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ZUSAMMENFASSUNG

Mit dieser Arbeit wird ein wichtiger Schritt hin zu einem realistischen stel-
lardynamsichen Modell von Kugelsternhaufen getan: Erstmals kann ein Kugel-
sternhaufen mit einer realistischen Teilchenzahl unter Beriicksichtigung des
Massenverlustes durch Sternentwicklung beschrieben und seine interne Dyna-
mik verfolgt werden. Das vorgestellte Verfahren erméglicht die Verwendung
eines realistischen Massenspektrums fiir die Sternentwicklung ohne auf den Ge-
schwindigkeitsvorteil des verwendeten Gasmodell verzichten zu miissen. Aus
den Dichteinformationen des Modells werden mit Hilfe eines Projektionsverfah-
rens Farben-Helligkeits-Diagramme erzeugt, die die Situation in verschiedenen
Regionen des Kugelsternhaufens wiedergeben. Dabei werden schon nach kurzer
Zeit Massensegregations-Effekte deutlich, die dafiir sorgen, dass sich die schwe-
ren stellaren Remnants im Zentrum des Haufens sammeln, wihrend sich in den
dufleren Region vermehrt massearme Hauptreihensternen finden.

ABSTRACT

This work is an important step towards a more realistic model of globular star
clusters: For the first time it is possible to model a star cluster with a reali-
stic particle number and a realistic description of the mass loss due to stellar
evolution and follow its dynamical evolution. With the method described in
this work one can use a realistic mass spectrum for the modelling of the stellar
evolution without losing the biggest advantange of the used gaseous model: the
speed. From the density information of the model colour-magnitude diagrams
for different cluster regions are generated using a special projection scheme. Af-
ter relatively short time one can observe the effects of mass segregation leading
to a high number of stellar remnants in the cluster core and many low mass
main sequence stars in the outer parts.
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1. EINFUHRUNG

1.1 Allgemeines

Wer sich mit der dynamischen Entwicklung von Kugelsternhaufen beschéftigt
und dann auch noch am Anteil der Sternentwicklung daran interessiert ist,
der diirfte sich mit einem recht spannenden Gebiet der modernen Astrophysik
beschéftigen, das abseits von den derzeitigen ,,In“-Themen wie supermasserei-
chen Schwarzen Loéchern oder extrasolaren Planeten in der Astronomie mehr
und mehr Beachtung findet. Denn Kugelsternhaufen sind Objekte, fiir die sich
sowohl reine Beobachter als auch reine Theoretiker interessieren. Erstere finden
in den Kugelsternhaufen einheitliche Populationen von Sternen vor und kénnen
so in detaillierten Farben-Helligkeits-Diagrammen die Auswirkungen von un-
terschiedlicher Metallizitdt der Sterne auf deren Entwicklung studieren.

Die reinen Stellardynamiker sehen die Kugelsternhaufen aus einer ganz an-
deren Perspektive. Fiir sie sind es ideale Laboratorien, die mehr einem Schwarm
von Massenpunkten gleichen, die sich nur unter Einfluss ihrer eigenen Gravita-
tionskraft bewegen. Fundamentale dynamische Prozesse sind hier in einer Zeit
abgelaufen, die deutlich unter dem Alter des Universums liegt. Daher bieten
Kugelsternhaufen Einblicke in Prozesse wie Zwei-Koérper-Relaxation, Massen-
segregation, stellare Kollisionen und Verschmelzungen sowie dem Core-Kollaps.

Lange Zeit gab es kaum Beriihrpunkte zwischen den Dynamikern und den
Beobachtern, waren doch die ersten numerischen Modelle von Kugelsternhaufen
kaum geeignet, um realistische Sternhaufen zu modellieren. Doch dank immer
leistungsfihigerer Computer kommen die theoretischen Modelle immer dichter
an die Parameter echter Kugelsternhaufen heran und moderne Teleskope — und
hier nicht zuletzt das Hubble-Weltraumteleskop — bieten Beobachtungsmoglich-
keiten, die den Theoretikern vor Augen fiithren, dass die Sterne in Kugelstern-
haufen weitaus mehr sind als reine Massenpunkte. Und die Beobachter mussten
erkennen, dass die Dynamik eines Haufens die Farben-Helligkeits-Diagramme
empfindlich stéren und zu ganz neuen Sternentypen fithren kann.

So bewegt sich das Thema dieser Arbeit in einem interessanten Grenzbe-
reich, der in der Wissenschaftsgemeinde immer mehr Beachtung findet. Mit dem
hier zum Modellieren von Sternhaufen gewihlten Modell ist die Simulation der
dynamischen Entwicklung eines Sternhaufens bis zu einer realistischen Anzahl
von Sternen moglich. Nun soll im Rahmen dieser Arbeit den Sternen quasi
,Leben“ eingehaucht werden, um herauszufinden, wie dies die Entwicklung des
Haufens beeinflusst. Das Projekt stellt somit einen ersten aber wichtigen Schritt
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zu einer sowohl detaillierten als auch realitdtsnahen Untersuchung der Dynamik
von Kugelsternhaufen dar.

1.2 Kugelsternhaufen

Als Kugelsternhaufen bezeichnet man im allgemeinen Sternhaufen, die ein Al-
ter von iiber zehn Milliarden Jahren haben und sich im Bulge oder Halo einer
Galaxie befinden. Mit dieser Definition aus Meylan & Heggie (1997) ist im
wesentlichen das Kugelsternhaufensystem der Milchstrae beschrieben. Da in
anderen Galaxien aber inzwischen auch jiingere Sternhaufen entdeckt wurden,
die Vorlaufer von Sternhaufen sein kénnten, die spiter den Kugelsternhaufen
in unserer Galaxis gleichen, ist die anfingliche Definition inzwischen nicht un-
umstritten. Oft wird daher die Leuchtkraftfunktion angefiihrt, anhand der man
am besten zwischen offenen Sternhaufen und Kugelsternhaufen unterscheiden
kann: Die von Kugelsternhaufen folgt einer Gauss-Verteilung, wihrend die von
offenen Sternhaufen zu schwicheren Leuchtkriften monoton ansteigt.

Doch auch die Bestimmung des Alters dieser vermutlich dltesten Bestandtei-
le unserer Milchstrafle ist schwierig, da dazu sowohl die Entfernung der Kugel-
sternhaufen exakt bestimmt werden muss als auch detaillierte Sternentwick-
lungsrechnungen vorliegen miissen, aus denen sich mit Hilfe der beobachteten
Farben-Helligkeits-Diagramme das Alter ableiten lasst. Aktuelle Werte fiir das
Alter der Kugelsternhaufenen liegen zwischen etwa zehn und 13 Milliarden Jah-
ren, wobei eine Streuung von einer Milliarde Jahre bei den Altersbestimmungen
nichts Ungewohnliches ist. So fand Namara (2001) bei der Untersuchung von
16 Kugelsternhaufen ein Durchschnittsalter von 11.3 £ 1 Milliarden Jahre und
keinen Altersunterschied zwischen metallarmen und metallreicheren Haufen.

Die Massen der Kugelsternhaufen der Milchstrafle bewegen sich grofitenteils
zwischen 10% und 10° Sonnenmassen. In Harris (1996) Katalog sind insgesamt
147 Kugelsternhaufen verzeichnet. Sie lassen sich im wesentlichen in zwei Grup-
pen einteilen, in die Halo- und die Scheiben-Kugelsternhaufen. Die Verteilung
aller Haufen lisst sich recht gut mit der empirischen Formel

p(r) = po(1+—) " (L)
Te
beschreiben (Djorgovski & Meylan 1994), wobei r der Abstand vom galak-
tischen Zentrum ist, der Core-Radius r. zwischen 0.5 und 2 kpc liegt und fiir
« ein Wert von um die 3.5 gemessen wird. Offensichtlich ist die Konzentration
der Kugelsternhaufen zum Zentrum der Galaxis hin.

Inzwischen hat man auch in anderen Galaxien — selbst auflerhalb der lo-
kalen Gruppe — Kugelsternhaufen gefunden. Zur Beschreibung dieser Kugel-
sternhaufensysteme wird oft die so genannte spezifische Frequenz verwendet,
die die Anzahl der Haufen pro Leuchtkrafteinheit der entsprechenden Galaxie
angibt (Harris & van den Bergh 1981, Harris 1991). Sie ist definiert als
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Sy = Ny x 1004(My+15) (1.2)

wobei M{ die integrierte absolute Helligkeit der jeweiligen Galaxie ist und
N die Gesamtanzahl der Kugelsternhaufen darin. In solaren Einheiten wird
obige Formel zu

7 N, cl

Sy =8.55 x 10 Tv/Lq (1.3)

Obwohl bei der Berechnung der spezifischen Frequenz sowohl Korrekturen

fiir die Gesamtzahl N der Kugelsternhaufenen eingehen als auch der Verlauf

der Leuchtkraftfunktion extrapoliert werden muss (die als Gauss-Verteilung an-

genommen wird), hat sich herausgestellt, das Sy eine sehr brauchbare Zahl zum

Vergleich von Kugelsternhaufen-Systemen unterschiedlicher Galaxien ist. Das

liegt vor allem an der gefundenen Universalitdt der Leuchtkraftfunktion der

Kugelsternhaufen. Der Wert von Sy kann erheblich (oft bis zu einem Faktor

20) schwanken. Ein mittlerer Wert fiir elliptische Galaxien liegt beispielsweise
bei etwa 3.5.

1.3 FEin Experimentierlabor fiir Astronomen

Wie eingangs erwdhnt gelten Kugelsternhaufen vielen Theoretikern als ideales
Labor fiir ihre Untersuchungen. Das liegt zum einen daran, dass Kugelsternhau-
fen gerne als relativ isolierte Systeme gesehen werden, bei deren Entwicklung die
innere Zwei-Korper-Relaxation iiber die dufleren Einfliisse dominiert. Natiirlich
wird bei dieser Betrachtung die Muttergalaxie des Haufens unterschlagen, die
durch ihr Tidenfeld einen betrichtlichen Einfluss auf die Entwicklung des Hau-
fens nehmen und ihn sogar zerstéren kann.

Ein entscheidender Aspekt bei der Beschreibung von Kugelsternhaufen ist
die Tatsache, dass sich die Haufen als selbstgravitierende Teilchensysteme be-
schreiben lassen, da sie tatséchlich weitgehend gasfrei sind und der Radius der
Sterne sehr viel kleiner als der mittlere Abstand der Sterne ist. Das Fehlen von
Gas (siehe Spergel (1991), aber auch Freire et al. (2001) fiir die Entdeckung von
ionisiertem Gas im Kugelsternhaufen 47 Tucanae) ist gegeniiber anderen astro-
physikalischen Objekten eine erhebliche Vereinfachung bei der Modellierung.
Hinzu kommt, dass nahezu alle Sterne eines Haufens zum einen das gleiche
Alter haben und desweiteren auch die gleiche Metallizitéit aufweisen. Die Popu-
lation ist also homogen. Eine Ausnahme scheint hier nur der Kugelsternhaufen
w Centauri darzustellen, iiber dessen Status als Kugelsternhaufen aber immer
noch diskutiert wird (siehe zum Beispiel Majewski et al. (2000)).

Die Homogenitéit von Metallizitit und Alter macht Kugelsternhaufen zudem
zu einem wichtigen Testobjekt fiir Theorien iiber Sternentwicklung. So liefern
die Farben-Helligkeits-Diagramme von Kugelsternhaufen bis heute wichtige In-
formationen, um die Entwicklung von Sternen in unterschiedlichen Umgebungen
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zu verstehen.

Zeitskalen

Eine weitere Besonderheit von Kugelsternhaufen sind die Zeitskalen, die fiir
die Entwicklung der Haufen entscheidend sind. An erster Stelle ist hier die
Zwei-Korper-Relaxationszeit zu nennen. Sie geht urspriinglich zuriick auf Jeans
(1929), wurde aber von Chandrasekhar (1942) weiterentwickelt. Man betrach-
tet dabei die Begegnungen von individuellen Paaren von Sternen, die dabei
Energie austauschen und somit — durch das Aufaddieren vieler solcher Begeg-
nungen (regelrechte St6fe werden nicht betrachtet) — die Struktur des Haufens
verdndern, ohne das dynamische Gleichgewicht grof} zu storen. Die Zeitskala auf
der dieser Prozess wichtig wird, ist die Relaxationszeit.

Nach Spitzer (1987) ist

0.065(v?)3/2

" p(m)G?In A

wobei (v?) die massengewichtete mittlere quadratische Geschwindigkeit der

Sterne ist, p die Dichte, (m) die mittlere stellare Masse und A = 0.4N, wobei
N die Anzahl der Sterne im Haufen ist.

(1.4)

Diese Definition beruht auf der Uberlegung, abzuschitzen, wie lang es dau-
ert, bis durch mehrere aufeinanderfolgende gravitative Wechselwirkungen von
Sternen die Summe der mittleren quadratischen Geschwindigkeitsinderungen
einer Geschwindigkeitskomponente dem mittleren quadratischen Wert dieser
Geschwindigkeitskomponente entspricht. Mit Ausnahme von N finden sich in
der Definition nur lokale Grofien, so dass ¢, von niedrigen Werten im dichten
Zentrum der Haufens zu recht groflen Werten in den &ufleren Bereichen des
Kugelsternhaufen reichen kann.

