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Zusammenfassung

In dieser Arbeit wird eine Uberblick tiber die verschiedenen Arten der Absorptionslinien in einem
Quasar-Spektrum gegeben. Dabei werden die charakteristischen Linienparameter wie Aquivalent-
breite W, Saulendichte N und Dopplerparamerer b vorgestellt und in Verhdltnis gesetzt. Ansch-
liefRend wird die genau Form der moglichen Linienprofile anhand der physikalischen Modelle, die
zur Linienerzeugung fuhren, untersucht. Die fir diese Modelle relevanten Parameter wie Dichten
und Temperatur 7' des absorbierenden Gases werden durch Heiz- und Kilhlprozesse der baryoni-
schen Materie im Kosmos ermittelt. Fir diese Materie werden schliefdlich zwei mogliche Modelle
(Mini-Halo und druckgebunden) vorgestellt.

Imweiteren wird ein ‘ Particle-Mesh’-Code vorgestelIt, mit dessen Hilfe eine Simulation zur Erzeu-
gung von Sichtstrahlen zu einem fiktiven Quasar durchgefiihrt wird. Aus den Informationen der
einzelnen Sichtstrahlen wird die Verteilungen der Gaswolken im Modellkosmos ermittelt. Diese
numerisch erhaltenen Verteilungen werden mit beobachteten Verteilungen verglichen.
Anschlief?end werden fiir einen reprasentativen Sichtstrahl dieVoigt-Profile der Gaswolken berech-
net und mit ihnen ein Absorptionslinien-Spektrum modelliert. Verschiedene Methoden der Model -
lierung des Spektrums werden untereinander verglichen.
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Kapitel 1

Uber blick

1.1 Arten der Absorptionslinien in QSO-Spektren

Der Weltraum, unendliche Weiten, wir schreiben das Zeitalter 2 = 4 bis z = 2. Das von den
Quasaren bel z, ~ 5 ausgesandte Licht wird von Wolken, bestehend aus intergalaktischem
Medium, absorbiert, die daraufhin eine grofe Anzahl von Absorptiongdliinien hinterlassen (s.
Abbildung 1.1), welche somit Aufschlu Uber Materieverteilung und zeitliche Entwicklung
friher kosmologischer Epochen geben konnen. Diese Linien liegen zum grofdten Teil auf der
kurzwelligen Seite der (in den meisten Quasaren vorkommenden) Lya Emissions-Linie bei
A = 1216 A, welche natirrlich zu einer 1angeren Wellenlange hin rotverschoben ist (in unserem
Beispiel von zg = 5 zu A =~ 7300 A). Bei diesen Absorptionslinien handelt es sich vor allem um
Lya Linien (1s — 2p), die durch Wolken mit geringer Teilchendichte entlang der Sichtlinie zu
dem Quasar bei verschiedenen Rotverschiebungen z < z, entstehen. In seltenen Fallen (beson-
ders starke Lya Linie) kdnnen auch die zu ihr gehorige Ly Linie (1s — 3p) und sogar Linien
hoherer Ordnung (1s — np) beobachtet werden. Zusatzlich zu den Absorptionginien des Was-
serstoffs sind teilweise Absorptiondlinien schwerer Elemente (will heif3en: schwerer als Helium)
beobachtbar. Diese treten sowohl auf der kurzwelligen, als auch auf der langwelligen Seite der
Lya Emissions-Linie auf. Da ein Teil dieser Linien auch im Bereich der Lya Absorptiondinien
liegen, kann esimmer wieder zu Fehlidentifizierungen einer Linie as Ly« Linie kommen, obwohl
sie zu dem Multiplett eines schweren Elementes gehort. Heutzutage gelten jedoch die meisten
Linien als korrekt identifiziert.

Die Saulendichten dieser Wolken reichen von der Beobachtungsgrenze von
Ny, ~ 1013 Atome/lcm? bis hin zu Ny, ~ 102! cm~2, einer Saulendichte, die etwa der der
Scheibe der heutigen Spiralgalaxien entspricht. Die Menge des atomaren Wasserstoffs in diesen
Wolken (zur Zeit z =~ 3) ist vergleichbar mit der heute in Gas und Sternen in zentralen Regionen
der Galaxien gefundenen. Die Saulendichten, die Haufigkeit schwerer Elemente und die Ge-
samtmasse des Wasserstoffs dieser Wolken lassen den Schlul? zu, dal3 sich aus einem Teil dieser
Wolken die Galaxien entwickelt haben. Auffalig ist auch, dald die Haufigkeit der Wolken mit
steigender Saulendichte sinkt (s. Gleichung (1.7) ).

Im einzelnen unterscheidet man folgende Arten von Absorptionginien:

e Absorptiondlinien schwerer Elemente (‘ heavy-element absorption’)
Diese Absorptionglinien werden bel gleicher Rotverschiebung wie die Lya Systeme beob-
achtet. Ihre Haufigkeit in solch stark rotverschobenen Wolken mit hohen Saulendichten ist
etwa 10% der heutigen Haufigkeit in der interstellaren Materie unserer Milchstral3e. Man
geht davon aus, dal3 solche Absorptiondinien beobachtet werden, wenn in der Nahe des
Sichtstrahles eine Galaxie liegt, die das Gas mit den schweren Elementen angereichert hat,
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Abbildung 1.1: Spektrum eines QSO mit Absorptiondinien

welche dann diese Linien verursachen. Diese Systeme reichen von gering ionisierten Syste-
men, die mit stark ausgepragten Ly« Linien einhergehen und Linien der lonen Cit, Siti, Alil,
Feil, Mgii und gelegentlich auch O1 enthalten, Uber mittelstark ionisierte Systeme, in denen
ebenso Linien der lonen Silv und Civ zu finden sind, bis hin zu hochionisierten Systemen,
in denen nur schwache Lya Linien oder Linien einfachionisierter Elemente zu finden sind,
die aber starke Nv oder Ov1 Linien aufweisen [58]. Die beobachtbaren Saulendichten dieser
lonen liegen im Breich von 10" cm™2 < Ny < 10'6 em—2,

Gedampfte Lya Systeme (‘damped Lya systems))

Die namensgebung entspringt der Linienform, welche durch die Dampfungsfiiigel do-
miniert wird. Diese entsteht durch Strahlungsdampfung (‘radiation damping’), in Ana
logie zur Verbreiterung einer Linie durch StoRdampfung angeregter Atome (s. Ab-
schnitt 2.2, Seite 10). Die gedampften Lya Systeme haben eine Hi Saulendichte von
10%° cm=2 < Ny, < 10?2 em~2, welche etwa der Saulendichte in den Spiralgalaxien der
heutigen Zeit entspricht.

Lyman-Grenzsysteme (‘ Lyman-limit systems’)

Diese entstehen, wenn die Saulendichte so hoch ist (10'7 ecm=2 < Ny, < 1020 cm=2), dal3
die Wolke fir das Quasar-Licht mit Wellenlangen nahe der |onisationskante der Lyman-
Reihe optisch dicht ist. Damit ist die Oberflachendichte hoch genug, um die Materieim Zen-
trum der Wolke vollkommen von der extragal aktischen |onisationsstrahlung abzuschirmen.
Dies konnte ein Grund fir die schnellere zeitliche Entwicklung der Dichte mit der Rotver-
schiebung bel Wolken geringerer Saulendichte sein (s. Gleichung (1.10) ).

Lya-Forest Absorptiondinien (‘Ly« forest lines')

Dies sind die Linien, die in dieser Arbeit smuliert werden sollen. Sie haben eine Saulen-
dichte in der GroRenordnung von 1013 em=2 < Ny, < 10" em~2 und treten bei z ~ 3 s0
haufig auf, dal? sie einen ganzen ,Wald“ von Absorptiondinien bilden. Die Gesamtmasse
des Plasmasin der Wolkeist vergleichbar mit der Menge neutralen Wasserstoffs in den Wol-
ken mit hoher Saulendichte (und somit mit der in den heutigen Galaxien nachgewiesenen
Menge). Weiterhin weist die mitbewegte Anzahldichte dieser Systeme eine deutliche Ent-
wicklung mit der Rotverschiebung auf, was darauf schlief3en 143, daid sich diese Wolken
auflosen. Letztlich ist die raumliche Verteilung dieser Wolken in einem gegebenem Zeitalter
sehr gleichmaldig, ganz im Gegensatz zu der ,,verklumpten* Verteilung der Galaxien in der
heutigen Zeit oder zum Zeitalter z ~ 3.
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e Breite Absorptionslinien (‘Broad Absorption Lines’, BAL)
Diese Absorptiondinien entstehen durch das expandierende Gas, welches der Quasar abge-
stof3en hat. Die Linien weisen eine sehr starke Geschwindigkeitsverbreiterung auf (daher der
Name), und entstammen stark ionisierten Wolken [56]. Diese Verbreiterung ist bei allen Ab-
sorptionglinien des Systems zu beobachten, nicht nur bel den Ly« Linien, die auch aufgrund
von Strahlungsdampfung verbreitert sein kdnnen (siehe , Gedampfte Lya Systemeé'). Durch
den hohen lonisierungsgrad sind auch Linien der lonen Nv und Ov 1 vorhanden, wohingegen
nur schwache Ly« Linien beobachtbar sind. Die Saulendichten der lonen befinden sich im
Bereichvon 10" cm=2 < Ny < 102! cm~2. Bei den Quasaren, die diese Gaswolken abge-
stof3en haben, handelt es sich ausschliefdlich um radio-leise Quasare [3]. Das Spektrum der
Wolken enthalt nicht nur Informationen Uber den physikalischen Zustand der Wolken selbst,
sondern auch uber das sie bestrahlende Spektrum, welches diesen Zustand bedingt. Dabei
stellt sich das Problem, dai3 die Quelle der | onisationsstrahlung nicht direkt beobachtet wer-
den kann. Siewird haufig als schwarzer Strahler angenommen, dessen Spekrum aus den opti-
schen und ultravioletten Bandern in die extremen Ultraviolett- und Rontgenstrahlungsberei-
che extrapoliert wird. Durch die unmittelbare Nahe der Wolke zu der Strahlungsquelle kann
es aber zu photod ektrischer Absorption nahe der Quelle kommen, welche das ionisierende
Spektrum verandert. Da die Wolken also eng mit dem sie bestrahlenden Quasar verbunden
sind und ihr physikalischer Zustand stark von ihm beeinflufdt wird, sind sie nicht Gegenstand
dieser Arbeit. Einen guten Uberblick Uiber BAL-QSOsgeben die Quellen [17, 51, 27, 53, §].

Diewichtigste Charakterisierung der Starke einer Absorptionslinie ist die Aquivalentbreite W
W= / =T ga, (L1)

wobei I das beobachtete Spektrum als eine Funktion der Wellenlange entlang der Absorptionglinie
ist, und I das Spektrum ist, was sich ohne die Linie ergeben hatte. Ware diese Linie eckig und
komplett schwarz, so ware W die exakte Linienbreite.
Fir hohe Saulendichten, wie bel Gedampften Lya Systemen, ist die Form der Linie durch die vom
Streuquerschnitt bestimmten Flanken gegeben. Dieser ist mit
2 2
= Ao Diyo (1.2
87 (w —wa)? + A2, /4

gut gendhert [57] (vgl. Gleichung (2.13b)). Hierbel ist A, die Zerfallsrate fir den spontanen
2p — 1s Ubergang (Ly« Linie) im Wasserstoffatom und )\, , w,, sind die Wellenlange und Frequenz
des Lya Photons.
Damit ist die Aquivalentbreite also

3A2AZ N, A2
W = / “Topt) )\ = / 1 —exp Lyo” B dw, (1.3)
87 (w —wa)? ) ) 27,

wobei die optische Tiefe 7,,, = Ny;o angesetzt wurde. In dieser Gleichung wurde d zu Qjm dw
substituiert, und der zweite Term im Nenner des Streuguerschnitt wurde weggelassen, was einer
total schwarzen Linienmitte entspricht. Wenn man nun noch berticksichtigt, dal? der Beitrag unter

dem Integral fir A = A\, maximal ist (Peak in Linienmitte), so kann man A durch ), ersetzen und

erhalt:
V2 NS AL Nal® 4o L/a?
_ yo o —1/z?
w (87r> 727r00 / (1 e ) dx

— 00

/2
7.3 (LQ) A. (1.4)

Q

1020 cm
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Fur eine durchschnittliche Saulendichte von Ny; = 102! cm~? fir eéin Gedampftes Ly« System bei
z ~ 3 ergibt sich so eine Aquivalentbreite von W, = W (1 + z) ~ 90 A.

Wenn die Hi Saulendichte klein genug ist oder die Dopplerverbreiterung der Linie grof? genug, so
daRin der Linienmitte die optische Tiefe filr die Streuung klein ist, erhalt man die Aquivalentbreite
aus der Saulendichte und dem Integral Uber den Querschnitt:

A 4
W — / rooda = Shivada (15)

8mcy

Dies it eine gute Naherung furr die Lya-Forest Wolken, da diese mit Ny; = 103 cm~2 am un-
teren Ende des beobachtbaren Spektrums liegen und somit ungefahr eine Aquivalentbreite von
W, = 0.05 A im Ruhesystem des Absorbers haben. Die beobachtete Aquivalentbreite fiir eine Li-
nie, die durch eine Wolke bei z entstand, ist W, = W (1 + z), und somitist W, ~ 0.2 A die Beob-
achtungsgrenze fir die Ly«-Forest Wolken (hier wieder mit z = 3).

Ist jedoch die optische Tiefe in der Linienmitte grof3, so ist die Form der Linie nicht nur durch die
Dampfungsfliigel gegeben, sondern entsteht durch Faltung der die Dampfungsfliigel bestimmen-
den Lorentz-Funktion mit der durch den Dopplerparameter der Geschwindigkeitsverteilung der
Gaspartikel bestimmten Gauf3-Funktion; man erhalt ein Voigt-Profil (s. Abschnitt 2.2, Seite 10).
Die Saulendichte N, aus der Aquivalentbreite W zu erhalten, hangt dann stark vom verwendeten
Modell fir die Absorptionswolken ab.

Es hat sich gezeigt, dal? die Wolken, die Lya: Absorption verursachen, offensichtlich auf ein
gemeinsames Modell zuriickzuftihren sind [45, 23]. Untersuchungen der Geschwindigkeit dieser
Wolken in Relation zum sie durchstrahlenden Quasar haben ergeben, dal? sich die Wolken un-
abhangig von diesem bewegen. Eine Variable R, die durch

v (R* - 1)
co  (R2+1) (16)
1+ 2z,

mit R =
1 + Zabs

bestimmt ist, wobei z.,., die Rotverschiebung des emittierenden Quasars und z,,,, die Rotverschie-
bung der absorbierenden Wolkeist, liefert zufallig verteilte Werte ohne Haufungspunkte [28, 54].
DieEntwicklung dieser Wolken kann also ohne den physikalischen Zustand des emittierenden Qua-
sares behandelt werden.

Die Anzahl der Absorber im Saulendichtebereich [Ny, Nu, + dNVy,| bei gegebener Rotver-
schiebung z der Wolke wird mit

dn -8
= B.-N, .
dNHI 0 HI (1 7)
log B, =8...13
Jé] =16...18 [55, 48]

angesetzt, wobei n die Anzahl der Linien einer Saulendichte bei gegebener Rotverschiebung ist.
Dieses Potenzgesetz hat eine obere Schranke Ny, ..., da sonst das Integral fir die mittlere Hi-
Atomdichte 7y

H,Q'/? dn
e = (1 4 )02 / Nr==2_ 4N, (183)
Co dNy,
H,QY2 B,. N3P

— HI,max 5/2
. G 2) (1.8b)
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divergiert. 3 steigt mit wachsender Saulendichte (3 ~ 1.7 bel Ny; = 2 - 1020 cm~2) [31] und liegt
wahrscheinlich fir Ny, ~ 1022 cm~2 wesentlich hoher, allerdings gibt es auch Autoren, die da-
von ausgehen, dal3 3 indiesem Bereich sinkt (3 ~ 0.1 £ 0.1 [4]). Fur die mittlere Rotverschiebung
z =~ 3 stimmt dieses Gesetz (bis auf e nen Faktor von etwa3) fir einen Bereich, der den Lya-Forest
und die Gedampften Ly« Systeme einschliefdt, mit den Beobachtungen tUberein.
Diesem Gesetz wirkt entgegen, dal3 Wolken in einer Region mit hdherer |onisationsbestrahlung
eine geringere Saulendichte des neutralen Wasserstoffs aufweisen. Somit wird in der Nahe hel-
ler Quasare die Anzahl der beobachteten Lya-Wolken sinken [32]. Diese Erscheinung nennt man
~Annaherungs' -Effekt (oder ‘proximity-effect’), da sie die Wolken in der Nahe des Quasars be-
trifft. Mit verringerndem Abstand zum Quasar wird der Effekt starker. Die Abweichung der beob-
achteten Verteilung von der erwarteten steht in direkter Relation zum Verhdtnis der Helligkeit des
Quasars zur Starke der UV-Hintergrundstrahlung. Dadie Helligkeit direkt gemessen werden kann
erhdt man so auch AufschluR Uber die Starke dieser Hintegrundsstrahlung [4].

