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DAS KOSMOLOGICHE STANDARDMODELL

Das Model des Universum.

Um die Problematik dieses Modells vor Augen zu fiihren, soll das im Laufe
des Seminars gewonnene Kosmologische Standardmodell hier in seinen Grundzii-
gen kurz zusammengefafit werden. Die fundamentalen Symmetrien dieses Modells
stellen sich dabei als direkte Folge der Anwendung des KOSMOLOGISCHEN PRINZIPS
auf die Metrik g, der allg. Relativitdtstheorie heraus. Dies bedeutet, daf das Lin-
ienelement

(ds)? =gndatdz”
, sprich die Raum-Zeit, O.B.d.A! wie folgt zerfillt:
(ds)? = —(dt)? + (a(t) - dQ3)?

Dabei ist a(t) der sog. Skalenfaktor und d23 stelle den 3-dim. isotropen Raum
dar, der sich, stellt man sich diesen in einen fiktiven 4-dim. Raum mit Radius b
eingebettet vor (siehe [1]), zu

(d23)? = fdrzj +1r2(sin?0 - dp? + dH?)

b2

ergibt. Damit folgt die ROBERTSON-WALKER- METRIK zu

(ds)? = —(@t)? + a*(t) - { {2557 + r2(sin20 - dip® + d6?) }

K= b% gibt hierin die Kriimmung an. Den Einflufl der im Universum
vorherrschenden Energie auf die Metrik - d.h. auf die Kriimmung K und die
zeitliche Entwicklung gegeben durch den Skalenfaktora(t) - wird durch die
EINSTEINSCHE FELDGLEICHUNG

Ry — 3Rgu + Agu = 87GT,,

bzw. im Rahmen der Robertson-Walker-Metrik, also des Kosmologischen Prinzips,
durch die FRIEDMANN-LEMAITRE Gleichungen

Q|

( 3 a?
2

day? _ 816, K 4 A
vat =5 3+

[SHIsH

bestimmt.? Fiihrt man nun die Hubblefunktion H = 1% ein, so erhilt man

IEine Transformation der Zeit zu goo = —1 ist frei wahlbar.

2Das Kosmologische Prinzip impliziert auch, daf der Energie-Impuls Tensor T, = (p +
P)upUy + pguy die Form einer idealen Fliissigkeit besitzt. p entspricht der Energiedichte, p dem
Druck.
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3 a
bzw.
K=a?Qx =a? (Qm +Qa —1)
mit
O = 5550
Qn = 5772

Eine dquivalente Formulierung durch eine Kontinuitatsgleichung (1. Hauptsatz
der Thermodynamik) erhdlt man durch Differentation der ersten
Friedmann-Lemaitre Gleichung nach der Zeit
(Q)2 _ 87rG 2 a’p — K _|_
da)2 —
2
2. G =5 (2apdt +a2dp) +5a g

2
l-%:w(zw%d—p)%

a

und gleichsetzen mit der Zweiten

Zur Bestimmung der zeitlichen Entwicklung a(t) integriert man diese Gleichung
unter der zusétzlichen Annahme einer Zustandsgleichung der Form p = wp mit
w = const.

Jdti% = 3. (1+w)- [dt 2%

— poxa 30+

D.h. durch eine Eichung® auf p(ty) = po sowie a(to) = ag = 1 erhilt man

p = poa~ 31+

w ist hierbei von der Materieform abhingig, so daft sich zwei Fille unterscheiden
lassen

w=0: Fiir nicht-relativistische Materie, genannt Staub: p = 0, p oc a3
w = %: Fiir ultra-relativistische Materie oder Srahlung: p x a=*

3Diese Eichung berticksichtigt ebenfalls den Beitrag von A zur Energiedichte. In der Literatur
wird dieser Beitrag oftmals durch den zusdtzlichen Fall w = —1, also p = —p und p = pa,
abgedeckt.
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Als allgemeines Resultat 14fst sich das hieraus gewonnene kosmologische Modell
also mit den folgenden drei Gleichungen beschreiben:

H2 871'G + A

w=-3 H( ) (p+p)
p = poa=31F9) fuer w e {O; %}

Kosmologische Beobachtungen.