Als niitzlicher Vergleichswert wird gern die Halbmassen-Relaxationszeit 7.,
verwendet, die der Zwei-Korper-Relaxationszeit fiir die mittlere Dichte inner-
halb des Halb-Massen-Radius r; entspricht. r;, kennzeichnet den Radius des
Systems, der die Hélfte der Gesamtmasse des Haufens beinhaltet. Fiir die
Halbmassen-Relaxationszeit gilt

3/2

NY/ 2rh
(mG)Y/2In A
wobei N wieder die Teilchenzahl, m die Teilchenmasse, G die Gravitations-

konstante und wie oben A = 0.4N ist. Fiir die Kugelsternhaufen der Milchstrafle
ergeben sich hier Werte zwischen 3 x 107 und 2 x 10'° Jahren (Djorgovski 1993).

ton = 0.138 (1.5)

Die Besonderheit in Bezug auf die Zeitskalen in Kugelsternhaufen wird deut-
lich, wenn man die Relaxationszeit in Beziehung zu einer zweiten wichtige Zeits-
kala setzt, der Crossing-Zeit t.., die angibt, wie lange eine Stern benotigt, um
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mit der mittleren Geschwindigkeit den Haufen zu durchqueren. Ublicherweise
ist sie definiert als:

2
ter = _r (16)

v

wobei r die Grofle des Systems bestimmt und v die mittlere Geschwin-
digkeit der Sterne. Gerne benutzt man fiir r den so genannten Virial-Radius
Toir = —GM?/(2W), mit der gesamten Masse des Haufens M und seiner
potentiellen Energie W. Es stellt sich heraus, dass ry;- #hnlich grof ist, wie
der Halbmassen-Radius rp,. So ist beispielsweise beim Plummer-Modell (siche
nichsten Abschnitt) r, ~ 0.77 ry;. Nutzt man nun fiir v die massengewichtete
mittlere quadratische Geschwindigkeit der Sterne folgt:

bot ( il )3/2 al (1.7)

01 -
0138(3%,) WA

cr

Ein mittlerer Wert fiir ¢, liegt in der GréBenordnung von 10° Jahren. Fiir
Kugelsternhaufen mit einem Alter von 4. gilt also:

tge > trn > ter (1.8)

Dies bedeutet praktisch, dass sich in einem Kugelsternhaufen schon sehr
schnell (nach einer Zeit t..) ein dynamischer Gleichgewichtszustand einstellen
wird und die weitere Entwicklung dann in einer Folge von quasistationiren
Zustidnden ablduft. Man spricht hier auch von stofidominierten Systemen. Im
Gegensatz dazu ist die dynamische Zeitskala bei offenen Sternhaufen vergleich-
bar mit der Halbmassen-Relaxationszeit, bei Galaxien hingegen ist die Halb-
massen-Relaxationszeit deutlich grofler als das Alter der Galaxie.

Noch ein weitere Zeitskala soll an dieser Stelle kurz angesprochen werden,
da der ihr zu Grunde liegende Prozess im weiteren Verlauf dieser Arbeit wichtig
sein wird: Im allgemeinen wird angenommen, dass zu Beginn der dynamischen
Entwicklung die Sterne innerhalb eines Haufens in Bezug auf ihre Massen gleich
verteilt sind. Durch Relaxationsprozesse kann sich dies aber &ndern: Masserei-
chere Sterne verlieren bei einer gravitativen Wechselwirkung mit einem mas-
seirmeren Stern kinetische Energie und sinken so tiefer ins Zentrum des Hau-
fens. Umgekehrt wandern die massearmen Sterne mehr nach auflen, so dass es
zu Massensegregation kommt. Spitzer (1987) hat die Zeitskala dieses Prozesses
fiir ein System mit zwei unterschiedlichen Massen mit

0.028((v?) + (v2))3/2
 mymonG2InA

(1.9)

th

abgeschitzt, wobei sich die Indizes auf die beiden Komponenten beziehen
und n die Anzahldichte ist.
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Es gibt noch weitere fiir die dynamische Entwicklung des Haufens wichtige
Zeitskalen, wie etwa die Entwicklungszeit der Sterne, die durch den Massenver-
lust die Masse des Haufens reduzieren. Diese Zeit schwankt — je nach Masse
der Sterne — von wenigen Millionen Jahren bis zu mehr als zehn Milliarden
Jahren. Fine andere Zeitskala betrifft die Bildung von Doppelsternen im Zen-
trum des Haufen. Und betrachtet man schliefilich den Kugelsternhaufen nicht
als isoliertes System, sondern beriicksichtigt seinen Umlauf um das galaktische
Zentrum, wird auch die Zeit wichtig, die das System fiir einen Umlauf benétigt
und dabei zweimal die galaktische Scheibe durchléduft.

Aus dieser Vielzahl von unterschiedlichen Zeitskalen wird auch eines deut-
lich: Modelle, die darauf angewiesen sind, Kugelsternhaufen mit nur einer gerin-
gen Teilchenzahl zu simulieren und die Ergebnisse dann geeignet fiir die wirkli-
che Anzahl von Sternen zu skalieren, miissen dabei eine Vielzahl von Zeitskalen
beriicksichtigen, die nicht alle mit der Teilchenzahl N des Systems skalieren.

1.4 Entstehung von Kugelsternhaufen und Anfangskonfiguration

Fiir die Entstehung von Kugelsternhaufen gibt es bis heute keine gesicherte
Theorie. Jedes Szenario muss ndmlich im Kontext der Entstehung der jeweiligen
Muttergalaxie gesehen werden und erfordert daher einen betréichtlichen Input
aus kosmologischen Modellen. Vielleicht mag es gerade noch méglich sein, die
Entstehung einzelner Kugelsternhaufen zu erkléiren, es gibt aber immer noch er-
hebliche Schwierigkeiten, die beobachteten Systeme von Kugelsternhaufen mit
allen ihren Eigenschaften zu reproduzieren.

Die Modelle zur Entstehung von Kugelsternhaufen, die seit vielen Jahren
diskutiert und weiterentwickelt werden, lassen sich grob in zwei Gruppen unter-
teilen: die Entstehung unter den besonderern Bedingungen einer Protogalaxie
(hier sei exemplarisch das Szenario von Fall & Rees (1985) genannt, nach dem
sich Kugelsternhaufen aus Wolken in dem gerade kollabierenden Gas der Proto-
galaxie bilden) und die so genannten Merger-Szenarien, die Wechselwirkungen
zwischen Galaxien fiir die Entstehung von Kugelsternhaufen bendtigen.

In den in dieser Arbeit behandelten Modellen wird die Frage der Entstehung
von Kugelsternhaufen ausgeklammert. Man beginnt die Simulation der Haufen
mit einer Plummer-Verteilung (Plummer 1911). Plummer hatte diese benutzt,
um die beobachtete Helligkeitsverteilung von Haufen zu reproduzieren. Fiir die
Dichteverteilung gilt hier:

3M 1

p(r) = ATR3 X [1 4 r2/R2]5/2

(1.10)

Die Sterne des in den folgenden Kapiteln vorgestellten Modells befinden sich
zu Beginn der Simulation alle auf der Hauptreihe.
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1.5 Modellierung

Zum Studium fundamentaler dynamischer Prozesse innerhalb von Kugelstern-
haufen wie etwa von Zwei-Korper-Relaxation, Massensegregation, Kollisionen
und Verschmelzungen von Sternen und dem so genannten Core-Kollaps, al-
so der gravothermischen Kontraktion, stehen unterschiedliche Methoden zur
Verfiigung, die im folgenden kurz vorgestellt werden sollen.

N-body-Modelle

N-body-Modelle machen die wenigsten Annahmen iiber das zu simulierende
System und gelten vielen Stellardynamikern daher als die beste Methode, um
die dynamische Entwicklung von Kugelsternhaufen zu studieren. Bei ihnen wird
die Bewegung der einzelnen Teilchen direkt aus den summierten Kréiften aller
anderen Teilchen aufintegriert. Insofern kommt man mit vergleichsweise wenig
Annahmen aus, wenn man nur das NN, also die simulierte Anzahl von Teilchen
bzw. Sternen im Haufen, annihernd so grofl machen kénnte, wie es in realen
Kugelsternhaufen der Fall ist. Bisher lassen sich nur Modelle mit etwa 64.000
Teilchen in annehmbarer Zeit und bei Verwendung von modernen Parallel-
oder Spezialrechnern rechnen. Groflere N werden zwar in kosmologischen N-
body-Simulationen verwendet, doch nutzt man hier bestimmte Nidherungen bei
der Kraftberechnung aus, die bei Betrachtungen der Dynamik von Sternhaufen
nicht in Frage kommen. Grund hierfiir ist, dass Simulationen von Sternhaufen
iiber viele dynamische Zeitskalen laufen. Um jedoch trotz geringer Teilchenzahl
Simulationen durchfithren zu koénnen, versucht man, die Ergebnisse geeignet
zu skalieren. Da man es aber (wie zuvor erwihnt) in einem Sternhaufen mit
sehr unterschiedlichen Zeitskalen zu tun hat, ist die Frage der Giiltigkeit dieser
Skalierung nach wie vor offen (siehe dazu zum Beispiel Aarseth & Heggie 1998).

Als derzeit effizienteste Codes fiir N-body-Simulationen gelten die Program-
me NBODY4 und NBODY6. Letzteres ist auch als Version fiir Parallelrechner
verfiigbar (NBODY6++, siehe Spurzem & Baumgardt 2001). NBODY4 eig-
net sich auch fiir die Verwendung auf Spezialrechnern, die fiir die Berechnung
der Kraft optimiert sind (GRAPE-Boards). Einen Uberblick iiber die NBODY-
Familie ist in Aarseth (1999) zu finden. N-body-Rechnungen sind insbesondere
auch deswegen bedeutend, weil sie als Referenz fiir die unten aufgefithrten —
weitaus theoretischeren — Methoden dienen.

Fokker-Planck-Modelle

Trotz der Entwicklung von Spezialrechnern und immer ausgefeilteren nume-
rischen Methoden ist die direkte Simulation von Kugelsternhaufen mit einer
realistischen Teilchenzahlen bis heute nicht méglich. Daher wurde schon friith
versucht, sich der Analogie eines Kugelhaufens zu einem Gas zu bedienen.
Bei den Fokker-Planck-Modellen 16st man man die so genannte Fokker-Planck-
Gleichung, die auf Chandrasekhar (1943a,b) zuriickgeht und spéter durch Ro-
senbluth et al. (1957) weiterentwickelt wurde. Dabei handelt es sich um eine mit
einem Stofiterm versehene Boltzmann-Gleichung. Nach einigen Verbesserungen
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fiihrte dies schlielich zur noch im Prinzip heute verwendeten Orbit-gemittelten
Fokker-Planck-Gleichung, die erstmals von Hénon (1961, 1965) zur Simulation
von Kugelsternhaufen verwendet wurde. Das von Cohn (1979, 1980) entwickelte
Verfahren zur direkten numerischen Losung der Fokker-Planck-Gleichung war
der Ausgangspunkt fiir eine ganze Reihe von #hnlichen Codes. Sie alle gin-
gen zunichst von einem sphérisch symmetrischen System und einer isotropen
Geschwindigkeitsverteilung aus. Inzwischen wurden die auf Cohns Verfahren
zuriickgehenden Modellen kontinuierlich weiterentwickelt und die verschieden-
sten Aspekten der Haufendynamik wie beispielsweise Multimassen-Modelle (Lee
et al. 1991), Modelle mit Sternentwicklung (Chernoff & Weinberg 1990), rotie-
rende Modelle (Einsel & Spurzem 1999), Tideneffekte und Anisotropie (Taka-
hashi, Lee & Inagaki 1997; Gnedin & Ostriker 1999; Takahashi & Lee 2000)
untersucht.

Grundannahme fiir alle Fokker-Planck-Modelle ist, dass der entscheidende
Wechselwirkungsprozess in dem Sternsystem Kleinwinkelstéfle sind und es kei-
ne Korrelationen von Teilchenstdflen héherer Ordnung gibt. Fiir die Giiltigkeit
der Orbit-Mittelung ist weiterhin entscheidend, dass die dynamische Zeit oder
Crossing-Zeit sehr viel kleiner als die Relaxationszeit ist.

Monte-Carlo-Modelle

Das Monte-Carlo-Verfahren basiert auch auf der Fokker-Planck-Gleichung und
macht damit die gleichen Annahmen iiber das zu simulierende System. Es stellt
im Grunde ein statistisches Verfahren zur Losung der Fokker-Planck-Gleichung
dar und geht zum einen auf Spitzer (siehe zum Beispiel Spitzer & Hart 1971a,b)
und zum anderen auf Hénon (1971) zuriick. Die Grundidee der Methode ist, dass
der Einfluss der Hintergrundsterne auf die Bahn eines Sterns durch zufillig aus-
gewéhlte Teststerne bestimmt wird und zwar nur an einem zufillig ausgewé&hl-
ten Punkt der Bahn. Bis heute Anwendung finden die Modelle, die auf dem von
Hénon und spéter von Stodélkiewicz (1982, 1986) weiterentwickelten Verfahren
basieren (siehe beispielsweise Giersz 1998).

Gasmodelle

Bei den Gasmodellen wird die Fokker-Planck-Gleichung nicht direkt gelost, son-
dern es werden deren Momente betrachtet. Daraus entsteht ein Gleichungssy-
stem, das den hydrodynamischen Gleichungen dhnelt. Bis heute haben die Gas-
modelle keine grofle Rolle bei der Modellierung von Beobachtungsergebnissen
gespielt. Allerdings gelangten sie zu erheblicher Bedeutung bei theoretischen
Untersuchungen der Post-Kollaps-Phase von Kugelsternhaufen. Meylan & Heg-
gie (1997) schrieben in einem umfassenden Review-Artikel, dass der ,erste be-
achtenswerte Punkt in Bezug auf Gasmodell sei, dass sie funktionieren.“ Dies
wurde, in Vergleichen mit Fokker-Planck-Modellen und N-body-Rechnungen in
den letzten Jahren mehrfach bewiesen. Ein grofler Vorteil des Gasmodells ist,
dass die mit einem Verfahren nach Henyey et al. (1959) verwirklichte numeri-



1.6. Ziele der Arbeit 15

sche Losung der Gleichungen einfacher ist als bei den Fokker-Planck-Modellen.
Mehr iiber das im Rahmen dieser Arbeit verwendete Gasmodell findet sich in
Kapitel 3, mehr iiber die Bedeutung des Modells in der Theorie in Kapitel 4.