Die differentielle Anzahl der Absorptionginien pro Rotverschiebungsintervall ist N[z] = %.
In eéinem Friedmann-Lemaitre Kosmosist dies

1
N[z] = N, +z

g _ 19
(1 + 2q,2)"/2 (1.9

(s. Anhang B, Seite 46), wobel N, = (c,/H,)®,7D?. Diese Gleichung setzt voraus, dal? das Pro-
dukt aus der mitbewegten Anzahldichte der Absorber ®, und deren mittlere Durchmesser D2
nicht explizit von der Rotverschiebung z abhangen. Im allgemeinen setzt man ein Potenzgesetz
der Form

N[z = Ny(1+ 2)” (1.10)
N, ~ 3.2
0 =217 ...275 fur Lya-Forest, z > 2.5 [44] und
y =059+£08...5.7£1.9 fur Lyman-limit System [22, 29]

an, wobei v =1/2 fur g, =1/2 (flaches Universum) und v =1 fur ¢, =0 (2 = 0, offenes
Universum) fur eine rein kosmologisch expandierende Wolkenverteilung in einem Universum
ohne kosmologische Konstante A waren. Bei hohen Rotverschiebungen hat sich gezeigt, dal3 v
wesentlich hoher als 1 liegt, was mit einer starken zeitlichen Entwicklung der Wolken gleichzu-
setzen ist (y = 5.7 + 1.9 fur Lyman-limit Systeme [29], v = 2.17 + 0.14 fur Lya-Forest [44]),
jedoch unterhalb einer Grenze von z < 2.5 liegt  fur die Lyman-limit Systeme innerhalb dieser
Grenzen (y =~ 0.7, [48]). Fur den Lya-Forest hat sich durch Beobachtungen mit dem Hubble-
Spacetelescope (HST) gezeigt, dai die Anzahldichte bei niedriger Rotverschiebung (z ~ 0.3) um
funf- bis zehnmal hoher liegt als mit dem fir hohe Rotverschiebungen ermittelten v zu erwarten
ist [36, 3].

Die differentielle optische Tiefe erhalt man nun [34] bel gegebener Linienzahl pro

Rotverschiebungs- und Saulendichteintervall %ﬁim} mit
dTnpt [(4), Z] _ dN[Z, NHI} — N (T[LL)}
dz / < AN (1=e )) AN (1)

Unter Verwendung von Gleichung (1.10) kann der auf heute bezogene mittlere Abstand pro
Rotverschiebungsintervall zwischen zwel Lya-Wolken entlang der Sichtlinie [49] angegeben wer-
den:

dt dz Co
I, = ot ff = 1.12a)
0 “%zdn _ H,N, (1.123)
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Co 142
ly = . 1.12b
° HyN[z] (1+ 2g,2)'/2 ( )

Co
H Q2N (1 + 2)7+5/2
~ 20009 Y2(1 4 2)75% Mpc

Q

(1.12¢)

Ebenso |afkt sich ein genadherter Geschwindigkeitsunterschied Av zwischen zwei Wolken bei z,

und z, mit
coAz

14 (21 + 2,)/2

angeben, wobei fur die Rotverschiebungsdifferenz Az = z, — 2, zwischen den beiden Wolken
Az <K z1, 2, gelten mul3,

Die Temperatur des Wasserstoffgases |a% sich aus der Linienform gewinnen, die eine Faltung
der durch den Streuquerschnitt in Gleichung (1.2) gegebenen Form mit der durch die Dopplerver-
breiterung in Gleichung (2.27b) und der durch das Aufldsungsvermogen des Beobachtungsinstru-
mentes entstehenden Form ist. Fur nicht allzuhohe Tellchendichten ist nur die Dopplerverbreite-
rung eine Funktion der Temperatur, so dafi3 bei bekanntem Dopplerparameter b diese mit der Glei-
chung

Ay (1.13)

myb?
T = 1.14
T (1.14)
gut gendhert werden kann. Fir Lya-Forest Systeme liegt er in einem Bereich von
b=5kms!. . . 105kms!;
ein mittlerer Wert [11] ist )
b=35kms!. (1.15a)
Damit ergibt sich eine mittlere Temperatur von
T ~5-10% K. (1.15b)

Ein Potenzgesetz fur die Abhangigkeit der Anzahldichte n vom Dopplerparameter b ist bisher
nicht nachgewiesen, man stellt eher eine Gaul3-Verteilung der Form

d 1 1(1—17)2
Sl RS 1.16
db \/27r0,,e (1.16)

fest [32], wobei hier o, die zum Mittelwert b gehdrende Varianz ist.
Auch eine Abhangigkeit der Saulendichte Ny;; vom Dopplerparameter b der Form

Nu = A’ (117)
r =21+0.3[42

mit einer Konstante A, konnte nicht bestatigt werden. )
Infrihen Werken wurde auch oft eine Abhangigkeit der Anzahldichte der Absorber » pro Aqui-
valentbreite benutzt. Diese wurde mit der Gleichung

dn « “
= e W/W* (1.18)
w* —02...05A
n* =130 ... 260
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angesetzt. Dabei wurde angenommen, dal3 W* weder von z, noch von W abhangt, was eine Ab-
weichung von einer einfachen exponentiellen Form zur Folge hatte. Unter Verwendung von Glei-
chung (1.10) erhalt man [37] eine kombinierte Gleichung der Gestalt

dN[Z, W] AO —W/W*
_—_— = — 1 ’Y .
W 7 (1+2)7, (1.19)
wobel A, eine Kongtante ist und W* in erster Naherung ebenfalls konstant ist. Daraus folgt, dal3,
fur konstantes W*, die Entwicklung der einzelnen Wolken al's Funktion von z angegeben werden
kann:
W =~yW*In(1 + z) + const (1.20)

Damit ist eine Differenz AW unabhangig von W fir gegebene Rotverschiebung z. Diesist fur
sehr kleine W sicherlich nicht richtig, da dann die Wachtumskurve im linearen Bereich verlauft
(optisch dinne Linien), jedoch wird dieses Gesetz auf Gaswolken mit W > 0.2 A angewendet. Flr
hier verwendete Werte des Dopplerparameters im Bereich von 20 kms™! < b < 80 kms™! und
der Aquivalentbreite im Bereichvon 0.3 A < W < 1.0 A kann man also die Wachstumskurve fiir
gegebenen Dopplerparameter b mit

W = kIn(Ny /N7 , (1.21)

wobel k£ = mi—v]‘\’,}n und somit von b abhangig ist, nahern. Zusammen mit Gleichung (1.20) ergibt
sich somit eine Naherung fir die Saulendichte des neutralen Wasserstoffs Ny; von

Ny o (1+2)7. (1.22)
_ W
ok

Die Naherung in Gleichung (1.21) gilt nur im logarithmischen Bereich der Wachstumskurve, also
fur einen sehr schmalen Bereich von W. In diesem Bereich entspricht eine exponentielle Vertei-
lung von W einem Potenzgesetz in Ny, (fur gegebenen Dopplerparameter b) der bereits aus Glei-
chung (1.7) bekannten Form dn oc Ny’ d Ny, mit

_k
= 7

B +1. (1.23)

Fir W ~ 0.2 A an der unteren Grenze des logarithmischen Bereichesist jedoch Gleichung (1.21)
nicht exakt anwendbar, da AW o« W im linearen Bereich der Wachstumskurve ist.

1.2 Tabeleder Parameter

Im folgenden werden die oben erwéhnten Parameter zur Beschreibung der Lya: Absorptionssy-
steme firr ein grofRe Zahl von Quasaren aufgelistet. Dabei wird N, in [em~2], b in [km s~'], und
W in [A] angegeben. Eswurden in den Kommentarspalten folgende Abkiirzungen benutzt:

LF : Lya-Forest

DLS: Damped Lya System (gedampftes System)
LLS: Lyman-limit System
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Anzahl der qn Auswahl-

QSO | Linien No v kriterium Kommentar Quelle
3 152 1.03+0.59 log Nur > 13.75 [11]
4 1.76 + 0.46 log Nur > 13.75 [11]
5 187 0.48 + 0.54 W > 0.16 [49]
4 301 2.08 +£0.53 log Nur > 13.75 [44]
4 120 1.59 & 0.82 log Ner > 14.27 [44]
4 127 1.68 + 0.80 W, > 0.360 [44]
19 2.45 2.30 £ 0.36 Wo > 0.36 [55]

1098 0.98 £0.18 Wo > 0.1 Entwicklung
24 bis bis bis von y [1]
63 3.72+0.18 Wo > 1.0 mit W,
13 87 0.30 £ 0.62 Wy > 0.36 [3]
51 152 0.95+0.23 Wy > 0.36 2.162 > z > 1.64 [3]
51 956 1.72 £ 0.15 Wy > 0.36 z>1.64 [3]
38 2.67 2.37 £0.26 Wy > 0.36 dleLinien [32]
38 952 1.74 2.75 4 0.29 Wo > 0.36 laso > 8 Mpc [32]
38 0.21 4.60 Wo > 0.36 2 <2.32 [32]
38 0.21 1.71 W, > 0.36 z > 2.32 [32]
16 34+£19 2.36 £ 0.36 | unindentifizierte Linien [14]
1 45 2.31 £0.40 W >1.0 [20]
4 214 6.4+04 1.81 +0.48 Wo > 0.16 [59]
7 206 0.6 +0.6 Wy > 0.32 zusammen fur alle QSO | [12]
7 206 —21+15 Wo > 0.32 einzeln firr jeden QSO | [12]
2 25 14407 W, > 0.32 ds N[z [12]

181 2304 —04+0.3 Wy > 0.32 inhomogen [43]
11 298 1.79 £ 0.35 Wy > 0.32 eigene,mit schw.Elem. [37]
5 187 0.45 + 0.69 [49],mit schw.Elem. [37]
4 214 1.31 £0.55 [59],mit schw.Elem. [37]
11 277 2.17+£0.36 Wy > 0.32 eigene,ohne schw.Elem. | [37]
5 172 0.97 +£0.71 [49],0hne schw.Elem. [37]
4 197 1.72 £ 0.57 [59],0hne schw.Elem. [37]
11 222 2.31+£0.40 Wy > 0.32 eigene,ohne Emission [37]
5 131 1.43+0.88 [49],0hne Emission [37]
4 144 1.95+0.73 [59],0hne Emission [37]
24 0.035 4 0.007 1.24+17 Nur > 4 - 10%° DLS [31]
38 0.163 £ 0.026 03+14 Nur > 2 - 10%° DLS [31]
90 54 0.76 0.68 = 0.54 LLS [48]
52 35 16152 0.3£0.9 036 <z<25 LLS [29]
52 35 | (81+0.5) 10" 5.7+1.9 2.5<2<3.7 LLS [29]
52 35 N8 0.6+0.4 0.36 < z < 4.11 LLS [29]

129 53 0.9670 %2 0.48%0 4% LLS [28]
55 86 -1.20+£0.71 | W, > 0.15,v > 5000 | Civ [47]
99 76 —1.56 £0.79 | W, > 0.30,v > 5000 | Civ [47]
32 18 32428 Wo > 0.3,both Mgl [30]
32 10 5.3+ 4.0 W, > 0.6,0ne Mati [30]

Tabelle 1.1: Die Entwicklung mit der Rotverschiebung z
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Anzahl der T Auswahl-
QSO ‘ Linien log B ‘ Jé] kriterium Kommentar | Quelle

1 11.2+0.1 1.68 £ 0.10 log Ny > 13 [10]
2 | 60+47 1.71 14.0 > log Ny, > 13.75 [11]

1 71 1.71+0.1 log Ny; > 13.0 [9]

8.45+0.30 | 1.51+0.02 | 22.0 > log Ny > 13.25 [48]

1 166 1.74 £ 0.06 log Ny > 13.3 [44]
19 1.51 4+ 0.02 W, > 0.36 [55]
24 13.63+£0.09 | 1.73 £0.29 Ny > 4-10% DLS [31]
38 12.33 +£0.07 | 1.67 +0.19 Nyt > 21020 DLS [31]
52 35 3524005 | 1.25+0.03 | 21.8 > log Ny, > 17.2 | LLS [29]

Tabelle 1.2: Die Entwicklung mit der Saulendichte NV,
Anzahl der dn Auswahl-

QSO ‘ Linien n* w* kriterium K ommentar Quelle
1 264 £ 8 0.16 £ 0.02 W, > 0.033 [10]
1 264 + 8 0.19 £ 0.04 W, > 0.075 [10]
5 187 | 154+11 | 0.362+0.021 W, > 0.16 [49]
24 | 376 0.262 + 0.013 25>2>16 [1]
24 372 0.310 £ 0.016 32>2>25 [1
24 350 0.434 +0.023 41>2>32 [1
1 7 0.50 — 0.89 W, > 0.5 Grav.Linse, Obj.A | [16]
1 7 0.52 — 0.90 W, > 0.5 Grav.Linse, Obj.B | [16]
13 87 0.126 + 0.021 W, > 0.36 [3]
4 47 135+ 20 0.232 + 0.034 W, > 0.16 [59]
12 375 0.282 £ 0.015 W, > 0.06 [37]
12 345 0.299 + 0.016 W, > 0.20 [37]
12 282 0.311+0.019 W, > 0.32 [37]
5 204 0.295 + 0.021 W, > 0.16 fur [49] [37]
5 172 0.309 + 0.024 W, > 0.32 fur [49] [37]
55 111 4.60 £0.74 0.46 £ 0.04 W, > 0.15,v > 5000 | Civ [47]
99 90 3.03£0.46 0.55 £0.07 W, > 0.15,v > 5000 | Civ [47]
32 0.50 + 0.09 W, > 0.3 Civ [30]
32 22 | 1.76+0.40 | 0.88+0.19 W, > 0.3 Mgl [30]

Tabelle 1.3: Die Entwicklung mit der Aquivalentbreite W *




Kapitel 2

Physikalische Prozesse

2.1 Beschreibung der Absorptiondlinien

Das fur die Absorption verantwortliche Gas in den Wolken besteht aus einem Anteil Wasserstoff
(H1 und Hi1) und eéinem Anteil Helium (Hetl bis Heill). Zusatzlich kdnnen noch Verunreinigungen
durch schwere Elemente dazukommen, die in dieser Simulation nicht berticksichtigt werden. Die
durch dieses Gas verursachten Linien konnen Aufschlul? Gber die Wolken selbst geben. Im alge-
meinen lassen sich aus den Linienprofilen und -positionen Parameter wie die Rotverschiebung z,
die Saulendichte Ny, und der Dopplerparameter b gewinnen [44].

2.2 Linienbreiteund Linienform

Relaxation, also der Ubergang eines angeregten Atomesin den Grundzustand, erfolgt meist durch
Ausstrahlung eines Photon durch ein angeregtes Elektron der Atomhiille. Das Photon weist dabel
genau die Energie auf, die den energetisch tieferen Zustand des Elektrons von dessen energetisch
hoherem trennt. Diesen idealisierten Ubergang gibt es natiirlich nicht. Verschiedene physikalische
Effekte flhren zu einer Verbreiterung dieser scharfen Linie, die somit eine charakteristische Lini-
enform erhalt [6]. Der Gegenprozef3 zu der spontanen Emission ist die Absorption eines Photons.
Diese wird durch einen Absorptionskoeffizienten  beschrieben, der die Intensitat des einfallenden
Lichtes I auf die Intensitat

Iw] = I[w] - exp ( '/OS klw, s] ds) (2.1

abschwacht, wobei S die gesamte durchleuchtete Tiefe der Wolke ist. x[w] hat die gleiche
Abhangigkeit von der Frequenz wie die emittierte Intensitatsverteilung der spontanen Emission
(k]w] x Im[w]) und ist Uber

272 e? X g,

'/UOC Klw, s]dw = N8 fon = N[s]—/—==A, (2.2

meCO 4 qn

normiert, wobei £, die Oszillatorstérke des Ubergangs, A |s] die Dichte der absorbierenden Ato-
me, A die Wellenlange der Linie, A, .. die Ubergangswahrscheinlichkeit vom Zustand m in den
Zustand . und g¢,,, g,,, die statistischen Gewicht der Zustande n, m sind.

Im Fall einer konstanten Dichte A entlang der Sichtlinie durch die Wolke 1&% sich der Absorpti-
onskoeffizient x zu einem Wirkungsquerschnitt o vereinfachen. Es gilt dann

S
/ kds=k-S=0-N, (2.3
Jo

10
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wobei N die Saulendichte der absorbierenden Atomeist.

