAPE3af-board und einem Vektorrechner (NEC SX-5e mit 250 MHz) ge-
macht.

Die zeitliche Entwicklung der Energie ist im wesentlichen unabhéngig von
dem verwendeten Verfahren (Abb. A.1, links). Insbesondere ist die Energieer-
haltung in allen Modellen deutlich besser als 1%. Das Modell entwickelt sich
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Abbildung A.1: Links ist die zeitliche Entwicklung von kinetischer, gesamter
und potentieller Energie (von oben nach unten) fiir die verschiedenen Verfahren
zur Berechnung der Eigengravitation zu sehen. Insgesamt ist die Entwicklung
unabhédngig vom Verfahren, und die Energieerhaltung ist in allen Féllen deut-
lich besser als 1%. Der Virial-Koeffizient 7y, (rechts) zeigt, dass sich nach dem
anfanglichen Kollaps, bei dem potentielle in kinetische Energie umgewandelt
wird, ein viriales Gleichgewicht (7, = 1) einstellt.

auch erwartungsgeméafl: Zunichst kommt es aufgrund des vorgegebenen Viri-
alkoeffizienten 7, zu einem Kollaps, bei dem potentielle in kinetische Ener-
gie umgewandelt wird. Dadurch steigt 7.;, auf Werte grofer eins (Abb. A1,
rechts). Schlieflich wird das Virialgleichgewicht mit 7,; = 1 erreicht. Der CPU-
Zeitbedarf ist beim D-Tree mit ca. 11000s am niedrigsten. Ahnlich schnell
sind mit 13000s bzw. 15000s noch die Rechnungen auf dem GRAPE-board
und dem Vektorrechner. Deutlich am ldngsten rechnet der BH-TREE auf dem
PentiumIII-PC mit 68 000 s.

Ein genauerer Vergleich des CPU-Zeitbedarfs zeigt die Vorteile des D-
TREE noch deutlicher. Dazu wurden weitere Rechnungen, diesmal mit festem
Zeitschritt und mit Teilchenzahlen zwischen 10? und 10°, durchgefiihrt und
daraus die mittlere CPU-Zeit pro Berechnung der Eigengravitation bestimmt.
Die Ergebnisse sind in Abb. A.2 dargestellt. Erwartungsgemés ist der D-TREE
bei groflen Teilchenzahlen aufgrund der linearen Skalierung am schnellsten. Bei
weniger als 10% Teilchen ist das GRAPE-board etwa genauso schnell wie der
D-TREE, dann macht sich die Skalierung mit N? bemerkbar. Fairerweise soll-
te man aber erwiahnen, dass das verwendete GRAPE-System zehn Jahre alt
ist. Modernere Anlagen haben eine deutlich héher Grundgeschwindigkeit, so
dass sich der Punkt, an dem der D-TREE schneller wird, zu grofleren Teil-
chenzahlen verschiebt. Man sieht aber auch, dass beim GRAPE-board bei den
niedrigen Teilchenzahlen die zusétzliche Rechenzeit fiir die Kommunikation
zum Vorrechner eine Rolle spielt. Auf dem Vektorrechner skaliert der BH-
TREE wie erwartet mit O(N log N), wihrend er auf dem PentiumlIII-PC bei
kleinen Teilchenzahlen sogar schlechter skaliert. Der CPU-Zeitbedarf bei 10°
Teilchen ist fiir den vektorisierten BH-TREE um fast eine Groflenordnungen
hoher als beim D-TREE. Beim nicht-vektorisierten BH-TREE sind es sogar
beinahe zwei Grofenordnungen. Aber selbst der nicht-vektorisierte BH-TREE
ist ab wenigen hundert Teilchen deutlich schneller als die direkte Berechnung
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Abbildung A.2: Die verschiedenen Symbole zeigen den mittleren CPU-
Zeitbedarf pro Zeitschritt in Abhéngigkeit von der Teilchenzahl fiir die ver-
schiedenen Methoden zur Berechnung der Eigengravitation. Die Linien zeigen
Anpassungen des jeweiligen theoretischen CPU-Zeitbedarfs: fiir den BH-TREE
(auch vektorisiert) N log N, fiir den D-TREE N und fiir das GRAPE sowie
die direkte Berechnung der Kraft N2

der Kraft.