1.6 Ziele der Arbeit

Mit dieser Arbeit soll ein wichtiger erster Schritt zu einer Verwendung der
Gasmodelle zur detaillierten Untersuchung der Dynamik von Kugelsternhaufen
geleistet werden. Dariiber hinaus werden die Grundlagen geschaffen fiir einen
direkten Vergleich der Gasmodelle mit anderen Methoden — hier insbesondere
mit fortschrittlichen N-body-Modellen — und mit Beobachtungen von Kugel-
sternhaufen.

Nach einer Ubersicht iiber aktuelle Beobachtungsergebnisse, soll im dritten
Kapitel in die Grundlagen des Gasmodells eingefiithrt werden. Danach wird auf
die wohl entscheidendste durch das Gasmodell erreichte Errungenschaft einge-
gangen: die Entdeckung der Gravothermischen Oszillationen. Die Untersuchung
dieses Phinomens bildet einen wichtigen Schwerpunkt der folgenden Kapitel,
die sich detaillierter mit der dynamischen Entwicklung von Kugelsternhaufen
beschéftigen. Dazu wird im vierten Kapitel in einer Art Bestandsaufnahme
zunichst das Gasmodell mit ausfiihrlichen Untersuchungen mit Fokker-Planck-
Modellen verglichen. Davon ausgehend wird dann ein einfaches Modell zur Be-
schreibung des Massenverlustes durch Sternentwicklung eingefiihrt und dessen
Auswirkungen auf die Post-Kollaps-Phase diskutiert.

Abschliefiend soll das bis heute realistischste Gasmodell beschrieben werden,
das sich Sternentwicklungsroutinen bedient, die auch von N-body-Modellen ver-
wendet werden. Trotz mancher immer noch bestehender Einschrinkungen des
Gasmodells kann hier ein Kugelsternhaufen mit einer realistischen Teilchenzahl
beschrieben, der Massenverlust der Sterne konsistent beriicksichtigt und dessen
Auswirkungen auf die Dynamik des Haufens studiert werden. Aulerdem werden
mit Hilfe eines ,,Projektionsverfahrens“ den Komponenten des Gasmodells stel-
lare Populationen zugeordnet und so erstmals Farben-Helligkeits-Diagramme
gezeigt, die auf Dichteinformationen des Gasmodells beruhen.

Am Ende der Arbeit steht ein Ausblick auf weitere Schritte, die zu einem
realistischen Gasmodell wichtig und né6tig sind. Fiir entscheidende Punkte die-
ser noch anstehenden Erweiterungen des Modells wird mit dieser Arbeit eine
wichtige Grundlage geschaffen.
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2. BEOBACHTUNGEN

2.1 Einfiihrung

Durch das Hubble-Weltraumteleskop gelangen in den letzten Jahren ,,Einblicke®
in das Innere von Kugelsternhaufen, von denen man zuvor kaum zu triumen
gewagt hatte. Das hat natiirlich zu einer dramatischen Verbesserung bei der
Erstellung von Farben-Helligkeits-Diagrammen gefithrt. Die von Richer et al.
(1995) entdeckte erste deutliche Weifle Zwerg-Abkiihlsequenz im Kugelstern-
haufen M4, die immerhin 4 mag in My umfasste, macht diese Entwicklung
deutlich (siehe dazu auch Abbildung 2.1). Heute sind detaillierte Abkiihlse-
quenzen kaum noch etwas Besonderes. Schon ein Jahr nach den Beobachtungen
von Richer et al. erschienen weitere Arbeiten, die deutlich das Abkiihlen von
Weiflen Zwergsternen im Farben-Helligkeits-Diagramm zeigten (beispielsweise
Cool, Piotto & King 1996).

Uberhaupt hat das Erstellen von Farben-Helligkeits-Diagrammen von Ku-
gelsternhaufen durch das Hubble-Weltraumteleskop einen deutlichen Aufschwung
erlebt. Systematisch werden die Haufen unserer Milchstrale beobachtet und
nach Besonderheiten im Farben-Helligkeits-Diagramm in Abhéngigkeit von Al-
ter, Metallizitit, Entfernung vom galaktischen Zentrum oder vom dynamischen
Zustand des Haufens gesucht. Doch auch die erdgebundenen Teleskope liefern
nach wie vor brauchbare Ergebnisse: So haben Rosenberg, Piotto, Saviane &
Aparicio (2000) den ersten Teil eines umfangreichen Katalogs von Kugelstern-
haufen Farben-Helligkeits-Diagrammen vorgelegt, der 39 von insgesamt 52 na-
hen galaktischen Kugelsternhaufen beinhaltet. Das Besonderes an diesem Ka-
talog ist seine Homogenitét: Die Daten wurden nur mit zwei verschiedenen
Teleskopen (eines fiir die Kugelsternhaufen am Siidhimmel, eines fiir den Nord-
himmel) gewonnen und es fand keine Mischung von CCD- und fotografischen
Daten statt. Letztere wurde von manchen Autoren fiir die gefundene Streuung
beim Alter der galaktischen Kugelsternhaufen verantwortlich gemacht.

Ein typisches Beispiel fiir ein Farben-Helligkeits-Diagramm, das mit dem
Hubble-Weltraumteleskop gewonnen wurde ist in Abbildung 2.2 zu sehen. Es
stammt aus der Arbeit von Cohen et al. (1997) und zeigt die Populationsver-
teilung im Kugelsternhaufen M13. Fiir die aktuellste Entwicklung steht das
Farben-Helligkeits-Diagramm der Hauptreihe (Abbildung 2.3 aus King et al.
1998). Hier wurden Eigengeschwindigkeitsmessungen der schwichsten Sterne
dazu verwendet, um Haufensterne von Feldsternen zu trennen. So gelang es
insgesamt 1385 Hauptreihensterne zu isolieren, deren massedrmste Vertreter ei-
ne Masse von gerade einmal 0.1 M haben. Das ist nicht viel mehr, als die
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ABBILDUNG 2.1. Weifle Zwergsterne im Kugelsternhaufen M4. Foto: Space Telescope
Science Institute (1995)

Masse, die zum Ziinden des Wasserstoffbrennens nétig ist.

Dass zum Entdecken von einzelnen Sternen in Kugelsternhaufen kein mo-
dernes Teleskop notig ist, mag die Geschichte des Planetarischen Nebels Pease
1 belegen: Er wurde bereits 1928 in M15 entdeckt (Pease 1928). Bis heute sind
nur drei weitere Objekte dieser Art in Kugelsternhaufen bekannt.

2.2 Kurzer Uberblick iiber Sternentwicklung

Bevor in den nichsten Abschnitten auf Beobachtungen eingegangen wird, die
das Wechselspiel zwischen Sternenpopulationen und Dynamik belegen, soll im
folgenden zunéchst ein kurzer Abriss iiber die Phasen im Leben eines Sterns
gegeben werden, die in einem Farben-Helligkeits-Diagramm eines Kugelstern-
haufens (wie etwa in Abbildung 2.2) zu finden sind.

Die meiste Zeit verbringen Sterne auf der so genannten Hauptreihe: Hier
verbrennen sie in ihrem Zentrum Wasserstoff zu Helium. Dabei ist der we-
sentliche Unterschied zwischen massearmen und massereicheren (M > 1.1 M)
Hauptreihensternen der, dass erstere einen radiativen und letztere einen konvek-
tiven Kern haben. Auf der Hauptreihe entwickeln sich die massearmen Sterne
in Richtung hoéherer Leuchtkriafte und zu hoherer Temperatur, wihrend sich
die massereicheren Sterne in Richtung hoéherer Leuchtkraft, aber niedrigeren
Temperaturen entwickeln. Die Hauptreihenentwicklung ist beendet, wenn der
Vorrat an Wasserstoff im Zentrum erschépft ist.
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ABBILDUNG 2.2. Farben-Helligkeits-Diagramm fiir 2877 Sterne in M13 (aus Cohen
et al. (1997).

Wihrend der anschliefenden Phase entwickeln sich die Sterne bei relativ
konstanter Leuchtkraft im Farben-Helligkeits-Diagramm. Diese Entwicklung ge-
schieht sehr schnell, weshalb man oft nur wenige Sterne in dieser Region des
Farben-Helligkeits-Diagramm sieht. Man nennt diesen Bereich die Hertzsprung-
Liicke oder den Subgiant-Branch. Wihrend dieser Phase nimmt der Radius des
Stern zu, was zu einer Abnahme der Effektivtemperatur fithrt. Wéihrend die
Sterne die Region des ersten Riesenastes erreichen, zieht sich ihr Kern langsam
zusammen, wihrend in den dufleren Hiillen weiter Wasserstoff in Helium ver-
brannt wird.

Irgendwann ist der Punkt erreicht, zu dem die Temperatur im Zentrum
hoch genug ist, um die Heliumfusion zu ziinden. Bei massearmen Sternen pas-
siert dies im so genannten Helium-Flash. Sie ordnen sich dann gemé&f ihrer
Masse auf dem Horizontalast an. Die Entwicklung nach Verbrauch des Helium-
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ABBILDUNG 2.3. Diese Farben-Helligkeits-Diagramm des Kugelsternhaufens NGC
6397 aus King et al. (1998) macht den beeindruckenden Fortschritt bei der Erstellung
von Farben-Helligkeits-Diagrammen mit Hilfe des Hubble-Weltraumteleskops deutlich.
Durch Eigengeschwindigkeitsmessungen konnten selbst schwichste Hauptreihensterne
eindeutig dem Haufen zugeordnet werden. Die leuchtschwéchsten Sterne in diesem Dia-
gramm haben eine Masse von nur etwa 0.1 M.

vorrats im Kern dhnelt dem Szenario zum Ende der Hauptreihenphase - die
Phase des asymptotischen Riesenastes (AGB) beginnt. Hier bestehen die Ker-
ne der Sterne aus Kohlenstoff und Sauerstoff und sind von einer brennenden
Heliumschale umgeben. In der frithen AGB-Phase ist die Helligkeit der Ster-
ne von dieser brennenden Heliumschale bestimmt. Im folgenden kann es —
wéhrend der Stern den Riesenast hinaufwandert — zum wiederholten Ziinden
eines Wasserstoffschalenbrennens kommen und zu wiederholten Heliumschalen-
Flashs. Diese Phase bezeichnet man als Thermisches Pulsen. Der Radius des
Sterns kann hier enorm anwachsen. Er verliert grofie Teile seiner dufleren Hiille.

Ist dies geschehen, verlisst er den AGB und entwickelt sich bei konstanter
Leuchtkraft zu immer hoheren Temperaturen. Intensive Strahlung kann das zu-
vor abgestoflene Material zum Leuchten anregen: Es entsteht ein planetarischer
Nebel. Mit dem Erloschen der letzten nuklearen Fusionsprozesse kiihlt der Stern
langsam als Weifler Zwerg ab. Fiir massereichere Sterne sieht die Entwicklung
etwas anders aus: Sie konnen in ihrem Inneren weitere Fusionsprozesse star-
ten, was letztenendes zu einem Eisenkern im Zentrum und schlieBlich zu einer
Supernova-Explosion fithren kann. Je nach Masse des iibrigbleibenden Kerns
endet der Stern als Neutronenstern oder als ein Schwarzes Loch.
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2.3 Sternenpopulationen und Dynamik

Der im Kontext dieser Arbeit interessanteste Aspekt der aktuellen Beobach-
tungen von Kugelsternhaufen und deren Farben-Helligkeits-Diagrammen ist der
Einfluss der Haufendynamik auf die stellaren Populationen in dem Haufen. In-
teressanterweise ist es dabei nicht nur moglich, dass die globale Dynamik des
Haufens Einfluss auf einzelne Sterne nimmt, sondern auch umgekehrt. So wird
beispielsweise im Kapitel iiber Gravothermische Oszillationen deutlich werden,
dass vielleicht nur ganz wenige Doppelsterne ausreichen, um die Dynamik eines
Kugelsternhaufen dramatisch zu veriandern.

Eine der ersten direkten Hinweise auf einen méglichen Einfluss der Dyna-
mik auf die Population eines Sternhaufen fanden Buonanno, Corsi & Fusi Pecci
(1985). Als Ursache fiir die beobachteten Unterschiede im Horizontalast der
Farben-Helligkeits-Diagramm der Kugelsternhaufen M15/NGC 7078 und NGC
5466 brachten sie die hohere stellare Dichte im Zentrum des Haufens ins Spiel.
M15 und NGC 5466 waren ndmlich was Alter und Metallizitit anbetrifft iden-
tisch, nur war M15 ein Standardbeispiel fiir einen Kugelsternhaufen mit einem
sehr dichten Core, wihrend NGC 5466 wesentlich geringere Dichten aufwies.
Fusi Pecci et al. (1993) fanden schliefilich durch Untersuchung einer Gruppe
von 53 Kugelsternhaufen, dass die Linge des blauen Bereichs des Horizontal-
astes mit der Dichte des Haufens korreliert ist.

Populationsgradienten

Populationsgradienten in Kugelsternhaufen — also ein verschieden héufiges
Auftreten von Sternenpopulationen in Abhéngigkeit von der Entfernung vom
Zentrum des Haufens — waren frither ein Thema, mit dem man sich eher einen
schlechten Ruf einhandeln konnte, weil sie ein ,, Phinomen beschrieben, das nicht
auftreten sollte* (Ivan King, zitiert in Djorgovski & Piotto 1993). Diese Ansicht
hat sich mittlerweile dramatisch gefindert. Populationsgradienten zdhlen heute
wohl mit zu den spannendsten Gebieten bei der Beobachtung von Kugelstern-
haufen. Nur wenige Veréffentlichungen iiber Farben-Helligkeits-Diagramm von
Kugelsternhaufen kommen ohne eine Untersuchung von Populationsgradienten
aus — und in den konzentrierten Haufen sucht man meist erfolgreich.