Maximanormierte Profile

— _ Lorentz

Abbildung 2.1: Auf die Halbwertbreite normierte Linienprofile

2.2.1 NaturlicheLinienbreite

Allein aufgrund der Heisenberg'schen Unscharferelation kann eine Linie nicht nur Photonen ex-
akt einer Energie enthalten, auch wenn sie ale dem gleichen physikalischen Prozef3 entstammen.
Wenn a so ein Elektron von einem angeregten Zustand ausin den Grundzustand relaxiert und dabei
ein Photon aussendet (spontane Emission), so ist der Augenblick der Relaxation mit einer Unbe-
stimmtheit versehen. Klassisch kann dies a's Emission der Linie durch die gedampfte Oszillation
eines el ektrischen Oszillators verstanden werden. Relaxiert ein Elektron, so hat dies zur Folge, dai
die Lebensdauer des angeregten Zustandes nicht unendlich gro3ist, sondern mit der Zeit exponen-
tiell abnimmt. Die Zahl der angeregten Atome N nach einer Anregung zum Zeitpunkt ¢ = 0 andert
sich daher nach dem Gesetz

N = Nye 2mmatt (24
wobe ... durch die mittlere Lebensdauer 7., vom angeregten Zustand m definiert ist:
27!1at = T,—;l = Z Anem (25)

Hierbel sind A,,_,, die Ubergangsv\_/ahrschei nlichkeiten vom angeregten Zustand m in den Zu-
stand n, wobei Uber ale moglichen Ubergange summiert wird (s. Anhang F, Seite 61).
Analog dazu nimmt ebenfalls die Amplitude des ausgestrahiten Lichtes exponentiell ab:

L[f] = Ly (elio a0t o Floommadt)  fiir g > 0 (2.6)
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Hierbel ist w, die Frequenz des Photons und L, der Normierungsfaktor der reelle Lichtfeldampli-
tude L[t]. Die Anregung fand wieder zum Zeitpunkt ¢ = 0 statt, so dal3fur ¢ < 0 noch keine Licht-
welle vorhanden war. Normiert man die Amplitude durch die Forderung [*2° |L[#]|>dt = 1, s0
wird mit L[t] = 0 fur ¢ < 0 das Integral zu

9 +oc 9 L2
LO/ e Pmatt q = 2

=1, 2.
J—00 27nat ( 7)

soda3 L, = /27, bestimmt ist. )
Geht man davon aus, dal3 essich bel dem Licht um eine Uberlagerung von monochromatischen
Wellen der Form c, [w]e'® handelt, so 4% sich die Amplitude s

L[t] = % /J:O Co[w]e®! dw (2.8)

schreiben. Bei den hier eingefuhrten Funtionenen c¢,[w| handelt es sich um die Fourier-
K oeffizienten, die durch die Fourier-Transformation zu

eulw] = \/LQ_W [ :O Ltle ! dt 29)

bestimmt sind. Die Intensitét des monochromatischen Lichts der Frequenz w wird dann durch
c.|w]|? dargestellt. Fur das exponentiell abklingende Lichtfeld aus Gleichung (2.6) ergibt sich so-
mit als spektrale Verteilung

1
V2T

Da (wy, — w) < (wy +w) und 7,,, < (w, + w), ist der rechte Summand sehr viel kleiner als der

linke und kann vernachlassigt werden. Die Intensitatsverteilung (s.a. Abbildung 2.1) unter Verwen-
dung von L, ist damit

Colw] =

Ly <i(w ! + - ! ) . (2.10)

0o (A)) - rYnat 1(_w0 - w) - rYnat

’Ynat 1
T (w—wo)® + Yl

Iw] = |e,w]” = I (2.12)

wobei die Intensitétverteilung auf die totale Intensitét 1, = [;° |c,[w]|* dw normiert wurde. Eine
solcheLinieheif3 Lorentz-Linie, ihrevolle Halbwertbreite (‘full width at half maximum’, FWHM),
also der Frequenzabstand der beiden Punkte im Linienprofil, wo dies auf die Halfte des Maximal-
wertes abgefalen igt, ist durch die mittlere Lebensdauer des angeregten Zustandes 7,, gegeben:

Awiws = 2Vae = T, (2.12)

Aufgrund der klassischen Beschreibung als gedampfte Oszillation wird diese natirliche Linien-
form auch as ,strahlungsgedampfte’ Linie bezeichnet.

Der Absorptionskoeffizient fur die strahlungsgedampfte Absorption hat, entsprechend der Inten-
sitat der spontanen Emission, die Form

7nat 1
T (W= wo)? Y

(2.13a)

Knat X
Durch Gleichung (2.2) und Einsetzen der mittleren Lebensdauer 7., ergibt sich somit der Absorp-
tionskoeffizient zu
_ w29y T (2.13b)
T R g, T @ w)? (1,4 |
fur die entsprechende Linie bei A,,.
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2.2.2 Stoldverbreiterung

Betrachtet man nun nicht ein einzelnes Atom, sondern ein Ensemble vieler Atome, so kann durch
StoRedieser Atome untereinander die Abstrahlung der Photonen unterbrochen werden. Ein Wellen-
Zug, der zur Zeit t = 0 mit der Frequenz w, ausgesandt wurde und zur Zeit ¢ = 7., abrupt gestoppt
wird, hat die Fourier-K oeffizienten von

1 Tstof} . . .
Glw] = — (eleot 4 7ot} et iy (2.143)
V2T /0
1 ei(WO*w)Tstoﬁ _ 1
~ 2.14
V2r  i(wy — w) (2.140)

Hierbei wurde wieder die Naherung (w, — w) < (w, + w) berlicksichtigt. Daraus ergibt sich die
Intensitatsverteilung von

sin?( 0 T 0p)

2m (worw)?

Sind die Unterbrechungen der Emission ganz zufallig und daher unkorreliert, soist die Wahrschein-
lichkeit p[7,0s]d 705, dald die Unterbrechung der Emission im Zeitintervall [7,.6, Toros + ATsto8)
erfolgt (ohne daid sie bereits vorher stattgefunden hat) durch eine Poisson-Verteilung bestimmt.
Sel 7,05 NUN diemittlere Stoldrate, SO ISt p[Tuos] = Varos - € sto87ste8 diese Poisson-Verteilung. Man
erhdt ein Linienprofil (s. Abbildung 2.1) der Form

le.[w]? = (2.15)

[ee]
Iw] = /0 Do) 64 0]]? ATuves
. 2 —
— —’ystoﬁ/ e*’YstoﬁTstoBk (WOQUJT’;;"B) qumB
2 . 0 2 (%)
1
e (2.16)

T (W= wo)® + s

Diese Intensitatsverteilung ergibt wiederum ein Lorentz-Profil. Die Halbwertbreite dieser Linie
A(‘)HWB - 27“03 — 2 . Fstoﬁ (217)

ist mit der Kollisionsfrequenz T, verknipft. Mit der Anzahldichte n,, der storenden Teilchen, der
mittleren Relativgeschwindigkeit v der Teilchen, die mit den absorbierenden Atomen kollidieren
und der effektiven Flache der Atome (Q (bei Wasserstoff ~ 10~ 14 cm?) ergibt sich I, = n,Q®.
Fur die Maxwell’sche Geschwindkeitsverteilung (s. Gleichung (2.22) ) ist

2 2 [2kT
S = N m

mit m als Masse der storenden Teilchen, was bedeutet, dal? diese Linienverbreiterung auch von
der Temperatur der Teilchen abhangt. Sie reduziert die Dopplerverbreiterung aber erst merklich,
wenn die mittlere freie Weglange zwischen den Stof3en von der Grofienordnung der Wellenlange
ist. Diesist bel denin dieser Arbeit behandelten Wasserstoffdichten jedoch nicht der Fall.

Besteht das Gas, wiein unserem Fall, aus zwei Komponenten (Wasserstoff und Helium), so miissen
fur die mittlere Geschwindigkeit v die Massen beider Teilchen beriicksichtigt werden. Die wahr-
scheinlichste Geschwindigkeit .., ergibt sich dann aus der reduzierten Masse der storenden Teil-

chen
2ksT 1 1
Vo = \/ ks — \/QkBT (— + > . (2.19)
mr My Mye

(2.18)

'6:
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Dabel wurde vorausgesetzt, dal3 der mittlere Abstand zweier Storteilchen sehr viel grof3er als der
Radius der effektiven Flache (Q der Atomeist.

Fur die Absorption 183 sich diese Linienverbreiterung anschaulich erklaren, indem man die
Elektronenbahnen der Gasatome al's durch StoRRe gestort betrachtet, was zu standigen Phasenande-
rungen des absorbierten Lichtfeldes fuhrt. Diese auf3ern sich in einer homogenen Linienverbreite-
rung, der StoRRverbreiterung. Der Absorptionskoeffizient hat ebenfalls die Form

Fstoﬁ 1
Usto ] 220a
B X (o — ) F T2,/ (2:208)
was wiederum das Profil
)\2 | I
a0l = Im A = 2.20b
Fistos N87r G (w— w)?2+ T2 /4 ( )

liefert.

2.2.3 Dopplerverbreiterung

Eineandere Linienverbreiterung, jedoch eineinhomogene, ist die Dopplerverbreiterung. Nach dem
Doppler-Prinzip ist die Frequenz w des Lichtes, das von einem gegeniiber dem Beobachter mit der
Geschwindigkeit » bewegten Atomes ausgestrahlt wird, gegentiber derjenigen w, eines ruhenden

Atomes mit
v

o= (1 _ _> (2.21)

Co
verschoben. In einem Gas im thermischen Gleichgewicht weist nun aufgrund der Maxwell’ schen
Geschwindigkeitsverteilung der (dny /ny)ste Teil der (hier: Wasserstoff-) Atome eine Geschwin-
digkeitskomponente im Interval [v, v + dv] in Richtung des Beobachters auf.

4 o2 2
dnu 4 07 (opean)2y, (2.22)

Tn VTl
2kpT
m

Dabel wurde die wahrscheinlichste (haufigste) Geschwindigkeit v,,, = 1/ verwendet, diein
diesem Zusammenhang auch Dopplerparameter b genannt wird. Weiterhin s nd my dasMolekular-
gewicht der Gasteilchen (hier: Wasserstoff) und T' die Temperatur des Gases. Tritt zu der thermi-
schen Geschwindigkeit noch eine Turbulenz-Bewegung auf, so ist Gleichung (2.22) nur mehr ein
empirischer Ansatz. Nehmen wir an, dal3 die Gasmassen sich makroskopisch mit einer Geschwin-
digkeit v bewegen, so ist in Gleichung (2.22) die wahrscheinlichste Geschwindigkeit v, durch
die Turbulenz-Geschwindigkeit v zu ersetzen, und man erhalt nach Faltung der beiden Geschwin-
digkeitsverteilungen eine wahrscheinlichste Geschwindigkeit v, von

+ 02 (2.23)
Mit Gleichung (2.21) erhalt man eine Intensitatsverteilung (s.a. Abbildung 2.1) von

2
[ wo—w
e ( Awp )

J AR
¢ VTAwry

Iw] = (2.24)

mit der Dopplerbreite Awr,
Aw, = Wy 2ksT

Co My

+v2. (2.25)
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Diese Intensitatsverteilung nennt man Gauld sche Linie. Die Halbwertbreite dieser Linieist
Awpgws = 2Awy, - VIn2. (2.26)

Der Absorptionskoeffizient x hat im Falle der Dopplerverbreiterung die Form

2
[ wo—w
e ( Awp )

Ktherm X W ) (2.27a)

was mit Gleichung (2.2) das Profil
JYE o 55) 2.27b
Kiherm = 4ﬁq_n n(—m,Tu)D ( . )

ergibt.
2.2.4 Voigt-Profil

Voigt Linien mit verschiedenen a=6,/8,

(o)

a=1.00

Abbildung 2.2: Voigt-Profile fir verschiedene « = 4., /d¢

Im allgemeinen werden selten die Einzelprozesse der Linienverbreiterung beobachtet, sondernim-

mer eine Uberlagerung der einzelnen Linienprofile. Dabei haben sowohl die natiirliche Linienbreite

als auch die Stolverbreiterung die Form einer Lorentz-Linie
1

142

L

(2.28)

I [z] o Ky [z]
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mit §, = %T;j + T8, Wahrend die Dopplerverbreiterung die Form einer Gauf3-Funktion mit

¢ = Awy, aufweist:

Tola] o rglz] e 8 (2.29)
Das Verhéltnisa = 6, /i stellt den relativen Anteil dieser beiden Prozesse an der Linienform dar.

Bewegt sich ein Atom mit der Geschwindigkeit v, so ist das Zentrum der Lorentz-Verteilung durch
den Doppler-Effekt verschoben, es entsteht ein Profil der Form (s. Abbildung 2.1)
—+o0
Tfa] = / Lz — 'Ia[e'] da’ (2.30)

J =00

welches eine Faltung der Gauf3- und L orentz-Funktion darstellt. Entsprechend ergibt sich das Profil
fur den Absorptionskoeffizienten unter Berticksichtigung der Gleichung (2.2) zu

ei(?_g)z dr,

be (W—wo— Aw)2 + 62

2
Ky = N >\0 Grm Am—m /

i d(Aw) . (2.31)

Dieses|ntegral wird Voigt-Integral oder Voigt-Profil genannt. Esist nur noch mit numerischen Me-
thoden bestimmbar. Abbildung 2.2 zeigt die Voigt-Profile fir verschiedene a.

Fur die hier behandelten Atomdichten ist stets o < 1 erfullt, was zur Folge hat, dal3 das Linienpro-
fil einen Dopplerkern der Form 2.27b fur (w — w,) < d¢ und sogenannte ,, Dampfungsfliigel” der
Form2.13b (bei T,z < 7, ', wiedurch die hier behandelten Dichten gegeben) fir (w — w,) > 6
aufweist. Die Abbildung 2.3 zeigt die Entwicklung der Dampfungsfliigel in Abhangigkeit der
Saulendichten.

Die Aquivalentbreite W (vgl. Gleichung (1.1))

Voigt Linien mit verschiedenen N bei gleichem o(w)

I(w)

. N= 64, \ {\ | / /

L N= 4w, \llHl /

_ N= 1N, \ \ 1

Abbildung 2.3: Voigt-Praofile fir verschiedene Saulendichten vV
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W= / (1—e ™) dA (2.32)

eines Voigt-Profiles nimmt nun mit steigender Saulendichte N, und somit wachsender optischen
Tiefe 7,,., zu. Fir schwache Linien hat das Profil noch keine ausgepragten Dampfungsfligel
(durchgezogene Linie), die Einsenkung (1 — e~ "rt) spiegelt die Dopplerverteilung des Absorpti-
onskoeffizienten im Kern der Linie wieder; ihre Breiteist W o« N. Mit wachsender Saulendichte
nahert sich die Linienmitte dem Intensitatsminimum. Die Linie wird jedoch zunachst mit W o d4
nur wenig breiter (gestrichelte Linie), dader Absorptionskoeffizient mit (w — w,) steil abfallt. Er-
reicht schliefdlich die Linienmitte das Intensitatsminimum (Strich-Punkt und Strich-Doppel punkt
Linie), so nimmt die wirksame optische Tiefe auch in den Dampfungsfliigeln zu. Die optische Tie-
feistjetzt 7,,, N(wfil}oy? dieLinie erhdt breite Dampfungsfliigel (lang-gestrichelte Lini€). Ihre

Breite wird somit W o« /N;..

2.3 Beschreibung der Kihlung und Heizung des Gases

In unserem Modell wird die baryonische Materie alsideales Gasder Dichte g, = 02, (mit 2, Quo-
tient baryonischer Materie zu Gesamtmaterie) und der Temperatur T angenommen. Damit ergibt
sich die innere Energie pro Masse zu

RT

R

(2.33)
wobei y = 5/3 das Verhdtnis der spezifischen Warmen (¢, /¢, ) und 11, das Molekulargewicht pro

Teilchen
Ny Hullg

=py— = ————— 2.343
Har = Hu Ny 2ny + 3ng. ( )

mit p; dem Molekulargewicht pro Wasserstoffatom
= NaMy + NueMue ' (234b)

’I’LHmH

jeweils unter der Berlicksichtigung von Helium, angesetzt wird. ny; und ny., sind die Anzahl der
Wasserstoff- und Heliumatome pro Volumen, my und my, die Massen der jeweiligen Atome. ny,
ist die Anzahl aller Gasteilchen pro Volumen. Die Dichte der Baryonen g, ist nun mit

O = MNuUmMu (2.353)
- TLH,U,HmH (2.35b)

gegeben. Das Gas verliert Energie durch die adiabatische Kihlung, durch Strahlung des heil3en
Plasmas und durch inverse Compton-Streuung, wahrend es durch die kosmische Strahlung der
Quasare und Galaxien und durch Stol3prozesse aufgeheizt wird. Entlang der Trajektorie ‘fi—“f ist die

Energiebilanz und Temperaturentwicklung

% — E% _ (ARad + ACOmp - I—‘F'hot;) (2 36)
dt o2 dt o '
dT T dng py 1 )

o oy (T B Aot + Ao — Torn) ) 2.

dt (fy ) <nH dt /,LH anH ( Rad + Comp Pho ) ( 37)

In diesen Gleichungen ist T';.,.,, die Heizrate durch Photoionisation, wahrend Ay, die Kihlrate
durch Strahlungsverluste des heif3en Plasmasund A .,,,,, die Kuhirate durch Compton-Streuung ist,
welche durch

Acomp = 7- 10730y T, (1 + 2)* (2.38)
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angegeben werden kann. Diese Compton-K Ulhlung ist daher firr grof3e Rotverschiebungen z > 5
der fUr die Temperaturentwicklung dominierende Prozef3. Die Temperatur T, der Elektronen des
Plasmas wird in dieser Gleichung mit der Temperatur der lonen 7" gleichgesetzt.
Ar.q €rhdlt man aus detaillierten Kihlprozessen, wie sie von Black [7] angegeben werden. Die-
ser Wert beinhaltet sowohl die Bremsstrahlung, die strahlende Rekombination, die dielektrische
Rekombination, als auch Anregungsprozesse der Elektronen. Das Medium wird dabei a's optisch
diinn und im I oni sations-Gleichgewicht angenommen.