Nahezu sémtliche Informationen iiber die Entwicklung des Universums gelangen
in Form von elektromagnetischer Strahlung zu uns, weshalb deren Ausbreitung in
der ROBERTSON-WALKER-METRIK von grundsidtzlicher Bedeutung ist. Geht man
von (ds)? = 0 aus und wihlt O.B.d.A ¢, 0 = const., so folgt

0 = (ds)? = —(dt)? + a*(t) - L0

1-Kr?
2 2
2 a“(t)-(dr
(dt) = 1(—)I§r2)_
Integration iiber die Weltlinie liefert
ftobserued dt f dr
temitted distance \/1—Kr2

Die rechte Seite dieser Gleichung definiert, wie die folgende Rechnung fiir Rau-
martige Ereignisse (dt = 0) zeigt, eine raumartige Hyperfliche mit Ausdehnung
dp. Dies ist die Flache aller Ereignisse mit der ein Raum-Zeitpunkt innerhalb
At = topserved — temitted i kausalem Zusammenhang steht.

(ds)? = a?(t) - {92

1-Kr2
d= [ds=a(t) dr

’ fdistunce 1—Kr2

Damit folgt

J" observed dt’
t

’
emitted a(t’)

Die Menge aller so definierten, raumartigen Hyperflichen bildet einen Vergan-
genheitslichtkegel (bzw. Zukunftslichtkegel) dessen Oberfliche als Ereignishorizont
(bzw. Teilchenhorizont) bezeichnet wird.

Allgemein lassen sich hiermit nur Ereignisse beobachten, die innerhalb des Ereignishor-
izontes des Beobachters liegen. Man beachte, daff dieser mafigeblich durch die
Funktion a(t) bestimmt wird.

Interpretiert man die Gleichung

a?(t)-(dr)? r
(dt)* = % = di=a(t)- liKrz




INFLATIONAERE KOSMOLOGIE 5

derart, dafs dt eine Funktion des Skalenparameters a ist, so erhélt man aufserdem
eine Beziehung fiir die kosmologische Rotverschiebung

A
m = alt) = m = const.

d.h. die Funktion a(t) bewirkt, daf sich ausbreitendes Licht mit dem Raum
gedehnt oder gestaucht wird, also fiir seine Wellenlénge gilt

Aemitteed — (temitted) Vobserved

Aobserved a(tobserved) Vemitted

Aus der beobachteten Rotverschiebung z, die wie folgt definiert ist

Aobserved — ] AN — 4z

Aemitted Aemitted

kann man direkt auf ein sich ausdehnendes Universum, also d:a > 0 schliefsen.
Eine grofiere Rotverschiebung bedeutet also, daft das beobachtete Licht zu einem
fritheren Zeitpunkt emittiert wurde, oder, unter Beachtung der Lichtgeschwindigkeit,
daf es sich um eine weiter entfernte Quelle handeln muR. *

Ebenso bedeutet dieser Effekt der Rotverschiebung, dafs, geht man von einem
expandierenden Universum aus, in dem zu einem frithen Zeitpunkt ein beliebiges
Strahlungsfeld vorherrschte, in unserer jetzigen Epoche der Raum nach

Aemitteed — (temitted)
a(tobseTved)

Aobserved

von einer niederenergetischeren, isotropen Strahlung durchsetzt sein miifite. Aus
einer Messung dieser Hintergrundstrahlung® lassen sich, wie im Laufe des Seminars
(oder aus [1]) noch ersichtlich werden wird, die Parameter des obigen Modells - fiir
das beobachtbare Universum - wie folgt ermitteln:

K=0
Qm =~ 0.27(4)
ho =~ 0.71(4)®

Ubernimmt man die beobachtete Flachheit in obiges Modell, vereinfacht sich
dieses zu

H? = 858p +

wl>

1Rine lineare Niherung dieses Sachverhalts stellt der Dopplereffekt bzw. die Hubblebeziehung
v~ c-0t- Hy dar.

5Diese Strahlung wurde erstmals 1941 von A.McKellar indirekt gemessen und bis heute gibt es
eine Vielzahl an Messungen wie z.B. MAT, OVRO (bodengestiitzt), BOOMERanG (Ballon) oder
COBE, MAP (Satellit), die einen mittleren Wert von Ty = (2.73 + 0.01) K ergaben.