Den ersten Hinweisen auf Populations- oder Farbgradienten, die man noch
ohne moderne CCD-Technik Ende der 70er Jahre des 20. Jahrhunderts entdeck-
te, wurde wegen der recht schwierigen Beobachtungsbedingungen nur wenig Ver-
trauen geschenkt. Erst durch neue Beobachtungsverfahren konnten Piotto, King
& Djorgovski (1988) einen Farbgradienten in dem Post-Kollaps-Sternhaufen
M30 finden: M30 wurde zum Zentrum hin blauer, was sie im wesentlichen
auf die Unterschiede in der radialen Verteilung von Roten Riesensternen und
Horizontalast-Sternen zuriickfithrten. Die Roten Riesensterne schienen weni-
ger hiufig im Zentrum zu sein, wihrend die Horizontalaststerne keine Héufig-
keitsénderung zeigten.
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ABBILDUNG 2.4. Farbprofile von sechs Kugelsternhaufen. Die Post-Kollaps-Haufen
(PCC) zeigen einen deutlichen Farbgradienten. Aus: Djorgovski et al. (1991)

Cederbloom et al. (1992) fanden in M15 einen B—V und Ha—V Gradienten
und bestitigten damit entsprechende frithere Ergebnisse in U — B. Fiir die zu-
nehmend blaue Farbe zum Zentrum hin kommen fiir die Autoren zwei mogliche
Ursachen in Betracht: Entweder eine Population von leuchtschwachen, blau-
en Sternen mit starkem Ha-Absoptionslinien im Zentrum des Haufens oder
aber das ,Hinauswerfen“ von leuchtschwachen roten Zwergen (also massear-
mer Hauptreihensterne ) mit schwachen Ha-Absorptionslinien aus dieser Re-
gion. Fiir letzteres konnten Massensegregations-Prozesse verantwortlich sein.
Djorgovski et al. (1991) untersuchten zwolf Kugelsternhaufen, von denen alle
Post- Core-Kollaps-Haufen einen Farbgradienten zeigten. In NGC 6397 fanden
sie durch Sternenzihlungen einen deutlichen Hinweis auf eine Unterhéufigkeit
von Roten Riesen in Richtung des Haufenzentrums.

Uberraschenderweise glauben Cohen et al. (1997) hingegen in M13 eine
leichte Unterhéufigkeit von Horizontalast-Sternen im Vergleich zu den Roten
Riesenast- und AGB-Sternen ausmachen zu kénnen. Ein Multi-Haufen-Sample,
in dem die Daten von vier weiteren dichten Haufen fiir eine bessere Statistik
hinzugefiigt wurden, zeigten die selbe leichte Unterh&ufigkeit der Horizontalast-
Sterne zum Zentrum hin. Ein Erklarung dieser Gradienten mit ,einfachen“
stellardynamischen Modellen fillt hingegen schwer, da Massensegregation of-
fensichtlich als Ursache fiir dieses Phinomen ausscheidet: Zum einen ist die
Zeitskala fiir die Massensegregation um rund einen Faktor zehn gréfler als die
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Entwicklungszeit auf dem Horizontalast und zum anderen unterscheiden sich
die Massen von Sternen auf dem Horizontalast nicht bedeutend von denen auf
dem Roten Riesenast, da der Massenverlust auf dem Roten Riesenast relativ
gering ist.

Howell, Guhathakurta & Tan (2000) untersuchten M30/NGC 7099 erneut,
um den Hinweisen nachzugehen, dass der Farbgradient ins Blaue zum Zentrum
des Haufens hin nicht allein durch ein Defizit von Roten Riesensternen erklért
werden kann. Sie analysierten die Beobachtungen von Neuem und nutzten unter
anderem auch einfache Fokker-Planck-Modelle, um den Einfluss von Massense-
gregation unter Hauptreihensternen auf den Farbgradienten zu studieren. Die
Autoren konnten die Ergebnisse von Piotto, King & Djorgovski (1988) bestiti-
gen und fanden auflerdem, dass Massensegregation von Hauptreihen-Sternen
nicht wesentlich zum Farbgradienten von M30 beitragen kann. Eine Erklirung
fiir den Farbgradienten gaben sie allerdings auch nicht. Guhathakurta et al.
(1998) hatten noch bis zur Halfte des Farbgradienten auf Massensegregation
von massearmen Hauptreihensternen zuriickgefiihrt.

Blue Straggler

Oberhalb des Hauptreihen-Abknickpunktes finden sich in Farben-Helligkeits-
Diagrammen von Kugelsternhaufen vereinzelt Sterne. Diese Blue Straggler ge-
nannten Objekte liegen etwa in der Verlingerung der Hauptreihe und gelten
gemeinhin als der beste Beweis dafiir, dass Dynamik und Sternentwicklung in
Kugelsternhaufen nicht zu trennen sind. Eine der , iiberraschenden (King 1999)
Entdeckungen des Hubble-Weltraumteleskop war, dass diese Blue Straggler in
jedem beobachteten Kugelsternhaufen zu finden waren und je weiter man in die
Nihe des Haufenzentrums schaute, desto mehr Objekte fand man.

Dies wird beispielsweise an der Untersuchung von Testa et al. (2001) deut-
lich. Die Gruppe nutzte das Hubble-Weltraumteleskop um den Core von vier
galaktischen Kugelsternhaufen zu untersuchen. Alle vier Haufen zeigten eine
,mehr oder weniger* deutliche Blue Straggler-Sequenz. Im Falle von NGC 6626
fanden sie eine klare Konzentration der Blue Straggler zum Zentrum des Hau-
fens hin, ebenso im zweitdichtesten Haufen der Untersuchung NGC 2298. In den
anderen Haufen fanden die Autoren zumindest einen Trend fiir das vermehrte
Auftreten im Zentrum. Sie unterstrichen jedoch, dass in allen vier Haufen etwa
80 Prozent der Blue Straggler innerhalb eines Radius von drei Core-Radien vom
Zentrum zu finden sind.

So sehr sich auch der Gradient der Blue Straggler zum Haufenzentrum im-
mer weiter bestétigt, so sehr ist die Natur dieser Objekte bis heute unklar.
Sicher ist nur, dass sie massereicher sein miissen, als die Sterne, die gerade
den Hauptreihen-Abknickpunkt bevilkern. Da aber Sterne mit dieser Masse,
die zur selben Zeit wie alle anderen Sterne im Haufen geboren wurden, schon
lingst die Hauptreihe verlassen haben, miissen die Blue Straggler spiter entstan-
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den sein. So wiire es beispielsweise moglich, dass zwei massearme Hauptreihen-
sterne verschmelzen. Jiingste Studien, die moderne N-body-Programme und
Doppelstern-Entwicklung kombinierten, konnte die Blue Straggler-Population
im offenen Sternhaugen M67 wiedergeben (Hurley et al. 2001). Allein mit Doppel-
stern-Entwicklung wire das nicht méglich gewesen.

Exotische Objekte

In vielen Kugelsternhaufen wurden in den vergangenen Jahren zahlreiche Ront-
genquellen gefunden (siehe beispielsweise Verbunt 2001 fiir eine Ubersicht iiber
ROSAT-Beobachtungen von leuchtschwachen Rontgenquellen). Im Kugelstern-
haufen 47 Tucanae fanden sich eine ganze Reihe von Millisekunden-Radio-
pulsaren, die Rasio, Pfahl & Rappaport (2000) in Simulationen als Doppel-
sternsysteme reproduzieren konnten, die aus einem Neutronenstern und einem
Hauptreihenstern bestehen.

Moderne Weltraumteleskope haben in den letzten Monaten auch hier die
Kenntnisse iiber Rontgenquellen in Kugelsternhaufen dramatisch erweitert. So
beobachteten Grindlay et al. (2001) in 47 Tucanae mit dem Rontgenteleskop
Chandra die Population von kompakten Doppelsternen im Zentrum des Hau-
fens. Dabei konnten sie nachweisen, dass die iiber 100 gefundenen Rontgen-
quellen zum Zentrum des Haufens hin konzentriert waren. Bei iiber 50 Prozent
der Quellen scheint es sich um Millisekunden-Pulsare zu handeln, bei etwa 30
Prozent um Materie akkretierende Weifle Zwerge und bei weiteren 15 Prozent
um Hauptreihen-Doppelsterne.

Das im Rahmen dieser Arbeit vorgestellte Modell kann, da es Sterne nur
als Einzelsterne behandelt, solche Ergebnisse nicht reproduzieren. Es wird aber
zumindest Hinweise darauf liefern kénnen, warum es gerade in Zentrum zu so ei-
ner grofen Zahl von exotischen Objekten kommen kann. Eine Einbeziehung von
Doppelsternen und die Verfolgung ihrer Entwicklung mit Hilfe des Gasmodells
ist aber fiir die Zukunft geplant (siche Ausblick am Ende der Arbeit).



3. DAS STELLARDYNAMISCHE GASMODELL

3.1 FEinleitende Bemerkungen

Das stellardynamische Gasmodell basiert auf einer zunéchst einfachen Beob-
achtung: Sternhaufen verhalten sich in gewisser Hinsicht wie eine selbstgravitie-
rende, ein-atomige ideale Gaskugel und sie haben insbesondere die selben ther-
modynamischen Eigenschaften. So befinden sich beispielsweise beide Systeme
in einem lokalen thermodynamischen Gleichgewicht. Temperaturunterschiede
werden durch einen Warmefluss von den wérmeren zu den kilteren Bereichen
des Systems ausgeglichen. Auf dieses Parallelen hatten schon Hénon (1961)
und Lynden-Bell & Wood (1968) hingewiesen. Bei Gasmodellen von Stern-
haufen geht man davon aus, dass dieser Wirmefluss proportional zum lokalen
Temperaturgradienten ist. Die Rolle der Temperatur im Gasmodell {ibernimmt
die mittlere quadratische Geschwindigkeitsdispersion. Der , Warmefluss* wird
durch gravitative Wechselwirkungen zwischen individuellen Sternen erzeugt.

3.2 Die Momentengleichungen

Fiir das Gasmodell, das fiir die hier vorliegende Arbeit verwendet wurde, gelten
folgende grundsitzliche Annahmen:

e das betrachtete System ist sphérisch symmetrisch im Ortsraum und

e die zeitliche Entwicklung seiner Verteilungsfunktion f(r,v,t) kann durch
die Boltzmann-Gleichung beschrieben werden

Die Verteilungsfunktion gibt die Wahrscheinlichkeit an, einen Stern zum
Zeitpunkt ¢ mit dem Geschwindigkeitsvektor v am Radius r zu finden. Der Ge-
schwindigkeitsvektor v hat die kartesischen Komponenten v, vy und vy und f

ist wegen der sphirischen Symmetrie nur eine Funktion von v} = vg + vz.

Ein weitere Annahme des Modells ist, dass der entscheidende Wechselwir-
kungsprozess in dem Sternsystem entfernte gravitative Zweierstofie sind. Als

Folge davon, kann ein Fokker-Planck-Stofiterm verwendet werden.

Unter Verwendung der Lagrangefunktion

1 - . .
L= 3 (r2 + 202 + r? sin® 0¢2) — ®(r, 1) (3.1)
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ergeben sich die folgenden Euler-Lagrange-Gleichungen fiir die Bewegung
eines Sterns im Potential ® des Sternhaufens

ob v+ s
+ 20

T o r
VpVp Ug,
o " 3.2
vo r rtanf (32)
g e VYV
¢~ r rtanf
Die Basisgleichung des Gasmodells hat damit die folgende Form:
of of of af . Of <8f )
- — - 3.3
ot T ar a0 T 00 T 00, = (ot (8:3)

wobei der Stofiterm auf der rechten Seite wie folgt aussieht:

0 1 9 .
<8_{>e ) _Z HE irj ia’via’vj (f<AUiAUi>) (3.4)

fiir 7,7 = r,0, ¢. Den ersten Term dieses Ausdrucks bezeichnet man als Drift-
term, den zweiten als Diffusionsterm.

Beim Gasmodell 16st man die obige Fokker-Planck-Gleichung (3.3) nicht di-
rekt, sondern verwendet ein so genanntes Momentenverfahren. Erstmals wurde
ein auf diesen Prinzipien beruhendes Modell von Larson (1970) zur Untersu-
chung der zeitlichen Entwicklung eines Sternhaufens eingesetzt. Die Momente
der Geschwindigkeits-Verteilungsfunktion f sind allgemein wie folgt definiert:

oo oo
<i,j, k>= / / / v,i,vgv(];f(r, Vr, Vg, Vg, t)dvrdvgdvg (3.5)
—00 —00 —O0
Fiir das Gasmodell betrachtet man Momentengleichungen zweiter Ordnung,
die allerdings auch Momente dritter Ordnung beinhalten. Im einzelnen werden
die folgenden Momente benotigt:

o0
(0,0,0) := pz/fdvrdvgdvqg
(1,0,0) = wup= /vrfdvrdvgdvqg
— 00
(2,0,0) = p,+pu®= / 2 f dv,dvgdu

—00
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o
(0,2,0) := pp= / vg f dvydvgdug (3.6)
700
(0,0,2) = pp= / v(%fdvrdvgdv¢ = py = po}
- o0
(3,0,0) := F,+3up, +pu’ = / v,?,’fdvrdvgdvqg
(1,2,0) = Fy+upy= /vrvgfdvrdvgdvd,
— 00
(1,0,2) = Fy+upy= /vrvg,fdvrdvgdv(b
—0o0

Bei der obigen Definition wurden noch folgende Hilfsgréflen eingefiihrt: Die
mittlere Transportgeschwindigkeit u, der radiale und tangentiale Druck p, und
pr (Wegen sphérischer Symmetrie ist pg = py =: p;), die radiale und tangen-
tiale Geschwindigkeitsdispersion o, und o;, wobei p, = po? und p; = po? ist.
Aus Symmetriegriinden gilt auerdem fiir den tangentialen Energiefluss F}, dass
Fy = Fy =: F;/2 ist. F, ist der radiale Energiefluss.