DieHeizratedurch Photoionisation T'y,,, resultiert aus der ionisierenden UV-Hintergrundstrah-
lung durch Gaaxien und Quasare. Sie berechnet sich aus den Einzelanteilen fur Hi, Hel und Hell
unter Annahme von | onisationsgleichgewicht, wobei

Eimy + &einen; = ayn niy, (2.39%)

mits € {H1,Hel,Hell} und (i + 1) € {HiI, Hell, Helll }. &; bezeichnet die Rate durch Photoioni-
sation, ¢, ; die durch Stoldonisation, wahrend die Dichten der Einzelkomponenten mit »; und die
Dichte der Elektronen mit n, bezeichnet sind. Schliefdlich ist «; die Rekombinationsrate der jewei-
ligen Komponente.

Diesem Gleichungssystem sind noch die Relationen fir die Ladungserhaltung

Ne = Nan + Npen + 2 Nyen (2.39b)

und Massenerhaltung
Ny, = Nur + Nunn + Naer + DHert + MHernn (2-39C)

hinzuzufiigen. Gibt man weiterhin das Verhatnis von Wasserstoff zu Helium mit
Ny = 0.1 1y (2.39d)

an, wobei n,; und n,;, die Summen der Dichten der einzel nen |onisationszustande sind, so 1afdt sich
das Gleichungssystem (2.39a) bis (2.39d) bei gegebener Baryonendichte n,, nach den Dichten n;
und n, ., 16sen, wobei a's gute Naherung

n, ~ Ny (2.40b)

voraugesetzt werden kann, da der Anteil der Elektronen vom Helium ng.; + 2 ngern << N 1St
Auf diese Weise konnen nun die Gleichungen (2.39a) fur Wasserstoff und Helium entkoppelt und
nacheinander gel0st werden.

In 2.39a sind die Photoionisationsraten &; durch

_[* F,0;[V]
Si‘pl Z M (2.41)

i

gegeben, wobei hv; die jeweilige lonisationsenergie ist (13.60 eV fur Hi, 24.59 eV fur Hel und
54.42 eV fur Heil). Das Spektrum der UV-Hintergrundstrahlung F, wird in Form

v\l
R—%(—) 2.42)
Vui
angesetzt, wobel die Intensitdt F, = 4nfy[z]- 102t eigs ' Hz 'em 2 auf die UV-
Hintergrundstrahlung bei 13.6 €V normiert ist und eine Funktion der Rotverschiebung ist.
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Berlicksichtigt man zusétzliche Opazitétseffekte, so ergibt sich fur die optische Tiefe 7, [, 5]
0
ToptVs 8] = / (Z n,[s]o; [1/}) ds (2.439)
ZU
— Z </ n;[s]o:[V] ds)

= D Tomalvis], (2.43b)

welche die Strahlung in der Wolke nach einer Tiefe s zu
F,[s] = F,[0] - e Tort[vs] (2.44)

reduziert. Berlicksichtigt man weiterhin, daf3 die Wirkungsguerschnitte durch eine stark mit v fal-
lende Funktion o;[v] o v 3 angesetzt werden konnen, so 18t sich 7, [v, s] in drei unabhangige
Bereiche ..., ;[v, s] teilen, in denen die jeweiligen Wirkungsguerschnitte der Einzelkomponenten
dominieren:

Topt [VHIa 3] = Tnpt,HI[S} Dovm S U< Ve
Topt[Va 3} = Topt [VHeh 3} = Topt,HeI[S] ! Vpa S V< Vgen (245)
Topt [VHeIIa 3} = Tnpt,HeII[s] D Vpen SV

Es ergibt sich nun die Photoionisationsrate fur jede Komponente zu

§i[s] = Foe TrtiGY (2.46)
mit
B o FV
G; = —o,[v]dv. (2.47)
) v; F(]

Man erhalt schliefdich die Heizrate durch Photoionisation aus den Heizraten der Einzelkomponen-
ten mit

FPhot == Z Fz ’ (248)
welche durch
o F [slh(v — v,
r, = n, /V, —”[8} fEZ Vl)Ui[V] dv
~  Fye TorilslGBeBy, (2.49)

gegeben sind, wobei £ die mittleren kinetischen Energien pro Photoionisationsprozef3 sind, deren
Werte zusammen mit denen der Heizparameter G fur die hier betrachteten Falle von Black [7]
angegeben sind.

24 Moddlefur Lya-Wolken

Fur dielokalen Eigenschaften der Ly«-Wolken werden verschiedene M odelle angesetzt. Die Ther-
modynamik der Wolken wird dabei mit

dp_ _pde _

— e = (y = 1) (Thens — A .
dt ngt (’Y )( heat coo]) (2 50)
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beschrieben, wobei T,.... und A, die Heiz- und Kilhlraten bezeichnen, und der Adiabatenexpo-
nent v = 5/3 angenommen wird. Die dynamische Entwicklung wird mit
d’r  10p GM]r]

dz o Or 72

(2.51)

beschrieben, wobei r und M [r] Radius und Masse innerhalb der Wolke bezeichnen. Zur algemei-
nen Vereinfachung wird von spharischen Wolken ausgegangen. Die beiden dominierenden Model -
le sind im folgenden beschrieben, es wird jedoch zu erwarten sein, dafd nicht ein einzelnes Mo-
dell zur Beschreibung der Wolken ausreicht, sondern im Laufe der Entwicklung die verschiedenen
Bindungs-M echanismen (Gravitation, auf3erer Druck) einander abldsen [13].

241 Minihalo Moddll

Im Minihalo Modell wird die Gaswolke aufgrund der Gravitation der sie umgebenden Dunklen
Materie (CDM) zusammengehalten [45, 21]; die Eigengravitation des Gases wird hierbei ver-
nachlassigt. Dies fulhrt zu folgender Beschreibung [38] der Wolken

dM]|r]

o = 4mr®(0y + 0a) (2.52a)
kT,

Py = Op—— (2.52b)
mh

und es ergibt sich fir die Gleichungen (2.50)

Qb d ph pb d@b
L\ - = F t A(‘oo 1 2
- 1 dt (Qb) Qh dt et ool ( 53)
und 2.51 ) o 5
d*r GM 1 py
er_ - 254
dt? r2 0, Or (254)

wobei der Index b und d jeweils baryonisch bzw. Dunkelmaterie bezeichnet.

Die Physik solcher Wolken wird hauptsachlich vom intergal aktischen UV-Fluf3 bestimmt, was
wiederum die Breite der von ihnen erzeugten Linien hauptsachlich von der thermischen Doppler-
verbreiterung abhangig macht. Die Saulendichteverteilung Ny, ergibt sich nun durch dieisotherme
Gasverteilung in der Wolke zu

Nunlr] = 2 / Ml (2.55)

fur den Fall, dal? ein Sichtstrahl die Wolke im Abstand » mit (0 < r < R) vom Mittelpunkt pas-
siert, wobel R der auRere Radius der Wolkeist. Dadie Dichte n,,, mit dem Radius der Wolke o 2
abnimmt, ergibt sich so fiir die Wahrscheinlichkeitsverteilung der Saulendichten ein Potenzgesetz
mit dem Exponenten 5/3 [23]. Eine dem Ly«-Forest zugehorige Linie wird hierbel erzeugt, wenn
die Sichtlinie zu dem Quasar durch den ionisierten aul3eren Bereich der Wolke geht, eine Absorp-
tionslinie mit hoher Saulendichte (wie bei den Lyman-limit Systemen und den gedampften Ly«
Linien) entsteht, wenn die Sichtlinie den neutralen Kern der Wolke passiert.

2.4.2 Druck-gebundene Gaskugeln

Im Modell der Druck-gebundenen Gaskugeln expandieren die homogenen Wolken (W) im Druck-
Gleichgewicht
nwksTw = piam = Niavmkslicm (2-56)
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mit einem sich adiabatisch ausdehnenden intergal aktischen Medium (IGM)

Tiaulz] o< (1+42)° (2.57a)
niaulz] oo (14 2)3 (2.57b)
= Piam [Z] X (1 + 2)5 . (2.57C)

Die Entwicklung der Wolken hangt entscheidend von ihrer Dichte ab. Bei geringer Dichte n
sowiein der Epoche z < 2 sind die Heiz- und Kihizeiten lang gegeniiber der |okalen Hubble-Zeit,
die Wolken dehnen sich adiabatisch mit der Expansion aus

Twlz] o (1+2)? (2.58a)
nwlz] o (1+2)3 (2.58Db)
Rwlz] & nwlz] P o (142)7", (2.58¢)

kiihlen dabei ab, und werden schliefdlich nicht mehr beobachtet [49].
Bei hoher Dichte n,, und hoher Rotverschiebung z > 2 jedoch kdnnen sich die Wolken isotherm
ausdehnen

(1+2)° (2.59)
(1+2)°, (2.59b)

nwlz] o
Ry[z]
da sie zu einem thermischen Gleichgewicht mit der ionisierenden UV-Hintergrundstrahlung der
Quasare tendieren. Dies bedeutet, dal3 alle Wolken im Falle eines thermischen und |onisations-
Gleichgewichts mit der UV-Hintergrundstrahlung hoch ionisiert sind und eine Temperatur von
Tw ~ 3 - 10* K und eine Dichte von n, ~ 10~* cm~2 aufweisen. Dabei befinden sich die Wol-
ken im Druck-Gleichgewicht mit einem heif3en, verdiinnten intergal aktischen Medium der Dichte
niew ~ 107° ecm™2 und Temperatur Ty = 3 - 10° K [24].



Kapitel 3

Numerische L osung

3.1 Verwendeter Grundcode (PM)

Das fir die Simulation benutzte Programm besteht aus einem analytischen und einem numeri-
schen Tell. Der analytische Teil berechnet die Anfangsverteilung der Dichte; der numerischeist ein
PM Code, wie er in seiner Art schon haufig fir n-Korper Simulationen von grof3skaligen Struk-
turen benutzt wurde [19]. Er wurde von Klypin & Katesin [25] und Kates et. al. in [26] vorge-
stellt und dient zur Simulation der Entwicklung von Galaxien in einem kiihlen Dunkelmaterie-
Szenario (CDM). In[40] wurde er von Petitjean et. a. benutzt, um die Verteilung von Lya-Wolken
bei geringer Rotverschiebung z zu ssimulieren.
Es wird ein Medium, bestehend aus einer baryonischen und einer Dunkelmaterie-K omponente,
beschrieben, das allein durch Gravitationskrafte wechselwirkt. Die baryonische Materie folgt da-
bei den Traektorien der Dunklen Materie mit konstantem Materieanteil 2, = 0.1. Dieses Medi-
um hat eine Massenverteilung o(x) und eine Geschwindigkeitsverteilung v (). Die Massenver-
teilung o wird in der Simulation auf Massepunkten, spater , Teilchen* genannt, lokalisiert, so dal3
das Medium as eine Verteilung von ng — 1283 Massepunkten mit den Koordinaten z; auf ei-
nem n? = 256° Punkte Gitter mit L, = 256 - X, = 12.8 Mpc Kantenlange beschrieben werden
kann, waobei x, = 50 kpc die Lange einer Gitterzelle in mitbewegten Koordinaten ist; die phy-
sikalische Zellange ist x,/(1 + z). Durch die Berlicksichtigung der Nichtlinearitat der Struktur-
bildung auf Skalen um 10 Mpc (zur heutigen Zeit), folgt, dal? die Grofse des Gitters nicht unter
Lsox = 12.8 Mpc liegen sollte. Daraus resultiert eine Mindestgrof3e der Zellen von x, = 50 kpc.
Zu Beginn der Simulation liegen diese Teilchen in den Zellmittel punkten eines kubischen Git-
ters (Euler-Koordinaten = {I,,[;, [, } Lagrange-Koordinaten). Durch ein modellabhangiges L ei-
stungsspektrum (in unserem Fal ist dies ein COBE-normiertes CDM-Spektrum) wird nun eine
Dichtefluktuation mit Geschwindigkeitsverteilung v erzeugt, welche im ersten Stadium der Ent-
wicklung zu flachenartigen Strukturen fuhrt. Dieser Prozef3 1&/3t sich durch die Zel’ dovich Nahe-
rung [60] analytisch beschreiben. Die Entwicklung von « und v durch diesen Prozef3 wird bis zu
einem Wert a, = 0.0385 durchgefuhrt, ab dem die Naherung nicht mehr gultig ist. a, ist somit
der Startwert fUr die numerische Simulation. Diese berechnet dann im ‘Particle-Mesh’ Verfahren
(s. unten) die weitere Entwicklung von z und v bishinzu a = 1.0, wobei nun filamentartige Struk-
turen entstehen, die schliefdlich verklumpen und in Strukturen zerfallen, wie man sie heute beob-
achten kann (Galaxienhaufen).
Die Wahl eines standard CDM-L eistungsspektrums hat den Vorteil, dal3 die Form des Spektrums
auf Skalen der Grofie des Gitters (Ly.,. = 12.8 Mpc) keinen grofRen Einflul auf die Simulation
ausubt. Dadurch ist es moglich, ohne Einfuhrung eines systematischen Fehlers das Baryonen-
Dunkle Materie Verhaltnis auf hier verwendeten Skalen as konstant anzusehen (Bias-Faktor
von 1). Der Nachteil des CDM-L eistungsspektrums ist hingegen, dal3 auf kleinen Skalen eine zu

22
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hohe Leistung angesetzt wird, was zu hohen Geschwindigkeiten der Dunklen Materie fuhrt. Ein
weitere Nachteil, die Bildung massiver Strukturen (M > 10'3M,,), wird in der Simulation nicht
zu beobachten sein. Andererseitsist zu berlicksichtigen, dal3 die Leistung, dietatsachlichindie Si-
mulation eingeht, wegen des reduzierten Wellenlangenbereichs effektiv gegeniiber dem Ausgangs-
spektrum reduziert ist.