SH=nh- 100kms— ' Mpc~1
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%L —-3-H(t) (p+p)
p = poa~ > HY) fuer w e {O; %}

In diesem Spezialfall und fiir ein von nicht-relativistischer Materie beherrschtes
Universum l&ft sich die erste Gleichung mit Hilfe der Dritten, sowie obiger
Definitionen umformen zu

2 _ 8nG -3 A
H*=35= poa™ + 3

(42)? = Hy (Qum 00~ + Qa 0a?)

und analytisch losen (K =0 = Q,, +Qa = 1)

o /3 3 2/3
a(t) = (1_6‘m> [sinh (3v/T=QyHot)]
Hieraus erhilt man unter anderem fiir das Alter des Universums

to ~ 13.5Gyr.
Offene Fragestellungen.

Horizontproblem.

Wie oben betrachtet hat jeder Punkt Fy der Raum-Zeit einen Ereignishorizont,
der die Ereignisse definiert, die in kausalem Zusammenhang mit Ejy stehen. Wendet
man dieses Prinzip auf die Mefidaten der Hintergrundstrahlung an (s. Abb.1), so
findet man, daf die gemessene Strahlung zwar bis auf AT = 0.4 - 103K homogen
ist, aber zum Zeitpunkt ihrer Entstehung in noch keinem ausreichenden, kausalen
Zusammenhang stand. Dies nennt man das Horizontproblem.

ABB.1: WMAP Messdaten nach http://map.gsfc.nasa.gov

Man sieht dies wie folgt ein: Geht man von einem expandierenden Universum aus,
so bedeutet dies, daf sich das Universum mit der Zeit adiabatisch abgekiihlt hat
bzw. zu fritheren Zeitpunkten beliebig heiffe Epochen existierten. Wie Abb.2 zeigt
muf eine der letzten Folgen dieser Abkiihlung auf dem Weg zu unserem heutigen
Universum die Entkopplung von Materie und Strahlung durch Rekombination bei
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ca. Tye. = 3000K gewesen sein. Unter Beachtung obiger Uberlegungen zur
Rotverschiebung bedeutet dies, dat die zum Zeitpunkt t,.. emittierte und heute
(to) als Hintergrundstrahlung mit Ty = 2.73K gemessene Strahlung bei

Tyee _ 273K _ altrec) (M)2/37

To ~ 3000K — a(to)

tree ~ 260,000 h~lyr (d-h. z ~ 1000) entkoppelte. Die riumliche Entfernung die
das Licht bis heute zuriickgelegt hat oder, anders ausgedriickt, der maximale
Radius des Ereignishorizontes des Beobachters von ¢,... bis tg betragt

, 2/3
do = a(to) - ttf) % =~ 3to [1 — (%) ] ~ 3ty ~ 9,000h " Mpc

Analog erhilt man den Ereignishorizont von ¢t = 0 bis t,... = 260,000 h~'yr zu
dyeec ~ 0.161h~"Mpc -, der sich bis heute auf einen Radius von

0.161h~' Mpc - (%) ~ 177Th~ Mpe
ausgedehnt hat. Projeziert man diese Fliche, innerhalb derer zum Zeitpunkt
der Entkopplung kausaler Zusammenhang bestand, auf den Ereignishorizont eines
heutigen Beobachters der Hintergrundstrahlung (dieser hat wie oben berechnet
einen Radius von 9,000h~1Mpc), so entspricht sie einem Beobachtungswinkel von

~ 177 o
0 ~ 9000 ~ 0.02rad

d.h. die Hintergrundstrahlung l&ft sich in 47/0.022 ~ 30,000 nicht kausal
verkniipfte Pflaster zerlegen - ganz im Widerspruch zur beobachteten Isotropie.

Flachheitsproblem.

Nach den oben vorgestellten Beobachtungsdaten ist die Kriimmung unseres Mod-
ells bemerkenswert klein, d.h. K ~ 0. Aus obiger Uberlegung

2 _ 8nG K A
H =%=p—w+3y

ist zwar ersichtlich, daff der Kriimmungsterm % fiir grofle Skalenfaktoren na-
hezu verschwindet, allerdings sagt das Standardmodell keine solch grofsen Werte
fiir a(t) voraus, daf die geringe, heute gemessene Kriimmung allein auf diesen Ef-
fekt zuriickzufiithren wire. K muf somit bereits anfangs sehr nahe bei null gelegen
haben - doch diese Folgerung ist aus dem Modell nicht begriindbar.