Unter Verwendung der Definitionen der Momente und der Fokker-Planck-
Gleichung findet man schliefflich den folgenden Satz von Momentengleichung
zweiter Ordnung:

ot 2 or (pur”) ot ) 0 (3.7)
8u 8U GMT‘ ]_ 8p,,, pr _pt
e e L 9 _ .
opy 10 9 ou 30 ) pe(vy — )
or T 735, (Prur) + 29 4 5o (pr (v —w)r?)

r
2pr —pt (6171") <6prj> Py <8p>

=—c + (=" + ’ + == 3.9
3 AaTa ot bin3 ; ot eq p ot se ( )

opy 1 0 2 piu 10 2 pi(ve —u)
it oft™ , = 2 _ U\t~ )
S (ppur?) + " + . (pe(ve —u)r?) +

ot r
Lpr —pt (5pt> <3ptj> Dt <3P>
= + = + L) = 3.10
3 >\ATA ot bin3 ; ot eq P ot se ( )

Dabei ist 02 die mittlere Geschwindigkeitsdispersion (02 = (02 + 202)/3),
A4 eine numerische Konstante und Ty die Anisotropie-Abkling-Zeitskala, fiir
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eine anisotrope, lokale Geschwindigkeitsverteilung geméfl

10

Ty = ?T (3.11)
mit der Relaxationszeit
9 o3
T = 3.12
16y/7 G?mplog(yN) (3.12)

in der Definition von Larson (1970), wobei N die Teilchenzahl des Kugelstern-
haufens, m die individuelle Sternmasse und 7 eine numerische Konstante ist.

Die mit ,,bin3“ gekennzeichneten Terme auf der rechten Seite von Gleichung
3.9 und 3.10 beziehen sich auf den Ausdruck, der fiir die Einbeziehung der Ener-
gieerzeugung durch Entstehung und Hartung von Doppelsternen verantwortlich
ist (siehe iibernichsten Abschnitt), die beiden mit ,eq“ gekennzeichneten Sum-
men (jeweils iiber alle Komponenten j aufler der aktuellen Komponente) auf
die Equipartitionsterme geméf Spurzem & Takahashi (1995).

Der Stofiterm der Fokker-Planck-Gleichung wird beim Gasmodell mit Hilfe
einer lokalen Approximation bestimmt, bei der angenommen wird, dass wihrend
eines Stofles nur die Geschwindigkeit, nicht aber die Position eines Teilchens
verdndert wird und zudem der gesamte Effekt aller Stéfle auf ein Testteilchen
dadurch abgeschétzt werden kann, dass man ein Teilchen in einem homogenen,
unendlichen System betrachtet, in dem iiberall die Bedingungen der lokalen
Verteilungsfunktion herrschen.

Die in den Gleichungen 3.7, 3.9 und 3.10 zuséitzlich eingefiigten und mit
,se gekennzeichneten Terme symbolisieren den Effekt des Massenverlusts durch
Sternentwicklung in dem Modell. Dieser wird wegen der im Vergleich zu stella-
ren Winden niedrigen Entweichgeschwindigkeit in Kugelsternhaufen als instan-
tan angenommen. Er wirkt als indirekte Heizung, da er sowohl Masse als auch
Gesamtpotential des Haufens verringert.

Definiert man nun noch zusétzlich die Masse M, innerhalb einer Kugel mit
Radius r durch

OM,

o = 4mr?p (3.13)

hat man einen Satz von Gleichungen vor sich, der den durch die Poisson-
Gleichung gekoppelten hydrodynamischen Gleichungen entspricht.
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3.3 Abschlussbedingung

Wie schon oben erwéhnt, werden fiir die Momentengleichungen zweiter Ordnung
auch Momente dritter Ordnung verwendet, so dass zum Schlielen des Glei-
chungssystems noch zwei zusétzliche Gleichungen notwendig sind. Der hier ver-
wendete, so genannte Wirmeleitungs-Abschluss, wurde erstmals von Lynden-
Bell und Eggleton (1980) benutzt. Er basiert auf der Grundannahme, dass der
Energiefluss (also die Momente dritter Ordnung) proportional zu den Momenten
zweiter Ordnung (den ,, Temperaturen*) sind. Fiir den Warmetransport nimmt
man somit an, dass

(3.14)

Mit dem Argument, dass man in die klassische Beziehung A oc A?/7 (mit
der mittleren freien Weglinge A und der Kollsionszeit 7) in diesem Fall die lo-
kale Jeans-Linge A% = 02 /(47Gp) und die Chandrasekhar’sche Relaxationszeit
tre o 03/p einzusetzen hat, folgt A o« p/o. Mit der mittleren Geschwindig-
keitsdispersion 02 = (02 + 20?)/3 als Temperaturgradienten und der Annahme
v, = v lauten die letzten beiden Gleichungen damit:

A do?

—— =0 3.15
vt AnGptp, Or ( )

Uy —

vy = Uy (3.16)

A ist dabei eine numerische Konstante, die geméafy

27\ /7
A= C 3.17
10 (3.17)
mit der Konstante C im isotropen Gasmodell verkniipft ist (siehe etwa Heg-
gie & Stevenson 1988).

Zusammen mit den vier Momentengleichungen und der Massengleichung
ergeben sich somit sieben Gleichungen fiir die sieben abhingigen Variablen
M, p, u, pr, P, Ur, vy des Gasmodells.

3.4 Heizung durch Doppelsterne

Wie im néchsten Kapitel deutlich wird, kommt der Bildung von Doppelsternen
im Zentrum eines Kugelsternhaufens eine besondere Bedeutung zu. Der dar-
aus resultierende Energieinput kann den Verlauf des Core-Kollaps empfindlich
verdndern. Im Grunde widerspricht diese Idee, die schon vom Anfang der 1970er
Jahre stammt (Hénon 1971, Aarseth, Hénon & Wielen 1974), dem Grundgedan-
ken der zu Grunde liegenden Fokker-Planck-Gleichung, dass nur unkorrelierte
Kleinwinkel-Stofie fiir die Entwicklung des Systems wichtig sind. Bettwieser &
Sugimoto (1983) fiihrten trotzdem eine phidnomenologische Beschreibung des
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Energieinputs durch die Entstehung und das Aushirten so genannter Drei-
Korper-Doppelsterne ein. Der Begriff erkliart sich aus dem Sachverhalt, dass
angenommen wird, dass diese Doppelsterne durch enge Begegnungen von drei
Sternen im dichten Zentrum des Haufens entstehen.

Die Form dieses Heiztermes, der in den Gasmodell-Formeln mit ,,bin3“ ge-
kennzeichnet wird, wurde spiter von Goodman (1987) und Heggie & Ramamani
(1989) ausfiihrlich diskutiert. Fiir das hier verwendete Gasmodell erhilt man

opy 2 3 3 (Gm 5
( 57 >bin3 = 3Cbmn o < > > (3.18)

und unter der Annahme isotropischer Doppelstern-Heizung

5pt _ 5pr
< ot )bin3 B < ot )bin3 (3.19)

Dabei ist m die individuelle Sternmasse, o die mittlere Geschwindigkeitsdi-
spersion und n = p/m die stellare Teilchendichte. Cj, ist ein numerischer Pa-
rameter, mit dem die Energieerzeugung durch Doppelsterne skaliert. Als Stan-
dardwert wird Cj, = 90 angenommen (vergleiche Hut 1985).

3.5 Numerisches Verfahren

Die Grofle des Gleichungssystems, das beim Gasmodell zu 16sen ist, hingt von
der Anzahl der dynamischen Komponenten Ny, ab. Jede dieser Komponenten
repréisentiert Sterne einer bestimmten Masse. Die Gesamtzahl der Gleichungen
Neq betriigt 6 X Neomp + 1. Dieses nicht-lineare, gekoppelte Gleichungssystem
wird auf einem radialen Gitter mit 200 logarithmisch dquidistanten Stiitzstel-
len diskretisiert und mit einem Newton-Raphson-Henyey-Verfahren gelost (sie-
he Henyey et al. 1959).

Die im Rahmen dieser Arbeit meist verwendeten 7-Komponenten-Modelle
lassen sich noch in hinreichend kleiner Rechenzeit durchrechnen. Erh6ht man
allerdings die Zahl der dynamischen Massenkomponenten, ist der Geschwindig-
keitsvorteil des Gasmodells schnell dahin: Die beim Lésen des Gleichungssy-
stems erforderliche Matrixinversion skaliert in der Rechenzeit mit der dritten
Potenz der Komponentenzahl. Und da die Modelle einen sehr hohen dynami-
schen Bereich der Variablen erfordern, die Matrizen also sehr schlecht konditio-
niert sind, versagen herkémmliche und oft speziell optimierte Matrix-Inversions-
Routinen. Aus diesem Grunde wird im folgenden des 6fteren betont, wie wichtig
es ist, die Anzahl der dynamischen Komponenten N;yy,, nicht unnétig zu ver-
groflern.

Ein Ausweg wire, das gesamte, dem Gasmodell zu Grunde liegende numeri-
schen Losungsverfahrens der diskretisierten Gleichungen zu parallelisieren und
das Verfahren so zu modifizieren, dass unter Festhalten der Groflen der anderen
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Massenkomponenten nur jeweils ein Satz von Gleichungen einer Massenkompo-
nente zur Konvergenz iteriert wird und diese dann verwendet werden, um die
nédchste Massenkomponente zu iterieren. Dies miisste so lange wiederholt wer-
den, bis eine Gesamtkonvergenz fiir diesen Zeitschritt erreicht ist. Das Verfahren
diirfte instabiler sein und kleinere Zeitschritte erfordern, wiirde aber insgesamt
zu einer Skalierung des Rechenaufwands nur mit der Anzahl der Komponenten
fithren und das Gasmodell parallelisierbar machen. So wire es beispielsweise
moglich, jedem Prozessor eines Parallelrechners die Losung des Gleichungssy-
stems einer Massenkomponente zuzuweisen. Wird dazu eine Wert einer anderen
Massenkomponente benétigt, greift man auf die Werte beim letzten Zeitschritt
zuriick. Erste Versuche in diese Richtung wurden bereits gemacht, ohne dass
bislang konkrete Ergebnisse vorliegen.
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4. GRAVOTHERMISCHE OSZILLATIONEN

4.1 Leben nach dem Core-Kollaps?

Die Frage, nach einem Leben nach dem so genannten Core-Kollaps, der im
nichsten Abschnitt noch genauer erliutert wird, hat sich fiir viele Jahre gar
nicht gestellt. Ob ein Kugelsternhaufen den gesamten Core-Kollaps iiberstehen
konnte, war alles andere als sicher. Deshalb glaubten viele, dass ein Beschéfti-
gung mit der Post-Core-Kollaps-Phase keinerlei Bezug zu Beobachtungsda-
ten haben konnte. Kugelsternhaufen, so vermuteten gar einige Autoren, ,ver-
schwanden“ nach dem Core-Kollaps einfach (Lightman, Press & Odenwald
1978). Doch mit der Zeit sprachen immer mehr Beobachtungsdaten gegen die
Vorstellung, dass sich alle Kugelsternhaufen noch in der Core-Kollaps-Phase
befinden (Lightman 1982) und es wurde auch zunehmend schwerer, die Viel-
zahl von Core-Parametern mit diesem Bild in Einklang zu bringen. Es musste
also tatsichlich ein ,,Leben nach dem Core-Kollaps“ geben. Theoretische Uber-
legungen bestétigten spéter diese Vermutung (Cohn & Hut 1984).

4.2 Gravothermische Oszillationen

Die Frage der dynamischen Entwicklung eines Kugelsternhaufen nach dem Core-
Kollaps versuchten Sugimoto & Bettwieser (1983) und Bettwieser & Sugimo-
to (1994) mit einer bis dahin neuen Idee nachzugehen: Sie untersuchten das
Verhalten eines stellardynamischen Gasmodells, das iiber einen zusitzlichen
kiinstlichen Energieerzeugungsterm verfiigte, der die Energieerzeugung durch
die Hartung von Doppelsternen simulieren sollte. Dabei setzten sie fiir die Ener-
gieerzeugungsrate pro Masse den Ausdruck

e = C(p/10"° Mypc=2)(v/10kms ™) (4.1)

an, der fiir k=3 nicht wesentlich von der Behandlung der Energieerzeugung im
aktuellen Gasmodell abweicht (siehe letztes Kapitel). Der Parameter C' skaliert
dabei die Energie-Erzeugung relativ zum Flussterm (siehe vorheriges Kapitel),
welcher die lokale Warmebilanz durch Zweier-Relaxation beschreibt. Da der
,bin3“-Term proportional zu N3 (N ist wieder die Teilchenzahl) und die Re-
laxationszeit proportional zu N/log N ist, entspricht eine Verdnderung von e
einer Veranderung von N. p ist hier die Dichte, k ein weiterer Parameter (bei
Sugimoto & Bettwieser 1 oder 2) und v ist die drei-dimensionale Geschwindig-
keitsdispersion.
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ABBILDUNG 4.1. Erste Darstellung von Gravothermischen Oszillationen in der
Original-Arbeit von Sugimoto & Bettwieser (1983). Aufgetragen ist der zeitliche Verlauf

der zentralen Dichte. Die Parameter fiir die Energieerzeugung waren C' = 10%ergs—!

und k£ = 2.

Sugimoto und Bettwieser fanden den in Abbildung 4.1 wiedergegebenen
Verlauf der zentralen Dichte in ihrem Modell: Zuerst kollabiert der Kugelstern-
haufen, wie vom Core-Kollaps-Szenario zu erwarten, zu sehr hohen Dichten im
Zentrum. Doch zu diesem Zeitpunkt wird die proportional zur Dichte wirkende
Energieerzeugung durch Doppelsterne wirksam und initiiert eine Re-Expansion
des Cores bis zu Werten, die nicht weit vom Anfangszustand entfernt liegen.
Darauf beginnt die Kollaps von neuem.