Die Newton’sche Bewegung jedes einzelnen Teilchens aufgrund der Expansion des Mediums
in den mitexpandierenden Koordinaten = mit Impuls p ist

r = ax (31
p = d&, (3.2

wobel a = (1+2) ! o t¥/3 der Expansionsfaktor des flachen Einstein-de Sitter-Kosmos ist
(s.a. Gleichung (A.10a) in Anhang A.1 auf Seite 44) [39]. Daraus erhdt man dann unter Beriick-
sichtigung der Poisson-Gleichung

Ayp = 4nGa® (o[, t] — 0) (3.39)

(mit g mittlerer Dichte des Mediums) die Bewegungsgleichungen

i—f = —V,¢ (Euler-Gleichung) (3.30)
de.  p . .
o = o (Traextorie). (3:3¢)

Die Poisson-Gleichung (3.3a) |6st man durch eine schnelle Fouriertransformation (FFT). Fur die
Simulation werden die relevanten Variablen (z, t, ¢, p, o) in dimensionslose GroRen (z, ¢, ¢, P, 0)
Uberfiihrt:

T = X,
,_ 0
= T
¢ = &(XUHO)Q
b = ﬁ(XOHO)
_ _3H, 1
¢ = %G ad (34
In Gleichung (3.34) bis (3.3c) wird die Zeit ¢ durch den Expansionsfaktor a ersetzt, und man erhalt
g2 - 2l (3.53)
er 2 a
o _ g, (3.5h)
da
dz P
a —_— W. (3-5C)

Die Simulation fulhrt nun eine schrittweise Integration der Bewegungsgleichungen durch. Zu Be-
ginn jedes Rechenschrittes i wird aus der Poisson-Gleichung die Kraft auf jedes einzelne Teilchen
berechnet. Dazu wird zuerst die Teilchenmasse nach dem * Clouds-In-Cell’ (CIC) Verfahren (s. An-
hang C, Seite 47) auf die Gitter-(Euler)-Koordinaten extrapoliert, dann die Poisson-Gleichung
durch Faltung im Fourierraum gelost, und schliefflich werden die so berechneten Krafte auf die
Teilchenpositionen interpoliert. Anschlief3end fihrt die Simulation eine Zeitintegration Uber ein In-
tervall Aa durch. Dabei werden die Teilchenpositionen und -geschwindigkeiten um einen halben
Integrationsschritt versetzt, so dal3 siefir a;,,, = a; + Aa/2 redisiert sind (‘leap-frog’ Verfahren).
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3.2 Die Temperaturzuordnung im Teilchencode

Im Verlauf der Bewegung der einzelnen Teilchen kommt es zu Zusammenstof3en der baryoni-
schen Materie. Diese entstehen in der Nahe von Kaustiken, das sind Punkte, in denen das Ge-
schwindigkeitsfeld der Dunklen Materie mehrere Losungen aufweist, also sich die Traektorien
der Dunklen Materie schneiden. In diesen Fallen wird die Jacobi-Determinante 7 der Transfor-
mation von Lagrange-(Teilchen)-Koordinaten {/;,1;,,} in Euler-(Gitter)-Koordinaten = negativ.
Seien {I,.1,.1,} die Lagrange-Koordinaten eines Teilchens, so sind die seiner nachsten Nach-
barn {l;+1,1,4:,1,+1}. Das Vorzeichen der Jacobi-Determinante 7 erhdt man aus dem Spatpro-
dukt

sign(J) =sign((X xY) - Z), (3.6)

wobei fur die Vektoren X, Y, Z gilt

X = w[{livljJrlvlk}] - m[{lialjvlk}] (373-)
Y = z[{li.,, L L] — 2 [{l L, li}] (3.7b)
Z = x{li,l, b —2[{l 1, L (3.7¢)

hier am Beispiel hinterer ({l;,1,,1,1}), linker ({I,_,,1,,1,}) und oberer ({l;,1,,l;,,}) Nach-
bar. Ist eine der acht Determinanten negativ, so erleidet das Teilchen mit den Lagrange-
Koordinaten {/,,1,,1, } einen inelastischen Stof3.

Die Temperatur T dieses Teilchens berechnet sich nun aus

w-Uy
3

Hierbei wird von einer Materiewolke ausgegangen, die mit der Geschwindigkeit v auf ein lokales
Dichtefeld der Geschwindigkeit U trifft, wobel die Geschwindigkeit U des Dichtefeldes a's Mit-
telwert aller Teilchen in einem Hilfsgitter, das doppelt so grob wie das normale Gitter ist, also aus
Zellen der Lange 2x, besteht, bestimmt wird.

Infrihen Stadien der Simulation, also bei hoher Rotverschiebung, kommt esjedoch dazu, dald diese
StoRe durch vereinzelte, langsame Teilchen verursacht werden. Diesen wilrde eine geringe Tempe-
ratur zugeordnet werden, was zu einem unrealistisch hohen Dichteanteil kalter baryonischer Mate-
riefuhren wirde. Tatsachlich kann aber davon ausgegangen werden, daf3 Teilchen, die noch keinen
Stol3 erlitten haben, aus warmem, ionisiertem Gas bestehen, so dal? der Energiegewinn durch den
Stol3 gering ware. Daher wird nur solchen Teilchen eine Temperatur zugeordnet, wenn diese eine
Grenztemperatur von T, = 5000 K Uberschreitet, anderenfalls wird ihnen keine Temperatur zuge-
ordnet. Solche Teilchen kdnnen natiirlich dann in den nachsten Rechenschritten erneut an einen
StoR beteiligt sein.

Nach einem solchen Zusammenprall unterscheidet sich die Kinematik der Dunklen Materie

von der des baryonischen Gases. Wahrend das Gas an der Stof3front zurtickbleibt, bewegt sich die
Dunkle Materie in das Dichtefeld hinein und oszilliert in dessen Schwerefeld zwischen den ver-
schiedenen Stof¥fronten. Dieser Bereich umfaldt jedoch nur wenige Zellangen x ,, so dal3 der Fehler,
der durch eine Mitbewegung der baryonischen Materie mit der Dunklen Materie entsteht, von der
Grofenordnung der Ungenauigkeit durch die Koordinatentransformation (siehe [26]) ist.
Diese Abweichung in der Kinematik fuhrt auch dazu, dald der Quotient €2, baryonischer Materie
Zu Gesamtmaterie nicht mehr langer a's konstant angenommen werden kann, vor allem bei Se-
kundarstofzen und in Regionen starker Kiihlung. Es zeigt sich jedoch, daf3 dies nicht die Regionen
der Lya-Wolken betrifft, da diese nur in schwachen Potentialtopfen existieren konnen, die einer-
seits tief genug sind, um die Materie zu binden, andererseits jedoch keine Ubermaliige Kiihlung
verursachen, die Sternentstehungsprozesse nach sich filhren wiirde.

kExT = pumy (3.8)
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Neben dieser Temperaturzuordnung durch inelastische Stofe erhalten Teilchen, die noch kei-
nen Stof} erlitten haben, sich aber in eine Region hineinbewegen, die aufgeheizte Materie enthalt,
ebenfalls eine durch Gleichung (3.8) berechnete Temperatur. Diese Regionen werden wieder durch
das Hilfsgitter bestimmt, dessen Zellen eine Lange von 2x, haben.

Dieweitere Entwicklung der Temperatur des Gasesist durch Gleichung (2.37) gegeben, wobei
fur die Simulation wieder ¢ durch « ersetzt wurde:

T T 1/2
d (y—1) (_dnH Uy G

da

ny da pu Hokgny

(ARad + AComp - FP]]Ot)) (39)

Die Temperatur des Gases ergibt sich durch Integration tber ‘;—f in Gleichung (3.9) entlang der Tra-
jektorie. DieHeizrate Ty, Wird dabei fir jeden Rechenschritt nach 2.49 mit den aus Gleichungs-
system (2.394) bis (2.39d) erhaltenen Dichten n, neu berechnet. Dabei wird jedes Teilchen als ei-
genstandige Teilchenwolke homogener Dichte r,, in eéinem Volumen x ? betrachtet, so dal? man die
optischen Tiefen der Gaskomponenten 7 als die der Wolkenmitte

Topt,i [g] ~ Topt,i [R}

Roomn,; - Xe/2 (3.20)

nahern kann.

Fallt die Temperatur des Gases unter einen Grenzwert T, = 5000 K, so kdnnen sich dichte Mo-
lektlwolken bilden, und Sternentstehungsprozesse werden moglich. Auf die Physik der Sternent-
stehung wird jedoch fur unsere Zwecke nicht weiter eingegangen, da sie fir die eigentliche Simu-
lation keine grofie Rolle spielt. Wir beschranken uns darauf, dai diese Teilchen forthin as , kalt*
betrachtet werden und ihnen keine neue Temperatur zugeordnet wird. Die Anzahl der Sternentste-
hungsprozesse pro Rotverschiebungsintervall bestimmt jedoch die Starke der ionisierenden UV-
Hintergrundstrahlung F;, = 4x f,[z] - J_,, und damit die Photoionisations-Heizrate I'y,,,. Die In-

1.0[

0.1

UV flux in units of 47mJ

Abbildung 3.1: Numerisch berechnete UV-Hintergrundstrahlung F;,
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tensitét f, dieser Strahlung wird hierfiir as proportional zu der Rate der Abkihlung Am. [2] der
Materie bei Rotverschiebung z angenommen

folz + AZ](1 4 2)*

folz] = Ceon A 2] + = - =2 o

(3.12)

wobe C,,,, ein Proportionalitatsfaktor ist, der die UV-Hintergrundstrahlung auf den beobachteten
Wert von ~ 47.J_,, bei z = 5 normiert.

Abbildung 3.1 zeigt den berechneten Flux aus der Simulation. Es wurde der Intensitatsfaktor f, in
Abhangigkeit der Rotverschiebung z im doppelt-logarithmischem Plot fir verschiedene Proportio-
nalitatsfaktoren C.,,, aufgetragen. Die gestrichelte Linie entspricht einer Intensitat von f, = 0.78
bei z = 5, die durchgezogene einer von f, = 0.57. Die verschiedenen Intensitéaten werden spater
zur Anpassung der Anzahldichte der Ly«-Wolken an die Beobachtungen bendtigt (s. Abbildung 4.3
auf Seite 33).

Esist gut zu erkennen, da3 die Strahlung fir 5 > 2z > 2.5 annahernd konstant bleibt und fir z < 2.5
drastisch mit einem Potenzgesetz der Form oc (1 + z)? abnimmt, welches bei z — 0 sogar noch
steiler wird. Aufgrund der Beziehung zwischen UV-Hintergrundstrahlung und abkihlender Mate-
riein der Simulation ist f,[z] auch ein guter Indikator fur die Verklumpung und Strukturbildung
im Kosmos.

In der Simulation wird die UV-Hintergrundstrahlung an allen Stellen des Kosmos gleichstark
angenommen. Wolken, die im Innern einer durch andere Wolken abgeschirmten Region liegen,
bemerken daher nichts von dem effektiv abgeschirmten UV-HIntergrund. Dies betrifft vor allem
Wolken hdherer Dichte (siehe Abschnitt 4.1), da diese fast immer in solchen Regionen anzutreffen
sind. Umgekehrt muf3 davon ausgegangen werden, dal3 der | onisationsgrad der nicht abgeschirmten
Wolken geringer Dichte eigentlich groRRer sein miféte. Die Hi-Saulendichte der nicht abgeschirmten
Wolken ist daher in der Simulation hoher alserwartet. Diesfuhrt zu einer Verschiebung der Haufig-
keit dieser Wolken von geringen Saulendichten zu hoheren Saulendichten. Dieser Effekt wird vor
allemin der Epoche 5 > z > 2.5 zu beobachten sein, dadort die UV-Hintergrundstrahlung maxi-
mal ist, so dal3 in dieser Epoche ein Defizit der Wolken mit geringen Saulendichten zu erwarten
ist.

Die Masse jedes Teilchens entspricht der Masse, die mit der mittleren Hintergrunddichte
0o = 4.7-1073% gcm~2 Uber das mitbewegte Volumen von 8 Zellen verteilt ist

M, = 0,(2x,)* . (3.12)

Um nicht das Jeans'sche Kriterium fir Gravitationsinstabilitét zu erfullen muf3 diese Masse M,
kleiner asihre Jeans-Masse M, , sein. Diese errechnet sich in mitbewegten Koordinaten bei kon-
stanter Temperatur 7' aus dem Jeans-Radius

_ 1 GM,uy
=5 T (3.139)
unter der Annahme, es handele sich um Gaskugeln mit
4 3
M = §7rR‘ 0 (3.13b)

Zu

5RT\? 3
M, = R )
! \/< Gy ) 4o (3:130)
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Somit fuhrt M, < M, , fur T~ 10000 K und auf heute bezogener Hintergrunddichte g, (1 + z)3
und Zellange X, /(1 + z) zu der Relation

2%, - < M, >1/3
1+ 2 +2)3
]/3 3 ]/3
2X
0o < G 47790 1+z)3>

T 3\!/3 1/
X, < (—) / 3.14
’ \/GuH@o 4 T2 (314)

~ 781-(142) " kpc.

Dieseist bis zu sehr hohen Rotverschiebungen gut erfillt.
Befindet schmehr alsein Teilchenineiner Zelle, so ergibt sich fur diese Zellemit Volumen V' = x 2
einelokale Dichte p. Ist fur diese Dichte das Jeans sche Kriterium noch nicht erfullt

Xo 5RT < 3 )1/3 0o
< = 2 3.15
1+ z \/GMHQO 47 0 ( )

Xo < Ry, %-(1+z), (3.16)

so kann jedes Teilchen al's nichtkol labi erende Gaswol ke beschrieben werden. Eine ausreichend ho-
he Anzahl dieser Teilchenwolken fihrt somit zu einer lokalen Dichte o, die das Jeans sche Krite-
rium erfillt, und beschreibt damit kollabierende Regionen.

Sei nun (o — o)/ o der Dichtekontrast in einer Zelle. Dieser wird maximal, wenn der Jeans-Radius
R; = R, - \/0o/ o dieser Dichte die Zellange x, erreicht

0 _ 0
0 0o O
e _ E 01 +2)73 (3.17a)
0 R3
R2
< gyt (3.17b)
o 0
Diese Beziehung liefert fur die Wasserstoffdichte ny,; = ufr‘;m 0
Ny R;, 2
=== . 3.18
ﬁH,O < RJ ) ( )

Man kann somit eine obere Grenze fir die Saulendichten Ny, stabiler Teilchenwolken in der Simu-
lation angeben. Ist der Durchmesser einer Teilchenwolke mit x,, gegeben, so erhdt manbei z = 0
fur verschwindene UV-Hintergrundstrahlung

R;, 2 _
Nui = nmX, < X—7 *Ny,oXo (3-19)
0

~ 10 cm?,

wobel ny ds obere Abschdzung fir ny benutzt wurde. Fir z >0 mul eine UV-
Hintergrundstrahlung F;[z] der Intensitét f,[z] berlicksichtigt werden; man erhdt unter Ver-
nachlassigung der Stofdonisation . ; aus Gleichung (2.39a)

EmMNm = OaMeN = aHI(nH - nHI)Q . (3-20)
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Mit
_ &m
A = (3.219)
Ay
2.54-108 F, erg ! cm? Hz
4.36 - 1010 (T/K)~0-76 cm3 57!

~ 7.32-1073 fo[2] (T/K)> ™ em3

%

wobei die Werte fir o, und &5, von Black [7] angegeben wurden, und mit der Abschéatzung

A > nyg
= ng~=VA-nm (3.21b)
erhdt man fur Gleichung (3.18) -
R = R}, ——0 (3.22)

VA
Setzt man hier die Saulendichte NV,;; = n.;, R, an, soliefert dies nach Ersetzen des Jeans-Radius R,
durch die Zellange X,/ (1 + z) eine obere Grenze fir die Saulendichten von

’fLQ R 4
N = %(R—J;’) (3.233)
ﬁ%o RJO 3
Nu < SRR (S2) 14 2) (3.230)
Xo

~ f'[2]7.7-10"(1 + 2)3 cm 2

fur x, = 50 kpc sowie einer Mindesttemperatur von T, = 5000 K. Diese Grenze falt mit (1 + z)
fr z — 0 (da f,[2] o< (1 + 2)?), so daB bel z = 0 und f,[0] ~ 10~2 Teilchenwolken mit einer
Saulendichte bis zu Ny, =~ 10'® cm~2 als stabil betrachtet werden konnen. Teilchenwolken mit
hdheren Saulendichten mufdten aus kleineren, stabilen Teilwolken zusammengesetzt sein, welche
nur durch eine Erhohung der Aufldsung dargestellt werden kdnnen. Teilchenwolken solch hoher
Saulendichten liegen aber bereits an oberen Rand der Zugehorigkeit zu den Lya-Forest Wolken,
so da3 sie die Statistik nicht stark beeinfluf3en.

Ebenso |4 sich durch den Dichtekontrast (o — o) / 0 eine untere Aufldsungsgrenze fur die Saulen-
dichten angeben. Der geringste Kontrast ist gegeben, wenn sich eine Teilchenwolke in einem Vol u-
men von acht Zellen befindet (= (o — 0)/o0 = 0). Diesfuhrt zu einer minimalen Dichte der Was-
serstoffatome ny = ny, welche die untere Grenze fur die Saulendichten in einer Zelle auf

Ng = — (3.29)

N > xo"jjl’“ (1 + 2)7 (3.25)

~ 10" cm 2

festlegt. Die Naherung wurde fur eine mittlere Intensitét f,[z] ~ 0.5 der UV-Hintergrundstrahlung
bei z ~ 3.3 durchgefuhrt. Fur z = 0 ist diese Intensitat auf f,[0] ~ 102 gesunken, man erhélt eine
Grenze von

Ny > 101 em=2 . (3.26)

Es ist dso zu erwarten, dal3 bei hohen Rotverschiebungen in Regionen niedriger UV-
Hintergrundstrahlung Wolken mit Saulendichten Ny, < 10" cm~2 nicht aufgelost werden
kdnnen. Eine hohere Auflosung wiirde diese Grenze verbessern.
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3.3 Konstruktion der Sichtlinie

Fir die Konstruktion der Sichtlinie benétigt man nun die zeitliche Entwicklung der Tellchenver-
teilung entlang eines Strahls zu einem fiktiven Quasar. Es wurde dazu eine hochauflosende Si-
mulation durchgefiihrt. Ab einer Rotverschiebung von zqso = 5 (entspricht agso = 0.1667) wer-
den die Schrittweiten Aa, so gewahlt, dald ein Lichtstrahl, der das Simulationsgitter bei konstanter
Lagrange-Koordinate {/;,; } der Lange nach durchquert, gerade die Kantenlange L .., des Gitters
zuriicklegt (s. Anhang A.2 auf Seite 45):

Lo = % (Va, + Aa, - va,) (3.27)
0

Somit erhalt man eine Momentaufnahme der Teilchenverteilung zum Zeitpunkt a;. Die Schrittwei-
tevon Aa, nach a,,, = a; + Aa, ist dabei stets sehr viel kleiner as die fur numerische Stabilitéat
maximal zul assige (was bedeutet, dal3 die Teilchen sich innerhal b eines Rechenschrittes weniger a's
eine Zellange X, weit bewegen). Man kann nun jeder Zelle 5 in eéinem Hilfsgitter mit Zellange 2X,
einen interpolierten Expansionsfaktor a; ; entsprechend der vom Licht bis zu dieser Zelle zuriick-
gelegten Distanz zuordnen:

- 2Xo = - (Vai; — Vai) (3.28)

Der Strahl schneidet dabel jede Zelle durch die Mittel punkte ihrer x-y-Ebenen, so dal? er auf den
inneren Kanten der 8 Normalzellen, aus denen eine Zelle des Hilfsgitters besteht, verlauf.
Im Gegensatz zu den Positionen der Teilchen kann sich die den Teilchen zugeordnete Temperatur T°
wahrend eines Rechenschrittes Aa; stark andern. Daher wird die Temperaturentwicklung nach je-
dem Rechenschritt i fur die Teilchen der Zelle j in 103 Teilschritten von a, nach a, ; weiterverfolgt,
und jedem Teilchen kann so eine genauere Temperatur zugeordnet werden.