"Verwendete Niherung: a(t) o< t2/3
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ABB.2: Geschichte des Universum nach

http://wwwnp.tphys.uni-heidelberg.de
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Momnopolproblem.

Da es sich hierbei um das Thema des folgenden Vortrages dieser Reihe han-
delt, sei hier nur so viel gesagt: GUTs zufolge miifiten im Verlauf der Entstehung
des Universums innerhalb des Urknallmodells durch Phaseniibergénge magnetische
Monopole entstanden sein und dies derart hiufig, dafs deren Energiedichte zum
Zeitpunkt der Nukleosynthese dominant gewesen sein miifste.

Problem der Fluktuationen.

Um die Strukturbildung in der 3K-Hintergrundstrahlung - und somit auch die
spéteren, materiellen Strukturen - zu erklaren muf} die absolute Homogenitat und
Isotropie, wie sie durch das Kosmologische Prinzip in das kosmologische Standard-
modell eingeht, gestort werden. Der Ursprung dessen ging in bisherige Uberlegun-
gen nicht ein.

FEzxpansionsproblem.

Ebenso unerklért bleiben die Anfangsbedingungen der Expansion.

INFLATIONAERE KOSMOLOGIE

Das Inflatonfeld.

Die oben aufgefiihrten Probleme des Standardmodells kdnnen vermieden wer-
den, wenn man davon ausgeht, daf zu Beginn der Entstehung des Universums
ein skalares Feld ¢(z,t), genannt das Inflaton, dominanten Einfluff besaff. Die hi-
erzu anzunehmenden Eigenschaften eines solchen Feldes sind, wie sich nachtriglich
zeigen soll, folgende

e V¢ =~ 0 d.h. das Feld sei nahezu homogen

e Das Feld erfihrt fiir T =~ T, einen Phaseniibergang, d.h. die Potentialen-
ergiedichte V(o) besitzt die in Abb.3 gezeigte Form mit einem Minimum
bei ¢ = 0 mit V(0) = V;® fiir T > T, also (¢)|;; = 0, und einem Min-
imum, dem ’true vacuum’, bei ¢min = £ (¢)|p p mit V(£ (¢)) = 0 fiir
T<T..

e Dieser Ubergang erfolgt ausreichend langsam, sodaR ¢? < V(¢). Diese
Bedingung wird als “slow roll” bezeichnet.

8Die Indizies i (initial) und f (final) sollen im Folgenden Grdfen zu Beginn und Ende der
Inflation bezeichnen.
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-

False
vacuum

V(g)

True
vacuum

(.b min (j)

ABB.3: Potentialenergiedichte des Inflaton nach [8]

Der Vorgang des Phaseniibergangs ergibt sich (siche Abb.4) hieraus wie folgt:
Zu Beginn kiihlt sich das Universum, anfangs auf einer Temperatur, die der Planck-
Temperatur kT = Mp; = kTqur entspricht, ab, bis bei T' ~ T, der Potentialwall
zwischen (¢)|por und (¢)|;_5 erstmals durchtunnelt werden kann. Geschieht
dies, so bilden sich im Universum einzelne “Blasen” aus in denen sich das Sys-
tem im neuen Vakuum-Zustand befindet. Diese Blasen beginnen zu wachsen und
verschmelzen schliefilich miteinander womit das gesamte Universum in den neuen
Vakuum-Zustand iibergegangen ist. Die bis zu diesem Zeitpunkt aus dem skalaren
Feld frei gewordene Energie V; nennt man die latente Wirme®, die dazu fiihrt,
daf, nimmt man eine Kopplung zu Materiefeldern an, sich das Universum erneut
aufheizt d.h. sich Materie bilden kann.

9Die latente Wirme ist kleiner als die Energie V;, da es sich um keinen instantanen Vorgang
handelt, also die durch den Skalenfaktor bedingte Rotverschiebung beriicksichtigt werden muf.
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ABB.4: Phaseniibergang des Inflaton nach [8§]

Die Bedeutung dieser ersten Phase der Entwicklung und des Inflaton liegt in der
inflationdren Wirkung dieses skalaren Feldes. Die Auswirkungen des Inflaton auf
die Metrik erhilt man durch Bestimmung der Lagrangedichte

£ =10,00"¢ - V(¢)

und Einsetzen in den mit Hilfe des Noether Theorems gefundenen Ausdruck fiir
den Energie-Impuls-Tensor