Ein weiterer Vorteil des D-TREE, neben der linearen CPU-Zeit-Skalierung,
ist auch die Tatsache, dass er auf gewohnlichen PCs genutzt werden kann, also
im Gegensatz zu GRAPE-board oder Vektorrechner keine spezielle Hardware
benotigt. Auflerdem ist die Berechnung der Gravitation nur einer von meh-
reren rechenintensiven Teilen einer vollstdndigen Galaxiensimulation. So laf3t
sich zum Beispiel das SPH-Verfahren nicht so gut vektorisieren, da die Schlei-
fen iiber die relativ kleine Anzahl von Nachbarteilchen laufen. Als Folge verliert
man den durch die Vektorisierung erzielten Rechenzeitgewinn durch die typi-
scherweise niedrigere skalare Leistung der Vektorprozessoren. Zum Beispiel ist
die Rechenzeit auf der NEC SX-5e fiir den BH-TREE bei Abschaltung der
Vektoroptimierung um etwa einen Faktor zwei grofler als die entsprechende
Zeit auf einem PC. Beim GRAPE-board ist es dhnlich, da dort der Vorrech-
ner relativ langsam sein kann; fiir die hier getestete Konfiguration ist er um
einen Faktor fiinf langsamer. Neben der schnellsten Berechnung der Gravita-
tion erlaubt der D-TREE also auch die schnellste Behandlung aller anderen
Prozesse.
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Abbildung A.3: Die Entwicklung der Energien beim Kollaps eine Gassphére.
Wiéhrend des Kollaps wird potentielle Energie erst in kinetische und dann in
thermische Energie umgewandelt. Bei ¢ = 1.1 wird der Kollaps gestoppt und
das Gas expandiert wieder. Ab t = 2 ist das Gas dann im Virialgleichgewicht,
d.h. Eyin + Eiherm & —Epot /2.

A.2 Testrechnungen zum SPH-Verfahren

Evrard-Test

Um numerische Verfahren zur Behandlung der Hydrodynamik zu testen, wer-
den hiufig von Evrard (1988) vorgeschlagene Anfangsbedingungen verwen-
det. In dem sogenannten Evrard-Test wird der Kollaps einer sphérischen,
anfinglich isothermen Gasverteilung simuliert. Die Gassphiahre mit einem 1/r-
Dichteprofil hat die Masse Mg,s = 1 und den Radius Rg.s = 1. Die spezifische
Energie v wird auf u = 0.05G Mgas/ Rgas gesetzt. Damit ergibt sich ein Virial-
koeffizient von 7y = 0.15. Das System wird durch 4096 Teilchen realisiert, die
zufillig nach dem vorgegebenen Dichteprofil verteilt wurden. Die Entwicklung
der Gassphére wird fiir drei Systemzeiteinheiten berechnet, wobei der ma-
ximale Systemzeitschritt 0.02 ist. Die individuellen Zeitschritte werden nach
Gl. (3.32) mit C' = 0.3 berechnet. Die Anzahl der Nachbarn Ny, wird auf 32
festgelegt. Die Viskositiatsparameter o, und 3, in Gl. (3.26) werden auf 2 bzw.
1 gesetzt.

Das Modell entwickelt sich wie erwartet, d.h. zunéichst kommt es zu ei-
nem Kollaps. Dabei sinkt die potentielle Energie von —0.65 auf —1.9. Diese
freiwerdende Energie wird hauptséchlich in thermische Energie umgewandelt.
Der Kollaps wird bei ¢t = 1.1 gestoppt. Danach expandiert das Gas wieder, bis
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ab etwa t = 2 ein Gleichgewichtszustand erreicht wird, fiir den der Virialko-
effizient 7y ~ 1 ist. Die Entwicklung der Energien ist auch gut mit anderen
Rechnungen zu vergleichen (z.B. Evrard 1988; Hernquist & Katz 1989). Auch
ein Modell mit der vierfachen Teilchenzahl liefert das gleiche Ergebnis.