Nach jedem Rechenschritt wird die Information fiir jedes Teilchen der vom Strahl durchquerten
ZelledesHilfsgitters gespeichert. Jeder Strahl enthalt somit die Informationen von -5 Rotverschie-
bungsintervallen bei einer Aufldsung von

HyX, N 1 )2
Co V1+z
(1+2)3/2 (3.29)

0z = (1+z)—<
2H X,

Co

Q

Um eine Periodizitat entlang der zu konstruierenden Sichtlinie zu vermeiden, wird diese aus den
Rotverschiebungsintervallen Az, = Aa, verschiedener, zufallig gewahlter Strahlen zusammenge-
setzt (Beispid: Az, von Strahl 117, Az, von Strahl 89, Az, von Strahl 542, usw.), wobei die An-
zahl der Strahlen N hoher als die Anzahl der Rechenschritte Aa, von aqso Nach a = 0 (Anzahl
Strahlen n: 625, Anzahl Rechenschritte i: 553) liegt, was eine ausreichende Statistik gewahrleistet.
Esergibt sich so eine Sichtlinie, die aus Teilchen bel verschiedenen Rotverschiebungen z besteht,
welche Aufschluf? Uber die jeweilige Baryonendichte n,, geben, und die somit die Entwicklung der
Lya-Forest Wolken beschreiben kann.

In der Simulation wurde jedes einzelne Teilchen mit einer Teilchenwolke identifiziert. In e-
ner Sichtlinie ergibt sich somit eine Anzahl & von Teilchenwolken fir eine gegebene Rotverschie-
bung z. Um fir diese Rotverschiebung eine Saulendichte Ny, zu erhalten, muf3jede Teilchenwolke
mit ihrer individuellen Dichte r,, , und Temperatur 7}, beriicksichtigt werden. Die mittlere Saulen-
dichte Ny, des neutralen Wasserstoffs in einer Zelle berechnet sich zu

. N
Ny = 2D (3.30)
2 Pk
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wobei Ny, die Saulendichte jeder einzelnen Teilchenwolke & im Rotverschiebungsintervall Az; ;
und p, o mR? die Wahrscheinlichkeit ist, dai3 die Sichtlinie die Teilchenwolke durchquert. Die
Summen ohne Indizies bezeichnen im folgenden eine Summierung Uber £ fur alle Teilchenwolken
in einer Zelle. Unter der Annahme, dal? die Teilchenwolken druckgebundene Spharen sind (s. Ab-
schnitt 2.4.2), ist der Radius R, einer Teilchenwolke

R, x VT, . (3.31)
und es ergibt sich
) Ny TP
Ny = 21“7’;/; : (3.32)
> 1y

Die Saulendichten Ny, , der Teilchenwolken ergeben sich durch Multiplikation der Dichte 7y,
der Wolken mit der Zellange X, da nach der ‘ Clouds-in-Cell’ Methode (s. Anhang C, Seite 47)
fir jedes Teilchen ein Volumenvon V' = x 3 angenommen wird. Die Voluminaaller Teilchen einer
Zelle des Hilfsgitters tiberschneiden sich nun mit dem Volumen eines Wirfels der Kantenlange x
um den Mittlepunkt dieser Zelle. Sie tragen so zu der lokalen Dichte des Wiirfds, der einer Teil-
chenwolke mit gemittelten Parametern entspricht, bei. Diese Teilchenwolke wird spéter Elemen-
tarwolke genannt.

Die Dichten ny; , des neutralen Wasserstoffs werden unter der Vorgabe der baryonischen Dich-
ten n,,,, der Temperaturen 7, und der UV-Hintergrundstrahlung F;[z] aus dem Gleichungssy-
stem (2.39a) bis (2.39d) gewonnen. Ebenso ergibt sich die mittlere baryonischen Dichte 7, zu

_ > nb,kaQ/g

iy = (3.33)
Y

Die mittlere Pekuliargeschwindigkeit v, der Teilchenwolken wird hingegen aus dem arithmeti-
schen Mittel der Geschwindigkeiten v, , der Teilchenwolken bestimmt, da aus ihr die Verschie-
bung des Schwerpunktes der Elementarwolke beziiglich der ihr zugeordneten Rotverschiebung z
berechnet wird.

Der Elementarwolke mit sich so ergebender mittlerer Saulendichte Ny;; wird nun ein mittlerer
Querschnitt = R? und damit eine mittlere Temperatur T, gewichtet nach den Saulendichten Ny, ,
zugeordnet.

S N TP

p2 . m2/3  _
TR* T S Nuwe (3.34a)
3/2
~ N, T2/3
I - (722?; ‘ > (3.34b)
HILk

Man erhélt eine Sichtlinie, in der jeweilsfur ein Rotverschiebungsintervall Az, ; maximal eine Ele-
mentarwolke mit mittlerer Saulendichte Ny;, mi:[tlerer Dichte n,, der Baryonen, mittlerer Pekuli-
argeschwindigkeit v, und mittlerer Temperatur T verzeichnet ist.



Kapitel 4

Auswertung

4.1 Verteilung der Gaswolken

Die Identifikation jedes Teilchens mit einer Teilchenwolke fuhrt zu einer filamentartigen Vertei-
lung der Wolken. Abbildung 4.2 zeigt eine 2 M pc dicke Scheibe durch den numerisch berechneten
Modellkosmos mit 25.6 Mpc Kantenlange bel niedriger (z = 0.8), mittlerer (z = 1.6) und hoher
Rotverschiebung (z = 3.28). Die Lya-Wolken sind grau schattiert. Man erkennt, dai3 die Wolken
mit abnehmender Rotverschiebung verschmelzen und somit ihre Anzahl langsam abnimmit.

Fir die statistische Auswertung der Verteilung der Gaswolken wird Uber eine grof3e Anzahl N
realisierter Strahlen gemittelt. Fir einen gegebenen Strahle n wird fir jedes Rotverschiebungsinter-
val Az, ; wiein Abschnitt 3.3 beschrieben nach Gleichung (3.32) eine mittlere Saulendichte Ny,
bestimmt. Dieser mittleren Saulendichte kann eine Elementarwol ke mit Querschnitt = R? zugeord-
net werden (s. Gleichung (3.34a) ).

ool h"

“"llw l
lh

dn/dz

”“‘uu u'

5 4 3 2 1
« Redshift 1+z

Abbildung 4.1: Anzahl der Wolken pro Rotverschiebungsintervall ?1_:

Aus diesen Elementarwolken wird nun eine effektive Saulendichte Ny, . pro Rotverschie-
bungsintervall berechnet, indem jede beitragende Elementarwolke auf einem Sichtstrahl n mit

31
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Abbildung 4.2: Verteilung der Lya-Wolken im Simulationsgitter
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ihrem Querschnitt 7R gewichtet wird. Da das Volumen aller Teilchenwolken & in einer Zelle
V,=> %wR;} o YT, ist, ist der diesem Volumen entsprechende Querschnitt aller Elementarwol-
ken 7R2 o (3. T,)%/%. Die effektive Saulendichte Ny, . ergibt sich somit zu

N
_ Wy |2
Nowcalz] = 3 Nl 207 (@)
n=1
mit 2/
R2 1 Ny T
wnlz] = —n = & N T (4.2)

a R%,n (z jjllg-[n])Q/3 ZN’“[”]

fur jede Sichtlinie n. Anschliefend werden Elementarwolken, die in benachbarten Zellen
{i,7},{i,7 + 1} liegen, zu einer grofRen Wolke zusammengefald. Diese Wolken umfassen teil-
weise bis zu 10 Elementarwolken, was zu eéinem Durchmesser von mehreren hundert kpc fuhrt.
Tatsachlich wird heutzutage angenommen, dal3 die Lya-Wolken eine solche Grole aufwei-
sen konnen. Verschiedene Autoren setzen die Radien Ry dieser Wolken auf Ry, > 100 kpc
(fir W, > 85 mA [50]) und 560 kpc > Ry, > 80 kpc (bei z ~ 1.8 [5]) an; eine Abschatzung
aus Doppelquasar-Beobachtungen gibt den moglichen Radius dieser Wolken sogar bis zu
1720 kpc > Ry (bei z =~ 0.8 [15]) an. Die Saulendichten der Wolken berechnen sich durch ein-
fache Addition der gewichteten Saulendichten Ny, .« der hintereinanderliegenden Elementarwol-
ken.

100 ¢

dn/dz

10 ¢

« Redshift 1+z

Abbildung 4.3: Anpassung der Anzahldichte an die Beobachtung
Um nun die Anzahl der Wolken n. fir eine gegebene Rotverschiebung z zu erhalten, reicht es,

fur alle Elementarwolken der jeweiligen Strahlen n mit mittlerer Saulendichte NHI,H (2] > Nurt grens
uUber die Wichtungen w,[z] zu mitteln.
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Die so erhaltene Anzahl der Wolken pro Rotverschiebungsinterval ‘3—’; fur Wolken mit einer Saulen-
dichte groRer as Ny ,.en, = 104 cm~2 wurde in Abbildung 4.1 aufgetragen. Die fette Linie im
Graphen ergibt sich durch Gléttung Uber Intervalle der GrofRe Az = 0.2. Sie wird gut durch &n
Doppel-Potenzgesetz (vgl. Gleichung (1.10) auf Seite 5) der Form

% =16.8-(1+2)"* 4 0.687 - (1 + 2)*° (4.4)
approximiert.
Diese Kurve |&3 sich nun durch Variation des Proportionalitatsfaktors C.,,, in Gleichung (3.11)
an Beobachtungsdaten anpassen. Hierzu wurden die Mef3ergebnisse der HST-Beobachtungen [ 36,
3] benutzt (schwarze Quadrate in Abbildung 4.3). Die gestrichelte Linie entspricht der UV-
Hintergrundstrahlung mit hoherer Intensitét aus Abbildung 3.1 (s. Seite 25), die durchgezogene
der mit geringerer Intensitat. Es zeigt sich, dal? eine zu hohe UV-Hintergrundstrahlung die Anzahl
der Wolken fur z = 0 nicht wiedergeben kann, jedoch eine geringfiigig niedrigere Strahlung die
Beobachtung gut reproduziert.

Schliefdich wurde die Verteilung der Wolken in Abhangigkeit ihrer Saulendichte untersucht
(s. Abbildung 4.4). Dabei wurde auf einem doppelt-logarithmischen Plot die Anzahl der Wolken .
gegenuber ihrer Saulendichte Ny, fir gegebene Rotverschiebung z = 0.5 (durchgezogene Linie)
oder z = 3 (Strich-Doppelpunkt Linien) bei einer Auflosung vonx, = 50 kpc dargestellt. DieKur-
ven werden durch ein Potenzgesetz (vgl. Gleichung (1.7) auf Seite 4) der Form

dn _
T X NZ (B~1.7-18) (4.5)
HI
gut wiedergegeben.
10°
10T X .
N
= O\
© NN
} _ \\
o 10 N |
o)) N
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1072t N -
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i \*\ \
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107° ‘ AN
14 16
Log N

Abbildung 4.4: Anzahl der Wolken n in Abhangigkeit ihrer Saulendichte Ny,

Es zeigt sich aber, dal3 die Kurve fir z = 3 bei geringen Saulendichten abflacht. Diesist bei ho-
hen Rotverschiebungen z fur kleine Saulendichten Ny, auch zu erwarten, da die Wachstumskurve
der Linien dann in den linearen Bereich Uibergeht, jedoch noch nicht bei z = 3. Die Ursache die-
ser Abflachung muf3 also in den Naherungen oder Grenzen der Simulation liegen. Fir kleine Rot-
verschiebungen =z werden kleine Saulendichten vor allem durch Wolken erzeugt, die eine geringe
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Baryonendichte n,, ~ 107 aufweisen und sich daher nicht im lonisationsgleichgewicht befinden,
also ionisiert bleiben. Bei hohen Rotverschiebungen hingegen liegen Wolken, die eine sehr klei-
ne Saulendichte besitzen, an der Aufldsungsgrenze der Simulation, welche proportiona zu X,/ f,
ist. Eine Erhdhung der Auflosung auf x, = 25 kpc (gestrichelte Lini€) reduziert tatsachlich diese
Abflachung. Wird zusétzlich auch noch die Intensitét f,, der UV-Hintergrundstrahlung geringfiigig
erhoht (Strich-Punkt Linie), so verschwindet die Abflachung vollig, allerdings geschieht dies auf
Kosten der Haufigkeit der Wolken hoher Saulendichte, dain der Simulation Abschirmungsprozes-
se der UV-Hintergrundstrahlung fir dichte Wolkenregionen nicht berticksichtigt werden (s. Text
zu Abbildung 3.1 auf Seite 25), und so diese Wolken zu stark ionisiert sind.

Eine andere Begriindung des Defizits bei Wolken geringer Saulendichte fir hohe Rotverschiebung
z = 3 kann darin liegen, dal3 Teilchen, die noch keinen Stof3 erlitten haben, denen aso auch noch
keine Temperatur oder Baryonendichte zugeordnet wurde und die als vollstandig ionisiert betrach-
tet werden, bei der Erstellung der Sichtlinien nicht berlicksichtigt werden. Diese Teilchen liegen vor
alleminverdunnten Regionen, haben also eine Dichte p, die vergleichbar oder unterhalb der Hinter-
grunddichte g liegt. Nimmt man an, dal3 fur einen Teil dieser Teilchen der Dichtekontrast (0 — ) /o
nur geringfugig kleiner als Null ist, so ist bei geringen Rotverschiebungen z = 0 der lonisations-
grad dieser diinnen Teilchenwolken hoch, was in einer Saulendichte von Ny, < 102 resultiert.
Ihr Anteil an der Lya Absorption ist daher vernachlassigbar. Bel hohen Rotverschiebungen z ~ 3
hingegen ist die Hintergrunddichte g und damit auch die Baryonendichte n,, bereits sehr hoch, so
daf? diese Teilchenwolken trotz ihres hohen |onisatonsgrades eine Saulendichte von Ny, =~ 10'?
aufweisen konnen. Auch bel dieser Betrachtung der Abflachung des Graphen fir kleine Saulen-
dichten fihrt eine Erhdhung der Auflosung auf X, = 25 kpc zu einer Reduzierung des Defizits, da
dabei die Auflosung des Dichtekontrasts (o — 9)/0 x X, % verbessert wird.

4.2 Moddlierung der Linienprofile

Fir einen einzelnen Sichtstrahl erhat man, wie unter Abschnitt 3.3 beschrieben, fir jedes Rot-
verschiebungsintervall Az; ; maximal eine Elementarwolke mit mittlerer Dichte n,, der Baryonen,
mittlerer Saulendichte Ny, des neutralen Wasserstoffs, mittlerer Pekuliargeschwindigkeit @, und
mittlerer Temperatur 7'. Daiber die genaue Position der Elementarwolkein der Zellekeine Angabe
gemacht werden kann, wird jede auftretende Elementarwolke wie unter Abschnitt 4.1 beschrieben
nach ihrem Querschnitt gewichtet. Man erhdlt so einen Sichtstrahl, wie er sich durch Mittelung
uber verschiedene beobachtete Sichtstrahlen ergeben wirde. Die effektive Saulendichte jeder Ele-
mentarwolke wird daher mit

Niypeq = wNy (4.6)

angesetzt, wahrend die Temperatur T, Dichte 72, und Pekuliargeschwindigkeit o, unabhangig vom
Schnittpunkt des Sichtstrahles mit dem effektivem Querschnitt der Wolke sind, und daher als die
der Elementarwol ke angenommen werden. Aus diesen Daten 1al3t sich nun fir jede Elementarwol -
ke bei Rotverschiebung = ein Voigt-Profil konstruieren. Die Profile mehrerer hintereinanderliegen-
der Elementarwolken (in benachbarten Zellen) Uberlagern sich dabei und bilden die Absorptions-
linie einer grof3eren Wolke, wahrend Elementarwolken ohne direkte Nachbarn zu einzelnen, meist
kleineren Absorptiondlinien fuhren. Die so konstruierten Absorptionslinien werden dann mit dem
vorhandenen Spektrum, in dem sich bereits die Absorptionslinien anderer Wolken befinden, tber-
lagert.