THY = QG ¢+ ghV L
= —01¢d" ¢+ g" (3020076 — V(9))

Da der Energie-Impuls-Tensor im Rahmen des Kosmologischen Standardmodells

die Form T*" = diag(p,p,p,p) einer idealen Fliissigkeit besitzt, erhdlt man die
Dichte zu

p=T%=—(9"9)*+V(9) = 5 - *70r0p¢
1

= —30" +V(9) — 3(V9)*

Fiir den Druck ergibt sich aus
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p = %(Tll + T22 + T33)
mit Hilfe von

TV = -0'¢0'¢ + g"' (30200%¢ — V(9))
= —(0'¢)* = V() + } - 9020059
= —(0"9)? = V(9) — 367 + 5(V)?

und analog 7?2 bzw. T33

p=1- T, [-0007 - V(9) - 18 + L(Vo)?]
=-V(9) - 36" + §(V9)®
Vernachlissigt man nun wegen den obigen AnnahmenV¢ ~ 0 und ¢* < V()

diese Terme, so erhdlt man aus obigen Gleichungen fiir Druck und Dichte die
Beziehung

p=—p~ V()

Diese Zustandsgleichung zeigt, daf solange der Phaseniibergang nicht vollzogen
ist das Feld (#hnlich einer kosmologischen Konstanten) zu einem negativen Druck
fiihrt. Wenn man so will, liefert das Inflaton also eine erste Antwort auf das Ex-
pansionsproblem.

Die Wirkung des Inflaton innerhalb des Kosmologischen Standarmodells in der
oben benutzten Form

2 _ 8G,,_ K A
H_S a2+3

% =-3-H(1) (p+p)
p = poa=31FY) fuer w e {O; %}

erhilt man durch Einsetzen der Dichte (V¢ ~ 0): p = —1 2 + V(¢) und des
Drucks in dquvalenter Form

1 =358 (V(g) - 38°) — f5 +4
=9 +0V () =3-H(t) - ¢* <= ¢+3-H(t)-d =05V (0)
Betrachtet man den ersten Summanden H? = 2Z€.V(¢) so folgt niherungsweise!®

02 = (2)2 ~ 878 .V, &~ const.

10denn die Flachheit des Potentials wird durch die slow roll Bediengung gewdhrleistet
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d.h. durch Integration ergibt sich der Skalenfaktor zu a(t)  et. Das Inflaton
ist somit das wiahrend der inflation&ren Phase dominante Feld, sodaf hier sowohl %

als auch % vernachlissigt werden kann. Mit der “slow roll” Niherung ¢? < V(¢),
sowie ¢ < V(¢), folgt zusammenfassend

H? =8¢ .y (¢)
3-H(t) ¢ =0,V(9)
pR—p

Die Grofienordnung um die der Skalenfaktor wahrend der Inflation angewachsen
ist, wird bevorzugt durch N :

alty) = alt;) - eV also N =1In (““f))) = [}/ H(t)dt

a(ti
angegeben.

Der durch den wachsenden Skalenfaktor zunehmend zu vernachléssigende Kriim-
mungsterm a% in der Friedmanngleichung ist der Intepretation einer verschwinden-
den Kriimmung vollig dquivalent: Die Losungen der Friedmann Gleichung fiir ver-
schiedene K entwickeln sich mit zunehmendem a(t) zur Losung der Gleichung fiir
K = 0. Abb.5 soll diese Losung des Flachheitsproblems verdeutlichen.

ABB.5: Zum Flachheitsproblem nach [6]
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Abschétzungen ergeben einen Wert von N 2 60 um die heute gemessene Flach-
heit zu erkldren. Eine Ausdehnung in einer solchen Gréfsenordnung hitte ebenso
die Monopoldichte derart verdiinnt, daff diese heute keine Relevanz mehr beséfe.
Da nach der inflationdren Phase keine weiteren Monopole entstehen konnten, denn
eine damalige Temperatur von Ty ~ 10°GeV wire dafiir nicht mehr ausreichend
gewesen, 16st dies ebenfalls das Monopolproblem.