Um die Vorgéinge rund um dieses — von den Autoren Gravothermische
Oszillationen getaufte — Phinomen etwas griindlicher zu verstehen, mag es
zunichst sinnvoll sein, sich kurz mit den Ursachen fiir den ersten Kollaps, den
Core-Kollaps, zu beschéftigen. Die ersten Untersuchungen hierzu gehen auf An-
tonov (1962) sowie auf Lynden-Bell & Wood (1968) zuriick. Grundlage der
Uberlegungen ist, dass selbstgravitierende Systeme eine negative Wirmekapa-
zitdt besitzen (was bedeutet, dass ein solches System wirmer wird, wenn man
ihm Energie entzieht). Dies gilt insbesondere fiir den Core eines Sternsystems.
Der Halo hingegen, hat eine positive Warmekapazitat und ist nicht selbstgravi-
tativ. Herrscht im Core nun eine leicht héhere Temperatur als im Halo, wird ein
Wiérmefluss vom Core in den Halo einsetzen und beide Systeme werden wirmer.
Ist die Wiarmekapazitit des Halos betragsmiflig kleiner als die des Cores, wird
die Temperatur im Halo stirker ansteigen als im Core und der Warmefluss ir-
gendwann aufhoren. Im umgekehrter Fall kann die Temperatur im Halo nicht
mit dem Anstieg der Core-Temperatur mithalten und der Temperaturunter-
schied wird grofler. Der Dichtekontrast zwischen dem Core und dem Rand des
Haufens, durch den diese , gravothermische Katastrophe“ moglich wird, muss
nach Antonov (1962) 708.61 betragen. Dieses Gedankenexperiment wird unter
der Annahme eines am Rand des Halo abgeschlossenen Systems gemacht.

Doch zuriick zu den Gravothermischen Oszillationen: Sieht man sich den
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ABBILDUNG 4.2. Die Anderungen im Temperaturprofil des Kugelsternhaufens fiir
vier verschiedene Phasen der dynamischen Entwicklung aufgetragen gegen die Lagran-
geradien. (1) zeigt die Situation withrend des Kollapses, (2) den Temperaturverlauf
unmittelbar nach Einsetzen der Expansion, (3) die Expansionsphase und (4) den Zu-
stand wihrend der geringsten zentralen Dichte. Letztere ist in der Abbildung jeweils
unter den Kurven angegeben. Aus Sugimoto & Bettwieser (1983).

Dichteverlauf in Abbildung 4.1 an, kann man das Anwachsen der Dichte leicht
mit der oben beschriebenen gravothermischen Katastrophe identifizieren. Bett-
wieser & Sugimoto (1984) beschreiben den Verlauf als ,Flip-Flop“, bei dem
auf jeder Seite Schalter angebracht sind, die die Kontraktion in eine Expansi-
on verwandeln und umkehrt. Eine entscheidende Rolle spielt also auch bei den
Gravothermischen Oszillationen der jeweilige Temperaturverlauf innerhalb des
Haufens, der ja auch fiir den anfinglichen Kollaps verantwortlich ist.

In Abbildung 4.2, die auch der Originalarbeit von Sugimoto & Bettwieser
(1983) entnommen wurde, ist der Verlauf der Temperatur in Abhéingigkeit der
Lagrangeradien fiir vier wichtige Phasen der Entwicklung wiedergegeben. In
Phase 1 (Kurve ganz oben) nimmt die Temperatur nach auflen hin ab und der
normale Core-Kollaps nimmt seinen Lauf. Durch die groer werdende Dichte im
Zentrum des Haufens wird zu einem bestimmten Zeitpunkt die Energieerzeu-
gung durch Doppelsterne bedeutend. Da dieser Energieimpuls auf das Zentrum
konzentriert ist, werden die inneren Bereiche sich schneller ausdehnen als die
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auBleren Bereiche. Es entsteht ein kleiner Kern, in dem die Temperatur nach au-
Ben hin leicht zunimmt (Phase 2). Durch die Umkehr des Temperaturgradienten
im Zentrum des Haufens kann aber nun Wirme nach innen flielen, wodurch der
gravothermische Kollaps umgekehrt wird: Der Core expandiert. In Phase 3 ist
diese Expansion in vollem Gang. Die Energieerzeugung durch Doppelsterne ist
wieder unbedeutend geworden. Im Temperaturprofil findet sich auflerhalb des
Cores ein Maximum. Dieses Maximum sorgt aber auch fiir einen Wérmefluss in
die Gegenrichtung, die das Maximum der Temperatur kleiner werden lisst, bis
es in Phase 4 schlielich ganz verschwunden ist. Nun setzt wieder ein Wérme-
fluss nach auflen ein und der gravothermische Kollaps kann erneut beginnen.

Bei diesem Vorgang ist noch eine Sache wichtig: Der Energiebedarf, um den
Kollaps in eine Expansion zu verwandeln, ist duflerst gering. Und wenn die gra-
vothermische Katastrophe erst einmal in umgekehrter Richtung 14uft, ist keine
weitere Energiezufuhr von aulen nétig. Bettwieser & Sugimoto (1984) sagten es
so: ,,Die Energieerzeugung durch Doppelsterne wird nur benétigt, um den Schal-
ter umzulegen.“ Die Autoren weisen auch darauf hin, dass ihre Modelle in der
Post-Kollaps-Phase gut die gemessenen Daten fiir Kugelsternhaufen wiederge-
geben. Zudem sei die Wahrscheinlichkeit, einen Haufen zum Zeitpunkt hochster
Dichte zu beobachten relativ gering. So sei dies eine mdogliche Erklarung fiir die
Eingangs geschilderte Diskrepanz zwischen Beobachtung und Theorie.

Die Pionierarbeit von Sugimoto & Bettwieser wurde von anderen Theoreti-
kern mit relativ viel Skepsis aufgenommen. Das verwendete Gasmodell stellte ei-
ne sehr idealisierte Beschreibung eines Sternhaufens dar und viele hielten die ge-
fundenen Oszillationen nur fiir einen numerischen Effekt bei der Lésung der dem
Modell zu Grunde liegenden Gleichungen. Erschwerend kam hinzu, dass Heg-
gie (1984) mit einem &hnlichen Gasmodell nur eine allméhliche Re-Expansion
des Cores nachweisen konnte. Erst spéter (Heggie & Ramamani 1989) wurde
deutlich, dass Heggie (1984) einen zu groflen Zeitschritt und eine ungeeignete
Flussvariable benutzt hatte, um die Gravothermischen Oszillationen in seinen
Modellen zu beobachten. Seitdem zeigen alle Gasmodelle das gleiche Verhalten.

Goodman (1987) hatte schon zuvor — auch mit einem Gasmodell — in einer
umfangreichen linearen Storungsanalyse das Auftreten der Gravothermischen
Oszillationen mit der Teilchenzahl N im Sternhaufen in Verbindung gebracht.
Gravothermische Oszillationen traten ab einer Teilchenzahl von N=T7000 als
Instabilitit der bekannten singuliren Post-Kollaps-Losung auf. Bei kleineren
Teilchenzahlen kommt es wihrend der Post-Kollaps-Phase zu einer gleichméfi-
gen Expansion und man findet keinerlei Oszillationen in der zentralen Dichte
(entsprechend den Befunden von Inagaki & Lynden-Bell (1983) sowie Hénon
(1975)). Goodman (1987) und auch Heggie & Ramamani (1989) haben aber
darauf hingewiesen, dass das Aussehen der Gravothermischen Oszillationen fiir
hohere N wiederum von der Teilchenzahl abhéingt, da die instabilen Moden Fre-
quenzverdoppelungen erfahren und moéglicherweise sogar deterministisches Cha-
os auftritt (Breeden, Cohn & Hut 1994, Breeden & Cohn 1995). Fiir N > 50000
finden sich die von Sugimoto & Bettwieser gefundenen irreguliren und quasi-
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periodischen Oszillationen, die im wesentlichen von der gravothermischen In-
stabilitat bestimmt werden. Fiir den Bereich dazwischen finden die Autoren
regulire Oszillationen und fithren dies auf die Tatsache zuriick, dass die Effekte
der Energieerzeugung durch Doppelsterne und der gravothermischen Instabi-
litit wihrend des grofiten Teils einer Oszillation in etwa vergleichbar sind.

4.3 Bestétigung durch weitere Modelle

Allein die Tatsache, dass alle Gasmodelle Ende der 80er Jahre das Auftreten
von Gravothermischen Oszillationen bestitigten, liefl die Kritiker nicht verstum-
men. Das dnderte sich auch nur wenig, als Cohn, Hut & Wise (1989) erstmals
die Dichte-Oszillationen mit Hilfe eines orbitgemittelten Fokker-Planck-Modells
fanden. So war nun zwar ausgeschlossen, dass es sich bei den Gravothermischen
Oszillationen um ein Artefakt der Gasmodelle handelte, doch beruhten beide
Modelle auf einer ganzen Reihe Annahmen — und vor allem auf der selben
Grundgleichung, nimlich der Fokker-Planck-Gleichung.

Ein Gutes hatte allerdings der Nachweis der Gravothermischen Oszillatio-
nen durch Fokker-Planck-Modelle. Mit ihrer Hilfe wurde in den folgenden Jah-
ren eine ganze Reihe von systematischen Untersuchungen iiber das Auftreten
dieser Dichteschwankungen durchgefiihrt. So studierten Breeden, Cohn & Hut
(1994) in umfangreichen Modellreihen die Gravothermischen Oszillationen bis
zum 600-fachen der urspriinglichen Kollapszeit 7.. des Haufens. Breeden & Cohn
(1995) untersuchten die Frage, ob Gravothermische Oszillationen fiir sehr grofie
N ein chaotisches Verhalten zeigen. Und Murphy, Cohn & Hut (1990) un-
tersuchten schliefilich die Abhéngigkeit des Auftretens der Oszillationen von
der Teilchenzahl N und der Anfangsmassenfunktion in einem 7-Komponenten-
Fokker-Planck-Modell. Auf diese Arbeit soll im folgenden Kapitel noch etwas
eingegangen werden. Gao et al. (1991) schlielich untersuchten die Bedeutung
von primordialen Doppelsternen auf das Post-Kollaps-Verhalten eines Kugel-
sternhaufens. Selbst mit einem Anteil von 20 Prozent primordialen Doppelster-
nen entwickelten sich in der spiten Post-Kollaps-Phase noch Gravothermische
Oszillationen, doch erst nachdem ein grofler Teil der Doppelsterne durch Streu-
ungen zerstort waren oder entwichen sind.

Was zur Bestétigung der Existenz von Gravothermischen Oszillationen nun
noch fehlte, war ihr Auftreten in direkten N-Korper-Simulationen. Aus den
oben erwidhnten Arbeiten war schon deutlich geworden, dass erst ab einer Teil-
chenzahl von N = 7000 mit ihrem Auftreten zu rechnen war und das auch erst
weit nach dem Core-Kollaps. Diese Teilchenzahlen lagen damals weit iiber dem,
was mit den aktuellen Computern moglich war. Ein Ausweg hieraus war der
Bau eines, vom , Entdecker” der Gravothermischen Oszillationen mitinitiierten
Spezialrechners, der fiir das N-body-Problem optimiert war (Sugimoto et al.
1990) — des so genannten GRAPE-Boards. Mit dessen Hilfe konnte Makino
(1996) erstmals mit einem N-body-Programm Gravothermische Oszillationen
in einem Modell mit N = 32000 Teilchen nachweisen. Friithere Bemiihungen von
Spurzem & Aarseth (1996) schon in einem N-body-Modell mit 10000 Teilchen
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Gravothermische Oszillationen nachzuweisen waren nicht erfolgreich verlaufen.
Sie fanden zwar Oszillationen, diese waren allerdings nicht gravothermischen
Ursprungs: Die typische Temperatur-Inversion im Zentrum des Haufens wur-
de durch die stochastischen Dichteschwankungen des immer noch recht kleinen
Systems iiberdeckt.

4.4 Sind Gravothermische Ozsillationen real?

Unabhéngig davon, dass Gravothermische Oszillationen inzwischen mit Hilfe al-
ler numerischen Methoden gefunden wurden, bleibt die Frage, ob sie tatséchlich
in realen Kugelsternhaufen auftreten. Vor ihrem Nachweis in N-body-Simula-
tionen haben viele Autoren an ihrem Auftreten gezweifelt, da die fiir die Os-
zillationen nétigen Temperaturunterschiede in realen Haufen sehr schnell von
Fluktuationen iiberdeckt werden wiirden. Hinzu kommt die Frage, wie sich eine
grofle Anzahl von Doppelsternen auf die Entwicklung auswirkt. Zwar hatten
Untersuchungen mit Fokker-Planck-Modellen — wie oben erwéhnt — keine
Hinweise darauf ergeben, dass ein hoher Anteil primordialer Doppelsterne die
Gravothermischen Oszillationen verhindern kann, doch kénnte ihre Anwesenheit
in realen Haufen verhindern, dass es iiberhaupt zu einer ausreichend Kontrak-
tion des Cores kommt. So fanden beispielsweise Heggie & Aarseth (1992), dass
der Core-Kollaps bei der Annahme von primordialen Doppelsternen bei deutlich
geringeren Dichten zum Stillstand kommt, als bei Modellen ohne primordiale
Doppelsterne. Spiter aber kommt es unweigerlich zu Gravothermischen Oszil-
lationen, aber vielleicht erst nach einem Zeitraum, der grofler ist als das Alter
des Universums (Giersz & Spurzem 2000).

Andere Gesichtspunkte sind zweifelsohne ein Massenspektrum, das je nach
Steilheit, das Auftreten der Gravothermischen Oszillationen verhindern kann
(siehe dazu die Ausfithrungen im néchsten Kapitel). Das Massenspektrum wie-
derum — und das ist mit Gegenstand dieser Arbeit — kann sich durch Ster-
nentwicklung in recht kurzer Zeit verindern. Unklar ist auch die Auswirkung
des Massenverlusts durch das Tidenfeld der Muttergalaxie: Auch dies kénnte
dafiir sorgen, dass es gar nicht zu den hohen Zentraldichten kommt und die
Energieerzeugung durch Doppelsterne gar nicht wirksam wird.

So scheint es bis heute eine offene Frage zu sein, wie die Post-Kollaps-
Entwicklung in realen Kugelsternhaufen aussieht, was fiir eine intensivere Be-
schiftigung mit dieser Thematik spricht. Gravothermische Oszillationen spielen
dabei eine Schliisselrolle. Und auch ganz unabhingig davon stellen sie ein in-
teressantes Gebiet der nichtlinearen Dynamik dar.