Sedov-Test

Zusétzlich zum eben vorgestellten Evrard-Test soll der SPH-Code alternativ
auch anhand des Sedov-Problems getestet werden. Das Sedov-Problem behan-
delt die Uberschallexpansion einer Schale in einem homogenen Medium, wie
man es z.B. bei einem zentralen starburst erwartet. Fiir den Test wurde eine
starke, fast punktformige Explosion in einem homogenen Gas simuliert. Se-
dov (1959) hat fiir dieses Problem analytische Losungen gefunden. Unter der
Voraussetzung, dass die Energie der Explosion erhalten bleibt und nicht durch
Strahlung verloren geht, ist die Ausbreitung der Schockfront dann gegeben
durch Ry, = & (Et?/pgas)'’® (vel. Anhang B). Aus der Energieerhaltung lisst
sich u.a. ableiten, dass fiir die Ausbreitungsgeschwindigkeit der Schockfront
Vs > ¢5 gelten muss (¢ ist die Schallgeschwindigkeit).

Die Simulation von Schocks durch den SPH-Formalismus erfordert eine
kiinstliche Viskositédt, wie in Abschnitt 3.6.2 beschrieben ist. Das Testmo-
dell besteht aus einer homogenen, sphérischen Gasverteilung mit R = 0.5,
Mgos = 1.0 und wsperm = 6 - 107, Eine im Vergleich dazu grofie Energie-
menge von F = 4 -10~* wird zum Zeitpunkt ¢ = 0 auf wenige Teilchen in
der Néhe des Zentrums verteilt. Abb. A.4 zeigt Ergebnisse dieser Tests fiir
unterschiedliche Teilchenzahlen N und verschiedene Viskositdtsparameter a,
und J,: Die oberen vier Diagramme zeigen den radialen Dichteverlauf p nor-
miert auf die anfdngliche Dichte py. Die Radien R sind ebenfalls normiert
auf den Radius der Schockfront Rg,. Die Kreuze zeigen jeweils die Ergebnis-
se der Simulation zum Zeitpunkt ¢ = 5.0, wahrend die durchgezogene Linie
die (semi-)analytische Losung zeigt. Der erste Graph (oben links) stellt den
Vergleichsfall mit a, = 1.0, f, = 2.0 und N = 32935 dar. Durch die rela-
tiv hohe Teilchenzahl N wird eine gute rdumliche Auflésung erreicht und die
Schockfront ist in der Simulation deutlich zu erkennen. Der Dichteverlauf in-
nerhalb der Schockfront wird gut wiedergegeben, ohne dass die theoretisch
vorhergesagte maximale Dichte erreicht wird. Dagegen ist der Dichtesprung
am dufleren Rand des Schocks erwartungsgeméaf verschmiert, d.h. es zeigt sich
eine Ubergangsschicht zwischen der maximalen Dichte des Schocks und der
niedrigen Umgebungsdichte. Die Breite dieser Schicht betragt in etwa 20% des
Schockradius. Der néichste Graph (Abb. A.4, oben rechts) zeigt exemplarisch,
dass die Wahl von «, und f, in den typischen Bereichen (o, = [0.5,...,2.0]
und 3, = [1.0, ...,4.0]) praktisch keinen Einfluss auf die Simulation hat, d.h. die
Schockfront in allen Féllen dhnlich gut wiedergegeben wird. Im Gegensatz dazu
hat die Verringerung der Teilchenzahl auf N = 3215 deutliche Auswirkungen.
Die Schockfront verbreitert sich etwa auf das Doppelte, wiahrend die maximale
Dichte kaum noch {iber der urspriinglichen Dichte des umgebenden Mediums
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Abbildung A.4: Die Entwicklung einer Schockfront in einer homogenen Gas-
sphére. Die oberen vier Graphen zeigen den radialen Dichteverlauf, wobei beim
zweiten Diagramm (oben rechts) « und /3, beim dritten Ngpy und beim vier-
ten der Energieeintrag F im Vergleich zur ersten Testrechnung (oben links)
variiert wurden. Die unteren beiden Graphen zeigen die Geschwindigkeit der
Schockfront bei verschiedenen Energien E.
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B. Expansion ein Schale

liegt. Diese beiden Effekte treten sogar noch stirker auf, wenn man statt der
Teilchenzahl die eingebrachte Energiemenge um einen Faktor 1000 verringert
(Abb. A.4, Mitte rechts). Allerdings ist dann die Voraussetzung vg, > ¢, fiir
die Sedov-Losung nicht mehr gegeben, wie man in den beiden unteren Gra-
phen der Abb. A.4 sehen kann. Dort ist die Ausbreitungsgeschwindigkeit der
Schockfront vg, in Einheiten der Schallgeschwindigkeit ¢, des umgebenden Me-
diums dargestellt. Man sieht, dass vy, fiir die Falle mit groflerer Energie um
etwa vier Groflenordnungen iiber der Schallgeschwindigkeit liegt, wahrend fiir
die niedrige Energie vg, nur bis etwa ¢ = 1.0 um den Faktor 10 grofler ist
und am Ende der Simulation bei t = 5.0 die Schockfront sogar fast bis auf
Schallgeschwindigkeit abgebremst wurde.