Das Horizontproblem 16st sich wie folgt: Der maximale Radius des Ereignishor-
izontes zum Zeitpunkt ¢,.. wird nun mafgebend durch die inflationre Phase bes-
timmt und betrigt damit mindestens

diny = a(ty) - fttf aﬁ—:) = efls. tif e H' gy ~ H-1eH(tr—t) — 1N

Im Gegensatz zur Rechnung ohne inflationire Phase in der dy > d,.. ist, erhélt
man nun dy < djpr - wenn N nur groft genug ist. Abb.6 soll dies anhand einer
Raum-Zeit-Skizze verdeutlichen.

rec

ABB.6: Zum Horizontproblem nach [9]

Ebenso wie bislang der max. Radius des Ereignishorizontes berechnet wurde,
1kt sich dieser analog flir den Teilchenhorizont berechnen. Fiir einen beliebig
grofien Zeitraum einer inflationéren Phase erhélt man so

dg—1(t) = a(t) - ftoo a(zi) — oHt . ftoo e—HY q¢' — g1

Dieses endliche Resultat bedeutet, daft nur Ereignisse innerhalb dieses sog. Hub-
bleradius je von einem zum Zeitpunkt ¢ ausgesandten Signal erreicht werden kénnen,
also kausal verkniipft sind.
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Aquivalent ausgedriickt strebt die vom Signal zuriickgelegte “comoving” ! Dis-
tanz % rasch gegen Null, sollte die Expansion beliebig grof werden. Die Summe

dieser Distanzen ftoo a‘fi;) ist damit abhingig vom Emissionszeitpunkt ¢ und wird

umso kleiner je grofier ¢ ist, d.h. es werden bei spédterer Emission weniger Ereignisse
erreicht.

In unserem Beobachtersystem (mit a(t)), in dem der Grenzwert H ~! unabhiingig
vom Zeitpunkt ¢ der Emission ist, manifestiert sich dies auf die Art, daft Ereignisse,
die bei Emission zu einem fritheren Zeitpunkt noch erreichbar waren und dies fiir
spéter emittierte Signale nicht mehr sein kdnnen, {iber den Teilchenhorizont hinaus
expandieren. Diesen Sachverhalt stellt Abb.7 durch den Abstand eines Ereignisses
d. dar, der iiber den Teilchenhorizont hinaus expandiert und nach der Inflation
erneut vom Hubbleradius eingeholt wird.

Ifm

ABB.7: Teilchenhorizont und Inflation nach [9]

Dieser Hubbleradius ist nun mafgebend fiir die Entstehung von thermischen
Fluktuationen, sprich der Untersuchung des Fluktuationsproblems. Da der Hub-
bleradius den kausalen Horizont wiahrend der Infation darstellt, miissen Quanten-
felder auf diesen Radius begrenzt sein. Quantenfluktuationen die nun wahrend
der inflationdiren Phase und innerhalb eines Hubbelradius bestehen'2, expandieren
auf Grofenordnungen, die oberhalb des Hubbelradius und damit ausserhalb kausal
verkniipfter Gebiete liegen. Auf diese Weise “gefrieren” sie zu klassischen Stérungen,
die spater fiir die Strukturbildung im Universum verantwortlich gemacht werden
kénnen.

114ef. durch: dt = a(t) - dQcomoving
2Man kann hier argumentieren, daf diese Fluktuationen durch die Begrenzung auf den
Hubbelradius bedingt sind, denn ApAx >1 = Ap > H
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Ein Analogon hierzu ist die Hawking Strahlung eines schwarzen Loches, bei der
Fluktuationen, sprich Teilchen und Antiteilchen, durch den Horizont getrennt wer-
den und das aufierhalb verbleibende Teilchen zur Messung einer Hawking Temper-
atur fiihrt. Fiir das Inflaton erhilt man eine solche Temperatur, die bei skalaren,
masselosen Feldern der Fluktuation entspricht, zu

H
6¢ = THawking = o5

Durch den somit ortlich unterschiedlichen Entwicklungszustand des Inflaton um
0¢ ergeben sich Energiedichtestérungen von

op =04V ()00

Conclusion. Wie sich gezeigt hat ist die Inflationdre Kosmologie also im Stande
Phénomene zu erklidren, die im Rahmen des Standardmodells ungeklért blieben.
Allerdings besitzt sie noch immer eine Vielzahl von Problemen, Varianten und
offenen Parametern. Fiir eine kurze Ubersicht dieser sei der Leser auf [9] verwiesen.
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