4.5 Zusammenfassung

In diesem Abschnitt wurde die theoretischen Konzepte fiir die Post-Kollaps-
Phase eines Kugelsternhaufen vorgestellt und insbesondere das Auftreten von
Gravothermischen Oszillationen diskutiert. Es wurde zudem verdeutlicht, wie



4.5. Zusammenfassung 39

das im Rahmen dieser Arbeit verwendete Gasmodell schon zu einem frithen
Zeitpunkt wichtige Hinweise fiir das dynamische Verhalten von Haufen nach
dem Core-Kollaps geben konnte. Gleichzeitig wurde aufgezeigt, wie unklar es
bis heute ist, ob Gravothermische Oszillationen iiberhaupt in realen Kugelstern-
haufen auftreten oder nicht. Um in bester Tradition des Gasmodells in dieser
Frage Fortschritte zu machen, werden in den nichsten Kapiteln nun Erweite-
rungen des Modells vorgestellt, die das Verfahren realistischer und mit aktuellen
Beobachtungen vergleichbarer machen soll.
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5. VORUNTERSUCHUNG UBER DIE
POST-KOLLAPS-ENTWICKLUNG IM GASMODELL

5.1 Vorbemerkungen

Obwohl das Gasmodell in den letzten Jahrzehnten wichtige Beitrige zum Studi-
um der Post-Kollaps-Entwicklung von Kugelsternhaufen geliefert hat, wurde es
erstaunlicherweise so gut wie gar nicht fiir systematische Studien iiber das dy-
namische Verhalten dieser Sternsysteme genutzt. Das ist insbesondere deshalb
verwunderlich, weil etwa mit den verwandten Fokker-Planck-Modellen schon
detaillierte Parameterstudien gemacht wurden. Ein Grund diirfte aber ein ge-
wisses Misstrauen gegen die lokale Approximation des Fokker-Planck-Stofiterms
sein, die dem Gasmodell zu Grunde liegt.

Die Arbeit von Murphy, Cohn & Hut (1990) untersucht ausfiihrlich die
Abhéngigkeit des Auftretens der Gravothermischen Oszillationen von der Teil-
chenzahl N und der Anfangsmassenfunktion in einem 7-Komponenten-Fokker-
Planck-Modell. Es lag also nahe, in einer Art Voruntersuchung erst einmal den
,Ist“-Zustand festzuhalten, indem man auch mit dem Gasmodell entsprechen-
de Versuchsreihen durchfiihrt. Da es aber Ziel der Arbeit ist, ein realistischeres
Gasmodell zu entwickeln, soll nach einer kurzer Ubersicht iiber die Ergebnisse
des Vergleichs, auch schon der Einfluss eines Massenspektrums mit Massenver-
lust, wie er etwa durch die Entwicklung der Haufensterne zu Stande kommt,
mit einer einfachen Methode untersucht werden.

5.2 Modelle ohne Sternentwicklung

In der erwdhnten Arbeit von Murphy, Cohn & Hut (1990) wurde die Post-
Kollaps-Entwicklung eines Sternhaufens mit Hilfe eines Multi-Massen-Fokker-
Planck-Modells untersucht. Das Massenspektrum im Haufen modellierten die
Autoren durch insgesamt sieben Massengruppen im Bereich von 0.13 bis 1.2
Mg,. Dabei gingen die Autoren von einem schon entwickelten Sternsystem aus,
das heifit, dass massereiche Sterne sich schon zu massereichen Weiflen Zwer-
ge entwickelt hatten. In einem spéteren Abschnitt wird deutlich werden, dass
gerade diese Annahme das dynamische Verhalten eines Haufens entscheidend
beeinflussen kann. Die Tabelle 5.1 gibt einen Uberblick iiber die verwendeten
Massengruppen und die Sterne, die die Autoren dadurch jeweils repréisentieren
wollten.

Im folgenden sollen nun die Ergebnisse dieser Fokker-Planck-Modelle mit
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Nummer Beschreibung Masse (M)
1 Massereiche Weifle Zwerge 1.2
2 Rote Riesen, Horizontalast-Sterne, 0.71
Hauptreihen-Sterne, Weifle Zwerge
3 Hauptreihen-Sterne, Weifle Zwerge 0.53
4 Hauptreihen-Sterne, Weifle Zwerge 0.38
5 Hauptreihen-Sterne 0.27
6 Hauptreihen-Sterne 0.19
7 Hauptreihen-Sterne 0.13

TABELLE 5.1. Die Massengruppen der Modelle von Murphy, Cohn & Hut (1990)

den Resultaten des Gasmodells verglichen werden. Wie Murphy, Cohn & Hut
wurden insgesamt drei verschiedene Teilchenzahlen (N = 5.0x10%,1.6 x 10° und
5.0% 10%) kombiniert mit drei unterschiedlichen Salpeter-ihnlichen Anfangsmas-
senfunktionen (z=2.5, 3.5, 4.5, Original-Salpeter wire 2.35) untersucht. Das
Anfangsmodell war in allen Féllen ein Plummer-Modell.

Tabelle 5.2 fasst die Ergebnisse der Arbeit von Murphy, Cohn & Hut zu-
sammen. Obwohl sich die Ergebnisse von Murphy, Cohn & Hut (1990) in Tei-
len von denen der Gasmodell-Rechnungen unterscheiden, zeigt sich doch auch
ein gemeinsamer Trend: Eine Massenfunktion mit hherem Salpeter-Index un-
terdriickt bei diesem Parameter-Satz die Gravothermische Oszillationen. Dem
entgegen wirkt die Teilchenzahl, was im Gasmodell schon in den Féllen der
Modelle 2A und 3B fiir Oszillationen sorgt. Bei den Fokker-Planck-Modellen
waren hier noch keine Gravothermischen Oszillationen aufgetreten.

Schaut man sich allerdings den Dichterverlauf in den Féllen 2A (Abbildung
5.2) und 3B (Abbildung 5.3) genauer an, ist auch erkennbar, dass die Oszilla-
tionen — zumindest im Fall von Modell 2A — nicht sofort einsetzten, sondern
es eine gewisse Zeit braucht, bis sie ihre volle Amplitude erreicht haben. Auch
in einem anderen Punkt besteht Ubereinstimmung mit Murphy, Cohn & Hut:
Es ist deutlich, dass auch im Gasmodell der Haupteffekt des Indexes der Mas-
senfunktion die Variation von Periode und Frequenz der Oszillationen ist. Je
grofler der Index der Massenfunktion, desto geringer die Amplitude. Im Fall des
Modells 3A gibt es sogar iiberhaupt keine Oszillationen. Ungefihre Amplituden
sind auch in Tabelle 5.2 aufgefiithrt. Auflerdem wird die Frequenz der Oszilla-
tionen mit zunehmendem Index hoher. Dies ist deutlich in den Abbildungen 5.1
bis 5.5 zu sehen.

Fiir das Auftreten bzw. das Ausbleiben der Gravothermischen Oszillatio-
nen gibt es eine plausible physikalische Erklarung: Durch Massensegregations-
Effekte (siehe einleitendes Kapitel) dominieren bald die schwereren Sterne im



5.2. Modelle ohne Sternentwicklung 43

Modell N IMF Oszillationen Amplitude
MCH Gasmodell

1A 5.0 x 10° 2.5 ja ja 10*
2A 5.0 x10° 3.5 nein ja 102
3A 50 x 10° 4.5 nein nein -

1B 1.6 x 105 2.5 ja ja 10°
2B 1.6 x 105 3.5 ja ja 103
3B 1.6 x 105 4.5 nein ja 102
1C 5.0 x10% 2.5 ja ja 106
2C 5.0 x 106 3.5 ja ja 10*
3C 5.0 x 106 4.5 ja ja 10°

TABELLE 5.2. Die Ergebnisse der Gasmodell-Rechnungen im Vergleich zu denen von
Murphy, Cohn & Hut (1990). Auflerdem aufgefiihrt ist die ungefihre Amplitude der
Ostzillationen im Gasmodell.
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ABBILDUNG 5.1. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte fiir Modell 1A. Die Zeit
ist in Jahren, die Dichte in M pro pc® angegeben.
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ABBILDUNG 5.2. wie Abbildung 5.1, nur fiir die Modell 2A. Dieses Modell zeigte bei
Murphy, Cohn & Hut keine Gravothermischen Oszillationen. Auch beim Gasmodell ist
zu sehen, dass die Osrzillationen nach dem Core-Kollaps erst allméhlich beginnen.
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ABBILDUNG 5.3. wie Abbildung 5.1, nur fiir die Modell 3B. Auch dieses Modell zeigte
bei Murphy, Cohn & Hut keine Gravothermischen Oszillationen. Auch die Oszillationen
im Gasmodell sind unregelméfiger.
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ABBILDUNG 5.4. wie Abbildung 5.1, nur fiir die Modelle 3A (oben), 1B (Mitte) und

2B (unten).
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ABBILDUNG 5.5. wie Abbildung 5.1, nur fiir die Modelle 1C (oben), 2C (Mitte) und
3C (unten)
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Zentrum des Haufens. Dies reduziert die effektive Anzahl von Sternen im Core.
Zusétzlich bedeutet dies, dass auch die obere Massengrenze des betrachteten
Massenspektrums entscheidend ist, wie im folgenden Abschnitt noch deutlich
werden wird.

In allen betrachteten Fillen wird — gemittelt iiber die Oszillationen — in
einer sehr langen Simulation p o< =2 erreicht (vergleiche etwa Post-Kollaps-
Losung von Goodman 1987). Dies wiirde deutlicher in einem log p- log ¢-Plot.
Wegen des spiteren Vergleichs mit der Sternentwicklung wurden hier aber eine
realistische Zeitskala gewahlt.

5.3 Massenverlust durch Sternentwicklung

Die Annahme, dass ein Kugelsternhaufen schon von Beginn seiner Entwick-
lung an, iiber eine grofie Zahl von stellaren Remnants wie Weiflen Zwergsternen
verfiigt, ist gerade nach den im zweiten Kapitel zusammengestellten Beobach-
tungen von Kugelsternhaufen als stark idealisiert anzusehen. Daher ist es wich-
tig, die Einfliisse der Sternentwicklung auf die Dynamik des Haufens moglichst
korrekt zu simulieren. Die Bedeutung der massereicheren Komponenten des
Haufens, die ja auch im vorherigen Abschnitt durch den Einfluss des IMF-
Indexes auf das Auftreten und Aussehen der Gravothermischen Oszillationen
deutlich wurden, verlangt geradezu danach, ihre Entwicklung realistischer zu
simulieren: Massereichere Sterne haben schliellich deutlich geringere Entwick-
lungszeiten und verlieren im Laufe ihres Lebens ein betrédchtlichen Teil ihrer
Masse. Im folgenden soll nun zunéichst mit einem einfachen Modell der Einfluss
des Massenverlustes auf die Dynamik eines Sternhaufens untersucht werden.

FEine einfaches Massenverlust-Modell

Um den Massenverlust im Gasmodell zu beriicksichtigen, muss man wissen,
wie viel Masse jeder einzelne Stern zu welchem Zeitpunkt verliert und wann er
schlielich als Weiler Zwerg, Neutronenstern oder Schwarzes Loch sein Endsta-
dium erreicht. Da, man im Gasmodell aber nicht mit einzelnen Sternen rechnet,
sondern diese vielmehr durch Massengruppen représentiert, muss man hier er-
mitteln, wie sich die Masse einer solchen Massengruppe mit der Zeit verdndert.
Der einfachste Weg dazu ist die Annahme einer Entwicklungszeit 7, (2;) des
Sterns, die die Periode beschreibt, in der der Stern keinerlei Massenverlust
erfihrt. Hat sich das Modell bis zum Zeitpunkt 7 (M;) entwickelt, reduziert
man die Masse des Sterns bis zu seiner Endmasse auf Grundlage einer ange-
nommenen Anfangs-Endmassen-Relation.

Um schon friih einen Effekt aus der Sternentwicklung zu sehen, wurde das
Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut in Richtung groflerer Massen erwei-
tert. Statt einer maximalen Masse von 1.2 Mg haben einige der im folgenden
verwendeten Modelle einen Massenbereich von 0.13 M, bis 4 Mg, unter An-
nahme einer Salpeter-idhnlichen Massenfunktion mit einem Index von 2.5. Diese
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MCH [ I |1 [ M; (Mg) | My (Mg) | Tpre (Jahre) |

1 1)1 0.13 9.15 x 102
2 0.19 2.42 x 102
3 0.27 7.09 x 10!
4 212 0.38 2.14 x 10™T
5 0.53 0.42 6.68 x 1010
6 313 0.71 0.44 2.40 x 1010
414 1.0 0.45 7.25 x 109

7 5 1.2 0.46 3.83 x 10°
5 1.5 0.48 2.13 x 10

6 1.5 0.48 2.52 x 107

7 1.7 0.49 1.73 x 10°

8 2.0 0.51 1.06 x 10”

9 2.3 0.53 6.99 x 108

6 2.5 0.55 5.55 x 108

10 2.6 0.55 4.84 x 108

11 2.9 0.57 3.49 x 108

12 3.2 0.60 2.59 x 10%

13 3.6 0.63 1.82 x 108

7 4.0 0.66 1.65 x 108

14 4.0 0.66 1.33 x 108

TABELLE 5.3. Massenspektren und Lebenszeiten fiir die Modelle mit Sternentwick-
lung.