Eine aternative Konstruktion der Absorptionslinien groferer Wolken durch Aufaddieren der
Saulendichten der einzelnen Elementarwolken in benachbarten Zellen und Mittelung ihrer Tem-
peraturen liefert ahnliche Profile, die jedoch eine geringere Halbwertbreite aufweisen.
Berticksichtigt man hingegen die Geschwindigkeitsdispersion der Elementarwolken, aus denen die
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grolere Wolke besteht, so fuhrt dies wieder zu einer starken Verbreiterung der Profile. Fur die Ge-
schwindigkeitsdispersion wird eine zusatzliche Dopplerverbreiterung

Ui T
Awy, = 22, [ 220 4 42 (4.7)
Cy my

durch die Varianz der Pekuliargeschwindigkeiten der Elementarwolken

1S,
v, = J R Z(Vp —Up)2, (4.8)

n=1

mit mittlerer Pekuliargeschwindigkeit V, = & 3 4, ,, und X Anzahl der Elementarwolken 7 in der
grofRen Wolke, angesetzt, was einer zusatzlichen Bewegung der Gasmassen in der Wolke mit einer
Geschwindigkeit v, entspricht (vgl. Gleichung (2.23) auf Seite 14). Esist zu erwarten, dal3 diewirk-
liche Form der Profile durch die Beobachtung zwischen den hier vorgestellten, modellierten For-
men liegt, wobei die Profilform durch Uberlagerung der Einzelprofile der Elementarwolken als gu-
tes Mittel zwischen den anderen Profilmodellierungsmethoden anzusehen ist (vgl. Abbildung 4.5)
und daher im Folgenden fir die Modellierung der Spektren benutzt wird.

Das Profil einer Wolke kann nun noch entsprechend der Pekuliargeschwindigkeit v, der Ele-
mentarwolken verschoben werden. Unter der Annahme, dal? diese Geschwindigkeit klein gegen
die Lichtgeschwindigkeit ¢, ist (wasfir Pekuliargeschwindigkeiten 200 kms™! > 4, > 1 kms™!
inder Simulation gut erfullt ist), kann eine zusétzliche Rotverschiebung um Az angenommen wer-
den, so dal3 jede Linie A, zu einer Wellenlange

)\:)\0(1+2+Az)z)\n(l+z+:—p) (4.9)
-0
verschoben wird. Fir die zusammengesetzten, groRen Wolken aus mehreren Elementarwolken
wiirde man die Verschiebung aus der mittlere Pekuliargeschwindigkeit V, der Elementarwolken
erhalten.
Da die Pekuliargeschwindigkeit v, der Elementarwolken aus der Geschwindigkeit der Dunklen
Materie folgt, mul3 jedoch beriicksichtigt werden, dal3 diese durch die Wahl des L eistungsspek-
trums zu hoch angesetz wird (s. Abschnitt 3.1). Zusatzlich muf3 beachtet werden, dal die baryo-
nische Materie nicht den Trajektorien der Dunklen Materie folgt, sondern nach einem Stol3 an der
Stol3front zurtickbleibt und sich langsamer weiterbewegen wird. Ihre Geschwindigkeit weicht um
so mehr von der der Dunklen Materie ab, je hoher die Baryonendichte der Wolke an der Stol3front
ist. Die fur eine Elementarwolke angesetzte Pekuliargeschwindigkeit wird also in Mittel zu hoch
sein, wasin einer zu starken Zerkliiftung der Profile resultiert (s. Abbildung 4.6). Auch hier ist das
Ergebnis der Beobachtungen zwischen diesen beiden Profilmodellen zu erwarten.

Im allgemeinen berechnet man das Voigt-Profil durch Faltung des L orentz- und Gaul3-Profiles
im Fourierraum. Dazu muf3 das zu faltende Intervall mindestens den Bereich Uberdecken, in dem
die Gaul3-Funktion nicht unter 1/10 ihres Maximums sinkt:

7(AZIO,G)‘ 1

“D —_

e = (4.10a)
= AwlO,G — AU)D Vv ln 10 — (5(; Vv ln 10 (4.10b)

Dieser Bereich ist also von der GrofRenordnung 54, (Abfall links und rechts des Maximums, da-
her 2Aw;, ). Andererseits muf3 die Anzahl der Stittzstellen fur die schnelle Fouriertransformati-
on (FFT) innerhalb der Halbwertbreite Awyws 1, = 24, des Lorentz-Profils noch ausreichend grof3
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sein, um dieses gentigend zu berticksichtigen. Daaber das Verhadltnisa = 0./ < 1it, verlangt
dies eine sehr grof3e Anzahl von Stiitzstellen fur die FFT Uber den Gesamtbereich von 56.

Die Berechnung des Voigt-Profils erfolgt daher numerisch durch Ldsung des zu einer Reihe umge-
formten Voigt-Integrals 2.31 (s. Anhang D, Seite 48). Dabel ist zu beachten, dal? die Summanden
der Retheim Korrekturterm v, erst betragsmaldig anwachsen, nach erreichen eines Maximums die
Reihe jedoch konvergiert. Fur einen konkreten Punkt eines Linienprofils v kann die Reihe erst ab-
gebrochen werden, wenn dieses Maximum tberschritten ist. Die Anzahl der hierfir benttigten Re-
chenschritte steigt, je weiter der zu berechnende Punkt des Profilsvon der Linienmitte entfernt ist,
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Abbildung 4.5: Vergleich von Spektren aus einzelnen (mitte) und zusammengefaldten Elementar-
wolken mit (unten) und ohne (oben) Beriicksichtigung der Geschwindigkeitsdipersion
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wohingegen der Wirkungsquerschnitt o der Linie mit wachsender Entfernung von der Linienmitte
sinkt. Somit ist es fur Saulendichten Ny, < 107 cm 2 und o = 6, /d¢ < 1 ausreichend, die Rei-
he bis zum 30. Iterationsschritt durchzufiihren. Konvergiert die Reihe dann noch nicht, so ist der
Wirkungsquerschnitt o klein genug, al's dal? man den Korrekturterm vernachlassigen kann.

In Abbildung 4.7 ist der Betrag der Korrekturterm-Summanden (z-Achse) gegeniiber der Entfer-
nung von der Linienmitte (y-Achse) und der Anzahl der Rechenschritte (x-Achse) aufgetragen. Der
Graph Uber der Netzgrafik zeigt den Verlauf des Maximums. Das Spektrum kann nun mit einer be-
liebigen Auflosung (Anzahl der Stittzstellen pro Wellenlangenintervall) realisiert werden.
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Abbildung 4.6: Vergleich von Spektren einzelner Elementarwolken mit (unten) und ohne (oben)
Beruicksichtigung der Pekuliargeschwindigkeit
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T(w)

Abbildung 4.7: Verhalten der Summanden des Korrekturterms v,

Dem so erhaltenen, idealen Linienspektrum kann ein fir Beobachtungen typisches Rauschen
hinzugefiigt werden. Dieses Rauschen kann in erster Naherung alsweiRes Gaul’ sches Rauschen NV,
betrachtet werden. Dabei wird von einem konstanten Signal-zu-Rausch Verhdltnis S/N, im Kon-

tinuum g g
= (4.12)

N. VSt ™
ausgegangen. S bezeichnet hier die relative Signalhdhe, N, die Starke des Nullpunktrauschens.
Das Signal-zu-Rausch Verhéltnis S/N, kann bei der Modellierung des Spektrums, zusammen mit
dem Verhdtnis von Signal zu Nullpunktrauschen S/N,, vorgegeben werden. Jeder Punkt im mo-
dellierten Spektrum wird somit um einen gaulverteilten Zufallswert verschoben, so dal3 die Punkte
des Spektrums um ihre jeweiligen Ursprungswerte statistisch normalverteilt sind. Die Varianz der
Gaul3-Verteilung betragt dabel oy = N..

4.3 Modellierung eines Spektrumsfir eine einzelne Sichtlinie

In Abbildung 4.8 sind zwel nach Abschnitt 4.2 modellierte Spektren abgebildet. Beide Spektren
entstammen derselben Sichtlinie und haben je eine Aufldsung von 2.5 A. Siewurden jeweils dem
theoretischen Spektrum einer Lya Emissionglinie eines Quasars bel z ~ 5.1 Uberlagert. Zusatz-
lich zu den Absorptiondinien wurde bei dem unteren Spektrum ein Rauschen mit einem Signal-
zu-Rausch-Verhdtnis von 20 zu 1 und einem Nullpunkt-Rauschen von 1/100 der Hohe der Ly«
Linie generiert.

In Anhang E aus Seite 50 findet sich eine ausfihrlichere Darstellung dieser Sichtlinie unter Abzug
des unterliegenden Kontinuums mit drei hochaufldsenden Spektren geringen Wellenlangenberei-
ches bei verschiedenen Rotverschiebungen.
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Kapitel 5

Ergebnisund Schluf3folgerung

Der von Klypin & Kates[25] und Kates et. a. [26] entwickelte und von Petitjean et. al. [40] ver-
besserte Code wurde weiterentwickelt. Neben detaillierten Kilhlprozessen wird die Aufheizung
durch photoionisierende UV-Hintergrundstrahlung berticksichtigt. Es wird angenommen, dai die
UV-Hintergundstrahlung vorwiegend von Quasaren, Galaxien und Gebieten intensiver Sternent-
stehung ausgeht, also durch Prozesse in Folge von kollabierender Materie generiert wird. Dazu ist
esim allgemeinen notwendig, daf? das Gasin dichten Gebieten hinreichend abkiihit. Vereinfachend
wird deshalb angenommen, dal? die Zunahme der UV-Hintergrundstrahlung der Rate des zum gege-
benen Zeitpunkt unter eine Mindesttemperatur 7T, abgekiihlten Gases proportional ist. Unter dieser
Voraussetzung ist der Code in der Lage, die UV-Hintergundstrahlung konsistent selbst zu liefern.
DasModell wird selbstregulierend. Bel der Beschreibung der Photoionisation wird lokal die Opa-
zitét des Gases beriicksichtigt.

Um die zeitliche Entwicklung der Gaswolken tber einen grofien Rotverschiebungsbereich entlang
einer Sichtlinie zu einem fiktiven Quasar beschreiben zu kdnnen, ist der Code entsprechend an-
gepaldt worden. Es ist damit moglich, die Entwicklung der Lya Wolkenverteilung entlang eines
solchen Sichtstrahls zu reproduzieren. Weiterhin wurde ein Programm entwickelt, das aus den In-
formationen entlang der modélierten Sichtstrahlen unter Berlicksichtigung der fur die Linienent-
stehung relevanten physikalischen Modelle die zu erwartenden Linienspektren erzeugt.

Die durchgefiihrten Simulationen zeigen eine deutliche Korrespondenz zwischen der Vertei-

lung der Lya-Wolken und der Entwicklung der grofraumigen kosmischen Strukturen. Lya-Wolken
hoher Saulendichten konzentrieren sich in Regionen um Objekte, diein den berechneten Teilchen-
verteilungen als Galaxien und Galaxiengruppen identifiziert werden. Die Lya-Wolken niedriger
Saulendichte folgen den Filamenten und der flachenhaften Materieverteilung (s. Abbildung 4.2 auf
Seite 32 [40]). Es ergibt sich eine Verteilung der Lya-Wolken entlang der modellierten Sichtstrah-
len, diebiszu z ~ 2 mit abnehmender Rotverschiebung relativ stark abfallt (v ~ 2.5), dann aber in
eine evolvierende Verteilung mit v =~ 0.8 Ubergeht, die im wesentlichen durch die kosmologische
Expansion bestimmt ist. Die beobachtete Anzahl der Wolken fiir verschiedene Rotverschiebungen
konnte mit der Simulation gut reproduziert werden (vgl. Abbildung 4.3 auf Seite 33).
Auch ein Vergleich der numerisch erhaltenen Saulendichteverteilung der Lya-Wolken mit beob-
achteten Daten zeigt fir kleine z eine gute Ubereinstimmung (vgl. Abbildung 4.4 auf Seite 34).
Mit steigender Rotverschiebung macht sich ab z =~ 3 jedoch die Aufldsungsgrenze der Simulati-
on bemerkbar; es kommt zu einem Defizit der Wolken mit niedriger Saulendichte. Dieses kann mit
einer besseren Aufldsung und durch Erhohung der UV-Hintergrundstrahlung korrigiert werden. Al-
lerdings sind nahere Untersuchungen dieser Abhangigkeit, auch unter Einbeziehung nichtlokaler
Opazitatseffekte, erforderlich.

Eine Die Verringerung der Zellange fiihrt zunehmend in den Skalenbereich, wo hydrodynami-
sche und dissi pative Effekte beriicksichtigt werden miissen und fir den ein teil phanomenol ogi scher
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Ansatz, wie hier benutzt, nicht mehr ausreicht. Esist sicher notwendig, in dem Code auch solche
Teilchen in die Temperaturbetrachtungen einzubeziehen, die bisher as reiner (verdinnter) Hinter-
grund betrachtet worden sind. Bei hinreichend hohen Rotverschiebungen ist die Hintergrunddichte
nicht mehr vernachlassigbar fur die Bestimmung der Parameter der Lya-Wolken. Das Modell ho-
mogener Baryonendichte fir Wolken hoher Saulendichte ist sicher eine starke Vereinfachung. Ein
Ersetzen dieses M odelles durch Wolkenmadelle mit Dichteprofil [46] oder ein Anschluf an hydro-
dynamische Modelle auf kleinen Skalen sind eine naheliegende Erweiterung.

Die Grundannahme des vorliegenden Modellswar, dal? das Gas, dasdie Ly« Linien produziert,
der Verteilung der Dunklen Materie folgt. Diese Annahme hat zu Ergebnissen gefiihrt, die die Be-
obachtungsbefunde gut reproduzieren. Damit scheinen die Lya-Wolken ein guter Indikator fir die
Verteilung der Dunklen Materie im Universum zu sein. |hre Beobachtung ist deshalb ein Weg, die
grof¥raumige Struktur des Kosmos ,,auszumessert' .
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Anhang A

K osmologisches M odéll

A.1 Metrik, Kosmologische Gleichungen

Das Moddll, auf dem diese Arbeit beruht, ist das Standard-Modell des Universums mit der
Raobertson-Walker Metrik [35]

dr?
2 2 2 2 1,2
ds = (I,[t] (m +r dQ) — Codt (Ala)
= a[?R2 (dx* + £%dQ) - cld#? (A.1b)
siny fur k = +1 (geschlossen)
mit 3 = X furk =0 (flach)
sinh furk = —1 (offen)

wobei 7 = R, (mit dem Weltradius R, = 2 \/ﬁ) gilt und dQ = d#? + sin? Ad¢? hier das
v fo

Raumwinkelelement ist. Der kosmol ogische Expansionsfaktor a[¢] definiert die Rotverschiebung z
mit

L alt]

alt,]

Nimmt man an, dal3 sich dieser Expansionsfaktor zur gegenwartigen Zeit nicht schnell verandert,
so0 kann man ihn mit einer Taylor-Reihe ansetzen:

_1. (A.2)

1
alt] = ag+ alte](t —t,) + 5a[to}(t —ty)
= ao (1+ Ho(t — to) — aH2(t —to) + ) (A3)
Hierbel ist a, = alt,] der Expansionsfaktor zur heutigen Zeit,
afto]
0 = A.48
alt,] ( )
die Hubble-Konstante und Al 1 altolalt
alty _ altolalte
©= U HE T ) (A.40)

der Verzogerungsparameter zur heutigen Zeit ¢,,.
Aulerdem werden die Einstein’schen Feldgleichungen [52] benutzt

<g>2 _ 8nG koA

_roa s A.53
5 P er 3 (A-53)

a

<g) — —?(,o+3p)+%, (A.5Db)
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die zu folgenden kosmol ogischen Gleichungen fihren:

> \? 8w k A
H? = ( z > =—Gp— 5=+ —- (A.6a)
1+2 3 a’R2 3
8nG 2A k
2qH? — (p+3p)— = =H>+ —A (A.6b)
3 3 a’ Ry

Ist p < p, soreduziert sich die Energieerhatung ap = —3a(p + p) auf
ap = —3ap (A7)

mit der Losung
plt] o< a 3[t]. (A.8)