Insgesamt zeigen diese Tests, dass Schocks einigermafien gut simuliert wer-
den kénnen, wobei besonders die Ausbreitungsgeschwindigkeit der Schockfront
gut reproduziert wird. Bei geeigneter Auflésung, also mit hohen Teilchenzah-
len, wird auch der radiale Dichteverlauf innerhalb des Schocks gut wiedergege-
ben. Die Grenze der Auflésung liegt fiir das betrachtete Testbeispiel in etwa bei
3000 Teilchen. Allerdings erreicht auch bei der zehnmal héheren Auflosung die
maximale Dichte nur etwa 75% des Wertes der analytischen Losung und der
Dichtesprung ist iiber einen relativ grofien Bereich verschmiert. Beides ist aber
beim SPH-Verfahren zu erwarten und stimmt mit den Ergebnissen anderer Ar-
beiten iiberein (z.B. Owen et al. 1998). In Simulationen von Scheibengalaxien
werden die Teilchenzahlen damit aber nicht ausreichen, um einzelne starburst-
Regionen und die resultierenden Schalen genau genug darzustellen, um damit
z.B. eine selbstinduzierte Sternentstehung zu ermdoglichen.

B. Expansion ein Schale

Ein einfaches Modell von Brown et al. (1995) beschreibt die Expansion einer
Schale aufgrund eines Energieeintrags. Die Energie-Gleichung ist dabei durch

d .
a(2m§’hP) = E — 471} Pug, (B.1)

gegeben. Dabei sind ry, und vg, = 7, der Radius und die Expapsionsgeschwin—
digkeit der Schale. P ist der Druck im Innern der Schale und E beschreibt die
Rate, mit welcher der Eintrag der Energie erfolgt. In der Impuls-Gleichung

d
a(mshvsh) = 47Tr82hP (B.2)

sind hier die Eigengravitation und der &ussere Druck vernachléssigt worden.
mygy, ist die in der Schale aufgesammelte Masse, welche mit

d

i 4712 venp(Ten) (B.3)
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Anhang

bestimmt wird. Die Dichte p des Umgebungsmediums soll durch ein allgemei-
nes Potenz-Gesetz beschrieben sein:

p(r) = por™*, (B.4)

wobei a < 3 sein soll. Betrachtet man eine Wolke mit Radius ryq und Masse
Meda, dann ist

3—amagq 33—«

Po = P, (B.5)

4 3 4
wobei p; als Abkiirzung fiir maq/rog® dient.

Die Expansion der Schale lisst sich durch eine selbstédhnliche Losung beschrei-
ben. Als Losungsansatz wird dazu der Ausdruck

ren = Et T ETT (B.6)

gewihlt, wobei £ eine dimensionslose Konstante ist. Die Potenzen [ = 3/(5—«)
und m = —n = 1/(5 — a) ergeben sich aus den Dimensionen, d.h. der rechte
Term muss eine Léngeneinheit ergeben. Es ist also

E 5—a
ra, = Et5oa <—> , = Kt== (B.7)
P1

woraus man durch Ableitung nach der Zeit auch die Expansionsgeschwindigkeit

der Schale erhalt:
3

—

Kt5=e = yyti=a . (B.8)

Ush =

Mit rg, und vy, sowie mg, = plrg’h_ “ kann man aus Gl. (B.2) den Druck P
bestimmen:
1 7 - 20[ —4—a 1 —4—«

P=_—yK'"™@ 5o = — Pyt 5o . B.
47Tv0 p15—0z ’ A ot ® ( 9)

Als néchstes wird P in Gl. (B.1) eingesetzt und es ergibt sich

_ 11—04[(3
10 — 2«

by (B.10)

Ersetzt man nun die Konstanten und 16st nach ¢ auf, dann bekommt man mit

2(5 —a)?

S ST 20— a)

(B.11)

eine eindeutige Losung fiir die Expansion der Schale bei gegebenem Energie-
eintrag F und Dichteparameter p;.
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