Im Einstein-de Sitter Fall, wo sowohl die Raumkriimmung also auch die K osmol ogische Konstan-
te A klein gegenilber der Massendichte sind, reduziert sich Gleichung (A.6a) auf

=\ 2
<9> Lyen (A.9)
a 3
mit der Losung
a o« 23 (A.10a)
2 1

t = (A.10D)

3H (67Gp)'/2 "

Die kosmologischen Gleichungen (A.6a) und (A.6b) konnen auch als Entwicklung von H,, ge-
schrieben werden, man erhat dann eine allgemeine Form der kosmologischen Parameter:

SN\ 2
(g) = 12 (Q+2)° 4 Q1+ 2) + ) (A.113)
(2) - m (gA - M) (A.11b)
a 2
oder auch
3 9 1/2
H = Hy(Q01+2)* + Q514 2)" +0,) (A.123)
Q
wobe €, Q; und 2, Konstanten sind. Diese sind im einzelnen:
8rGp(toy) .
0= —2Y :
3H? Dichteparameter (A.139)
Qp,= ————— Krimmungsparameter A.13b
P Ry Krummungsp ( )
A )
Q, = Vir kosmologischer Parameter (A.13c)
0

wobel Q + Qp + Q, = 1 immer erfillt ist.
Im Einstein-de Sitter Fall ist nur der Term mit € nicht vernachlassigbar klein, und somit ist der
einfachste Fall 2 = 1. Die Metrik A.1b reduziert sich dann auf

ds? = a*[t] (er + TQdQ) — ¢odt* =0 (A.14)
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A.2 Lichtweg

Der Weg eines von einem Quasaren ausgesandten Lichtstrahls ist im allgemeinen durch die Null-
geodéte, die die Raumpunkte des Senders und Empfangers schneidet, gegeben. Somit ist die redu-
Zierte Robertson-Walker Metrik (vgl. (A.14))

ds? = a*[t]dr? — ¢,dt* = 0 (A.15)

zu l6sen. Der vom Licht zurtickgel egte Weg zwischen Quasar und Beobachter ist I = aft,]r, wobel

t
!
r = /ﬂ. (A.16)

;o alt']

Zur Losung dieses Integral s bendtigt man die Funktion a[t]. Dieseist fir einen Friedmann Materie-
Kosmos mit a[t] = a,t*/* gegeben (s. Gleichung (A.10a) ), wobei fiir den Zeitpunkt ¢, = (heute)
der Expansionskoeffizient a[t,] = 1 ist, und damit

. ~1/3
alto) %a,tn 2
alt, a,t:

Mit diesen Gleichungen erhalt man nun

[to] = a, 82/ = ( 2 )2/3 1 (A.182)
alty| = a,ty’ = a, SH, = .
3 2/3
> a - (5m,) (A 180)
und
3 2/3
aft] = <§H0t> . (A.19)
Damit |83t sich nun das Integral A.16 zu
2 2/3 1 t
= /3
= ¢ <3H0> 3 [(f ) . (A.20)

berechnen und man erhalt nach Ersetzung von ¢ mit Gleichung (A.18b) und Gleichung (A.20) den
Lichtweg

_ 2¢

= (Va—Va) . (A.21)

Fir unsere Simulation wird also genau dann vom Licht die Zellenlange x, zurlickgelegt, wenn a
um Aa erhoht wird:

r

2¢
X, = HL (Va+2aa - a) (A.22)
0

Man beachte, dal? hierbei nicht die absolute Weglange [ betrachtet wird, sondern die mitbewegte
Koordinate r.



Anhang B

Anzahldichte der Absorber N|z]|

Ein Objekt, dal? zur Zeit ¢ beobachtet wird, befindet sich in einer Entfernung (gemessen in mitbe-
wegten Koordinaten) von (vgl. Gleichung (A.16))

to ¢, dt!
I = alty)r — a[to}/t o (B.1)
Dieses 1a% sich umschreiben zu
o 1 ¢odt alto]
| = alty] / d< ) | (B.2)
Ji at'] gf alte t!
¢ alt] af4el) \alf]
Substituiert man nun d(4%1) = % da mita = aft'] und a, = alt,], Oist
alto]/alto] /I 2 !
- ao/ ol/alto] ¢, dt (_(1_) d(@)
alto]/alt] ada ao a
alto]/alt] !
- ao/ veta 4t d(ﬁ) . (B.3)
1 a, da a
Betrachtet man Gleichung (A.6a) alsFunktion von % so erhat man unter Verwendung von Glei-
chung (A.11a), der Parameter H,, g, und €2, und wenn man die Rotverschiebung 1 + z = f[gﬂ} as
Grenze ersetzt, (s.a. [35], Seite 784)
o [ 32, Q )1/2
I = T, <Qu + (1 4 ¢ 5 Ju” + 5 ~ o du . (B.4)

Ist der Durchmesser der Absorptionswolke 7 D? und die Anzahldichte @, pro Einheit mitbewegten
Volumens, dann ist die zu erwartene Anzahldichte der Absorber pro Rotverschiebung

N[z]dz = 7®,D2(1 + z)2dl = Ny(H,/c)(1 + z)%dl, (B.5)

wobel N, = (¢/H,)®,mD? der lokale Wert von N[Z] ist. Setzt man Gleichung (B.4) in Glei-
chung (B.5) en, so erhdt man

2 3 30 2 e
N[z] = No(1 + 2) (Q(l—l—z)‘ —|—(1+q0—7)(1+z) +5—q0) , (B.6)
und mit A =0 und Q = 2q, ist
N[z] = No(1+2)(1 +2gp2) /2. (B.7)

Diese Gleichung gilt fur den Fall, dai3 die Wolken weder ihre Grofenverteilung noch ihre Anzahl
mit der Zeit (oder hier: mit z) verandern.
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Anhang C

‘Clouds-In-Cdl’ Methode

Die ‘Clouds-In-Cell’ Methode erhielt ihren Namen aufgrund der physikalischen Interpretation
der Massenverteilung innerhalb der Zellen. Jeder Massepunkt wird hierbel as Mittelpunkt eines
Wiirfels homogener Dichte (‘ cloud’) mit Kantenlange x, aufgefaldt und hat somit ein VVolumen von
x 3. Anschlieend wird jeder Gitterstiitzstelle anhand des Schnittvolumens von Zellwirfel und Teil-
chenwiirfel eine Masse zugeordnet. Somit tragt jedes Teilchen zur Masse der ihn umgebenen acht
Zellen bei. Schliefdich werden alle Beitrage aufsummiert und man erhdt eine Dichteverteilung auf
dem Gitter. Durch dieses Verfahren erhdt die Dichteverteilung eine Glattung, die einer Faltung mit
einer Fensterfunktion, die durch die Zellange x, bestimmt ist, entspricht. AnschliefRend wird nun
die Poisson-Gleichung durch Faltung mit einer Green’schen Funktion gelost. Fur die Green’sche
Funktion werden dabei periodische Randbedingungen angenommen, so dal? das Gitter Uber den
Rand hinaus in sich selbst fortgesetzt wird. Schliefdich werden die so berechneten Kréafte auf die
Teilchenpositionen interpoliert.

Abbildung C.1: Modell eines Massepunktwiirfels in einem Zellwrfel
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Anhang D

Das Voigt-Profil als Reihe

Das Voigt-Profil hat nach Gleichung (2.31) die Form

’(?_5)2 .

b (w—wp — Aw)? + 52

2
oy = N0 _Gmy /e d(Aw) . (D.1)

473/2 g_n

Dieslaflt sich in einen Vorfaktor k, = N %(2’ %Anem und dem Faltungsintegral Uber die Lorentz-
Funktion [[x]

o 1
w z? 402

[z] = (D.23)

und die Gauf-Funktion g[x]

(D.2b)
zerlegen, welches die Voigt-Funktion v[x] ergibt:

Ky = £+ (l*g) 7]
= /io/g[x'}l[x—x'} dz’

— 0o

= Kov[z] (D.3)

DieFouriertransformierten F[y] = (v27)~' [ f[z]e!¥* dy dieser Funktionen sind fur die L orentz-

Funktion L[y]
1

Ly = meﬂ’t‘y‘ (D.4a)
und die Gauf3-Funktion G[y] ;
1 (%) 42
Glyl = Nz ’ (D.4b)
Damit ergibt sich die fouriertransformierte Voigt-Funktion zu
1 6292
Vy] = V2r Gly|Lly] = oz &P (— ” —5I,Iy> : (D.5)
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Man erhdt nun nach der Ricktransformation f[z] = (v27)~! [ Flyle*dz die Voigt-
Funktion v[x] mit

17 5242 ,
vl] = 5 | exp (—i —ulyl — wy) dy . (D.6)

1 7 5gy2 .
v[jzg] = — /exp ——= — (0, +ix)y | dy + (D.7)
2 4
0
r oy’ :
+ fexp (=%~ 6, i)y ) ay 09
0
1 /r oL+ iz 2 O, + iz
= % ("XP( o) (e ) - (-9
s 2 s
+ exp <5L "’”) (1@[5L ”’j) , (D.10)
(sG {sG
wobel
D[¢] = 2 / ot (D.11a)
v )
die Fehlerfunktion ist, die durch die Reihe
) 9 00 2k§2k+1
Pt = —e Y > .
K="z Z:U 2k + 1) (D.11b)
genahert werden kann. Nach einigen Umformungen erhalten wir
@] = 1 52 — 22 (25Lix> N (_25Lix> N
vlx] = SN exp 52 exp 52 exp 52
o [ On+iz k (dL—iz
2 (eew) (e () | &2 ()
/T exP( 52 ) (kzo (2k + 1) +kz::0 (2k + 1) (012

|
@
><
!

1 62 — g2 (25Lx> N
NGTD oz )P\ 2

2 oo 2k k ] 2k+1 (SL 2k+1 T 2j
J— _ ] L e
VT b 2 (2k + 1) jz%( D ( 2j )(&;) <5L> ,(D.13)

k=0

wobei der Binomia-Satz (a + b)" = 3 (7)a" /b’ verwendet wurde.

J
Man erkennt, dal3 die Funktion in einen Gaul3-Funktion ahnlichen Teil v, und einem Korrek-
turterm vy zerfallt:
vfz] = valz] + via] (D.14)

Dieser Korrekturterm 1803t sich numerisch leicht berechnen, die Summe bricht ab, wenn der Betrag
des nachsten Gliedes kleiner a's der vorhergehende und kleiner as eine untere Schranke e ist.



Anhang E

Spektrum einer Sichtlinie

Auf den folgenden Seiten ist das Spektrum der in Abschnitt 4.3 (s. Seite 39) vorgestellten Sichtli-
nie unverrauscht mit einer Auflosung von 0.1 A zufinden. Das Spektrum wurde in Einzelspektren
von jeweils 500 A zerlegt, so da die Voigt-Profile bei hoheren Rotverschiebungen im Ansatz er-
kennbar sind. Zusatzlich sind noch drei ausgewahlte Spektren mit einer Breite von jeweils 50 A
und einer Auflésung von 50 mA beigefiigt, die den Lya-Forest bei geringer (z = 0.8), mittlerer
(z =~ 1.6) und hoher Rotverschiebung (z ~ 3.3) zeigen. Auf ihnen sind die Voigt-Profile in allen
Einzelheiten erkennbar. Jedem dieser drei Spektren steht ein mit Rauschen Uberlagertes gegeniiber.
Das Rauschen wurde mit eéinem Signal-zu-Rausch-Verhaltnis von 20 : 1 am Kontinuum und mit
einem Nullpunktrauschen von 1 /100 der Kontinuumshohe generiert. Die schmalen Linien am obe-
ren Rand der Spektren geben die Linienmitten der Elementarwolken an, sofern diese mindestens
eine Tiefevon 1 - o des Rauschens aufweisen. Anderenfalls kann davon ausgegangen werden, dal3
eine solche Linie bei einer Messung nicht erkannt werden kann.
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Abbildung E.10: Spektren 5200 A — 5250 A
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Anhang F

Atomspektrum des Wasser stoff

XinA | Termibergang | A, ins !
1216 1S — 2P 6.21 - 108
1026 1S — 3P 1.66 - 108
2S5 — 3P 2.18 - 107
Summe nS — 3P 1.88 - 108
973 1S — 4P 6.76 - 107
25 — 4P 9.53 - 108
3S — 4P 3.04 - 106
3D — 4P 3.45-10°
Summe | nS/D — 4P 8.05- 107
950 1S — 5P 3.40 - 107
28 — 5P 4.92 - 108
3S — 5P 1.63 - 106
3D — 5P 1.48 - 10°
48 — 5P 7.32-10°
4D — 5P 1.88-10°
Summe | nS/D — 5P 4.16 - 107

Tabelle F.1: Ubergangswahrscheinlichkeiten fir Hi
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Anhang G

Notationen

Variable | Bedeutung
a Expansionsfaktor
b Dopplerparameter
c[w] Spektralverteilung
F UV-Hintergrundstrahlung
Tonn Oszillatorstarke
G Statistisches Gewicht eines Atomzustandes m
I Intensitat
L sox Lange einer Gitterkante
L[t] Lichtfeldamplitude
l Distanz zwischen zwei K oordinatenpunkten
{l;,1;,1,} | Lagrange-Koordinaten eines Teilchens
M Masse eines Objektes
My Gesamtmasse des Wasserstoffes
N Besetzungszahl eines Zustandes, Anzahl von Atomen
N|z] Differentielle Anzahldichte der Absorber pro Rotverschiebung
N; Saulendichte des Gases i € {H, He}
n Anzahl der Absorptionswolken
Ny Anzahl der Gasteilchen pro Volumen
ny Anzahl der baryonischen Teilchen pro Volumen
n, Anzahl der Gasatome i € {H, He} pro Volumen
n, Anzahl der Teilchen entlang einer Gitterkante
n, Anzahl der Zellen entlang einer Gitterkante
r Newton'sche Koordinate eines Teilchens
P mittlerer Massendruck im Kosmos
P Impuls in mitexpandierenden Koordinaten
Q Effektive Streuflache eines Atomes
R,r Radius
S, s Weyg, Strecke
T Temperatur des Gases
t Zeit, Alter des Kosmos
U Geschwindigkeit des Dichtefeldes
v Geschwindigkeit

Fortsetzung nachste Seite
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Variable | Bedeutung
UR Pekuliargeschwindigkeit
w Aquivalentbreite einer Absorptionslinie
w Wichtung
T mitexpandierende Koordinate eines Teilchens
z Rotverschiebung
e Verhdtnis Lorentz- zu Gauf-Form in Linienprofil
| I Stol¥rate
| Heizrate durch Photoionisation
Ynat natirliche Linienbreite
€ Energiedichte
K Absorptionskoeffizient
A Kosmologische Konstante
Acomp KUhlrate durch Compton-Streuung
Arag Kuhlrate durch Strahlung
A,.,. | Ubergangswahrscheinlichkeit
A Wellenlange
v Frequenz
& | onisationsraten
0 mittlere Massendichte im Kosmos
0 Dichte des Mediums
On Dichte des baryonischen Gases
o Streuquerschnitt
o; Varianz von i
Topt Optische Tiefe
T L ebensdauer eines Atomzustand m.
¢ Gravitationspotential
Q, Kosmologische Parameter
w Frequenz (27v)
Tabelle G.1: Liste der benutzten Variablen
Konstante | Wert Bedeutung
5 —1
o { ;332 | 1810'(;?:5,1 Lichtgeschwindigkeit
—19
e { igg;; _ 18710 gscm:” 52)1/2 Elementarladung
—11 3 —1 &2
G { 22;;2 18*8 dr;n (I:(r?]Q g§2 Gravitationskonstante
H, 50 kms ! Mpc! Hubble-K onstante
—34
e e e Pland-Konstante
—24 71 —1 2
J o1 { } 1821‘;3 s:'ZHz*rlncm*Q Beobachteter UV-Hintergrund bei z = 5

Fortsetzung nachste Seite
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Konstante | Wert Bedeutung
1.3807 - 10723 JK !
kg { 1.3807 - 10-16 erg grad-! Boltzmannkonstante
1.989 - 1030 kg
M, 1.989 - 10% g Sonnenmasse
1.6737-1072" kg
My 1.0079 u = { 1.6737 - 10~ g Masse des Wasserstoffatoms
9.109 - 103! kg
m. { 9.109-10-2 g Elekronenemasse
o 1/2 Verzogerungsparameter
8.314 -10% JK~! kmol ! :
R 8.314 - 107 erg grad! mol ! allgemeine Gaskonstante
R, 2.7-10' pc Radius des K osmos heute
Xo 50 kpc Zdlenlange im Gitter
e 1.4 Molekulargewicht pro Wasserstoffatom
Lt 0.6 Molekulargewicht pro Teilchen
olt] { 4.75-10727 Q kgm3 Mittlere Massendichte des heutigen
0

4.75-1073°Q gem—3

Universums

Tabelle G.2; Liste der benutzten Grofen und Naturkonstanten
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