IMF wurde auch verwendet, wenn die Original-Massengruppen von Murphy,
Cohn & Hut genutzt wurden. Die in dieser Untersuchung verwendeten Lebens-
dauern stammen aus Modellrechnungen verschiedener Autoren, die Entwick-
lungszeiten fiir Sterne sehr niedriger Metallizitit (Z=0.001) berechnet haben.
Die Werte fiir 1 M und 1.5 M stammen aus der Arbeit von Vassiliadis &
Wood (1993), die fir 2.5 Mg sowie 4 Mg von Schaller et al. (1992). Lebens-
dauern fiir Anfangsmassen von 1.2 Mg bis 0.13 My wurden analog zu Dru-
kier (1995) mit Hilfe einer m~3->-Funktion extrapoliert. Die M;(Mp)-Relation
stammt von Wood (1992) fiir 0.5 M < M;. Noch massedirmere Sterne haben
so lange Entwicklungszeiten, dass ihre Endmasse fiir diese Untersuchung nicht
von Belang ist. Es soll an dieser Stelle noch einmal darauf hingewiesen wer-
den, dass fiir diese erste Untersuchungen zu den Effekten des Massenverlusts
exakte Werte fiir die 7pre(M;) relativ unwichtig sind, solange die Gréflenord-
nungen stimmen. Ein Verfahren, das dem Gasmodell genauere und aktuelle
Sternentwicklungs-Informationen zur Verfiigung stellt, wird im n&chsten Kapi-
tel vorgestellt werden. Die hier verwendeten Daten sind in Tabelle 5.3 fiir den
7- und einen 14-Komponenten-Fall zusammengestellt. Im 7-Komponenten-Fall
wurde einmal das Modell von Murphy, Cohn & Hut sowie das neue Massen-
spektrum mit grofleren Massen betrachtet.
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ABBILDUNG 5.6. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte fiir ein Modell mit dem
erweiterten Massenspektrum (7 Massengruppen, 0.13 M, - 4 M) ohne Sternentwick-
lung. Einheiten wie zuvor.

Um die Auswirkungen des oben beschriebenen Massenverlustes auf die Dy-
namik des Haufens zu studieren, seien zunichst noch einmal die Félle ohne
Massenverlust in Erinnerung gerufen. Das Modell mit dem Massenspektrum
von Murphy, Cohn & Hut ohne Sternentwicklung entspricht dem schon im vor-
herigen Abschnitt vorgestellten Modell 1A. Der Verlauf der zentralen Dichte ist
in Abbildung 5.1 wiedergegeben. Andert man aber das Massenspektrum hin zu
grofferen Massen, werden die sonst beobachteten Gravothermischen Oszillatio-
nen komplett unterdriickt: Nach dem anfinglichen Core-Kollaps kommt es zu
einer allméhlichen Expansion des Haufenzentrums, was als langsames Absinken
der zentralen Dichte zu erkennen ist (Abbildung 5.6). Dies unterstreicht die
schon im vorherigen Abschnitt gemachte Feststellung, dass auch die Masse der
massenreichsten Komponente fiir das Auftreten von Gravothermischen Oszil-
lationen wichtig ist.

Die beiden Modelle, in denen durch die Sternentwicklung Masse aus dem
Kugelsternhaufen entfernt wird, zeigen dagegen ein deutlich anderen Verlauf
der zentralen Dichte. Im Falle des Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut
(sieche Abbildung 5.7) ist dieser Unterschied zunichst nicht so dramatisch, da
die Auswirkungen der Sternentwicklung wegen der niedrigen Masse der masse-
reichsten Massengruppe (1.2 M) erst sehr spit zum Tragen kommen. Im Falle
des erweiterten Massenspektrums (Abbildung 5.8) wird durch die Verdnderung
der Massenfunktion durch die Sternentwicklung das Auftreten der Gravotherm-
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ABBILDUNG 5.7. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte fiir ein Modell mit dem
Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut mit Sternentwicklung. Einheiten wie zuvor.
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ABBILDUNG 5.8. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte fiir ein Modell mit dem
neuen Massenspektrum (7 Massengruppen, 0.13 Mg - 4 Mg) mit Sternentwicklung.
Einheiten wie zuvor.
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ABBILDUNG 5.9. Der zeitliche Verlauf der Gesamtmasse des Haufens und der zentra-
len Dichte fiir das Modell mit 7 Massengruppen (0.13 Mg, - 4 M) mit Sternentwick-
lung. Erkennbar ist der Massenverlust der beiden massereichsten Komponenten.

ischen Oszillationen erst wieder ermoglicht. Bedingt durch die begrenzte Zahl
von Massengruppen treten diese Oszillationen allerdings nicht regelmifig auf,
sondern sind — gekoppelt mit der Entwicklungszeit der durch die Massen-
gruppen reprisentierten Sterne — unterbrochen. Dieser Zusammenhang wird
in Abbildung 5.9 deutlich, wo der Verlauf der Gesamtmasse und die zeitliche
Entwicklung der zentralen Dichte fiir den Anfang der Simulation in einer Grafik
zusammengefasst ist.

Abbildung 5.10 macht diesen Sachverhalt noch einmal auf andere Weise
deutlich: Dargestellt ist hier wieder die zeitliche Entwicklung der zentralen Dich-
te. Diesmal wurde allerdings nicht die Dichte aller Komponenten zusammen-
gezihlt, sondern der Dichteverlauf fiir jede einzelne Komponente verfolgt. Man
erkennt so sehr deutlich, wie sich die Sternentwicklung auf die Dichte auswirkt.
So steigt die Dichte der massereichsten Komponente (4 M) zunichst steil
an, um dann pl6tzlich, bedingt durch den Massenverlust, abzusinken und auf
deutlich niedrigerem Niveau zu oszillieren — entsprechend der Remnant-Masse
dieser Massenkomponente. Die Dichte der Massenkomponente, die die kleinste
Sternenmasse reprasentiert (0.13 M) nimmt sogar zu Beginn der Entwicklung
ab. Ein Anzeichen fiir Massensegregation im Haufen, die auch bei spéter disku-
tierten Modellen eine entscheidende Rolle spielen wird.
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ABBILDUNG 5.10. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte aufgeschliisselt nach
Komponenten fiir das Modell mit 7 Massengruppen (0.13 Mg, - 4 Mg) mit Sternent-
wicklung.

5.4 Ein Modell mit 14 Massenkomponenten

Wiirde es nun einfach geniigen, die Anzahl der dynamischen Komponenten zu
erh6hen, um diese Storung der Oszillationen auszuschlieen? Eine Antwort gibt
ein Modell mit 14 Massenkomponenten, bei dem der Massenverlust genauso wie
in den vorherigen Modellen verwirklicht wurde. Abbildung 5.11 zeigt den zen-
tralen Dichteverlauf mit der Zeit fiir das Modell mit 14 Massengruppen geméif
den Angaben in Tabelle 5.3. Auch hier ist noch deutlich eine Unterbrechung
der Oszillationen zu erkennen.

Trotz der Schnelligkeit des Gasmodell stellt dieses Modell aber leider eine
Art Obergrenze fiir die Anzahl der moglichen dynamischen Komponenten dar:
Wie schon in im dritten Kapitel beschrieben entwickelt sich der Rechenzeit-
bedarf fiir die Modelle mit der dritten Potenz der Komponentenzahl, so dass
Modelle mit mehr dynamischen Massengruppen sehr lange Rechenzeiten oder
aber génzlich neue Losungsverfahren der Gleichungen des Gasmodells verlangen
wiirden. Das 14-Komponenten-Modell macht aber deutlich, dass man sich —
wenn man die Vorteile des Gasmodells erhalten und trotzdem eine , stérungsfrei-
en“ Massenverlust erméglichen will — iiber einen von den dynamischen Kom-
ponenten unabhingigen Weg der Beschreibung des Massenverlustes Gedanken
machen muss. Da der Massenverlust entscheidend fiir die Dynamik des Hau-
fens ist (und hier insbesondere die Massenverlustrate) konnte eine realistischere
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ABBILDUNG 5.11. Der zeitliche Verlauf der zentralen Dichte fiir das Modell mit 14
Massengruppen (0.13 Mg, - 4 Mg) mit Sternentwicklung.

Beschreibung des Massenverlusts die Zerlegung in allzuviele dynamische Kom-
ponenten ersetzen. Ein solches Verfahren wird im nichsten Kapitel beschrieben.

5.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde zunéchst gezeigt, dass das aktuelle Gasmodell die Er-
gebnisse von Multimassen-Fokker-Planck-Modellen wiedergeben kann. Die von
anderen Autoren beobachtete Abhingigkeit von Oszillations-Parametern und
Salpeter-Index konnte nachvollzogen werden. Auch die Abhéngigkeit des Auf-
tretens von Gravothermischen Oszillationen von Salpeter-Index und Teilchen-
zahl wurde diskutiert. Fin einfaches Massenverlust-Modell sollte einen ersten
Einblick in den Einfluss von Sternentwicklung auf die interne Dynamik eines
Sternhaufens geben. Es zeigte sich, dass der Massenverlust einen entscheiden-
den Einfluss auf das Auftreten der Gravothermischen Oszillationen hat und
insbesondere Gravothermischen Oszillationen erst wieder moglich macht, da
massereichere Sterne dadurch relativ schnell zu massedrmeren Remnants wer-
den. Identifiziert man jede dynamische Komponente des Modells mit Sternen
einer bestimmten Masse und verfolgt deren Massen entsprechend der Lebens-
zeit der Sterne, kommt es — bedingt durch den Massenverlust am Ende der
Hauptreihen-Lebenszeit der Sterne — zu Stérungen der Haufendynamik, die
auch bei einer Erhdhung der Zahl der dynamischen Komponenten erhalten
bleibt.
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6. REALISTISCHE STERNENTWICKLUNG

6.1 Finfiihrung

Im letzten Kapitel wurde deutlich wie wichtig der Einfluss von Massenverlust
durch Sternentwicklung auf die dynamische Entwicklung eines Kugelsternhau-
fens sein kann und dass es entscheidend ist, eine moglichst realistische Be-
schreibung dafiir zu finden, die aber den Rechenzeitbedarf nicht unnétig ver-
grofert. Dabei wiire es natiirlich besonders wiinschenswert, den Massenverlust
eines Sterns aus seiner Entwicklung herzuleiten, um so zu jedem Zeitpunkt er-
mitteln zu kénnen, wie viel Masse seit dem letzten Zeitschritt auf Grund der
Sternentwicklung verloren gegangen ist.

Das Gasmodell war in der Geschichte seiner Entwicklung (man denke nur
an die Entdeckung der Gravothermischen Oszillationen) immer stark auf den
Vergleich mit anderen Methoden angewiesen. So ist es nur sinnvoll, bei der
Einfiihrung einer realistischen Beschreibung von Sternentwicklung und Mas-
senverlust, sich an den Methoden anderer Gruppen zu orientieren, um auf diese
Weise Modelle zur Hand 7zu haben, deren Ergebnisse miteinander verglichen
werden konnen. Am weitesten fortgeschritten auf diesem Gebiet sind derzeit die
Modelle, die auf Aarseths N-body-Programm beruhen. Fiir diese wurde in den
vergangenen Jahren (Hurley, Pols & Tout 2000) ein Verfahren entwickelt, das
dem Programm mittels analytischer Formeln zu jedem Zeitpunkt alle relevan-
ten Daten zur Sternentwicklung bereitstellt. Dazu zéhlen etwa Radius, Masse,
Leuchtkraft, Massenverlust sowie die momentane Entwicklungsphase des Sterns.
Das Verfahren wird im folgenden Abschnitt kurz beschrieben.

6.2 Analytische Formeln fiir Sternentwicklung

Die Idee, die Ergebnisse komplexer Sternentwicklungsmodelle mit Hilfe relativ
einfacher analytischer Formeln zuginglich zu machen, ist so neu nicht: Beispiels-
weise ist die oben erwihnte und hier verwendete Arbeit eine Weiterentwicklung
der Bemiihungen von Eggleton, Fitchett & Tout (1989) sowie von Tout et al.
(1996). Die aktuellen Formeln basieren auf den Sternentwicklungsrechnungen
von Pols et al. (1998), in denen Entwicklungswege fiir Sterne mit einer An-
fangsmasse von 0.5 bis 50 M, fiir Metallizititen von Z= 0.0001, 0.0003, 0.001,
0.004, 0.01, 0.02 und 0.03 berechnet wurden. Die aus dieser Arbeit abgeleite-
ten Formeln beschreiben nun den Masse eines Sterns M zu jedem Zeitpunkt ¢
seiner Entwicklung fiir eine gegebene Metallizitit Z. Zudem liefern die Formel
den Radius, die Temperatur und die Leuchtkraft des jeweiligen Sterns, so dass
eine einfache Erstellung synthetischer Farben-Helligkeits-Diagramme mdoglich
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ABBILDUNG 6.1. Die mdéglichen Entwicklungswege in den Cambridger
Sternentwicklungs-Routinen. Darstellung aus Hurley, Pols & Tout (2000). Zur
Erlduterung der einzelnen Phasen siehe Tabelle 6.1

ist. Fiir eine detaillierte Beschreibung der verwendeten Formeln sei auf die Ori-
ginalarbeit von Hurley, Pols & Tout (2000) verwiesen. Zur besseren Einordnung
der Lebensphase eines Sterns unterscheiden die Autoren 14 verschiedene Ent-
wicklungsphasen, die durch eine Zahl deutlich machen, was fiir einen Stern man
gerade vor sich hat. Die 14 Phasen sind in Tabelle 6.1 zusammengefasst und
finden sich auch in Abbildung 6.1 wieder, die die moéglichen Entwicklungswege
der Sterne schematisch zusammenfasst.

Behandlung des Massenverlusts

Da die verschiedenen Beschreibungen iiber den Massenverlust durch stellare
Winde immer noch um mindestens einen Faktor drei voneinander abweichen,
haben Pols et al. (1998) in ihrer Arbeit auf die Beriicksichtigung dieser Ef-
fekte verzichtet. In die analytischen Modelle von Hurley, Pols & Tout fliefit
dieser Massenverlust jedoch auf elegante Weise ein, was den Autoren ein zusétz-
liches experimentieren mit unterschiedlichen Massenverlustraten erlaubte. Da
der Massenverlust fiir die dynamische Entwicklung des Kugelsternhaufens von
entscheidender Bedeutung ist, sollen die in den Cambridger-Sternentwicklungs-
routinen verwendete Methodik hier noch einmal zusammengefasst werden.

Fiir den Massenverlust auf dem Riesenast und in den folgenden Phasen wird
die Formel von Kudritzki & Reimers (1978)
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Hauptreihenstern mit einer Masse unter 0.7 M,
Hauptreihenstern mit einer Masse iiber 0.7 Mg
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Frither Asymptotischer Riesenast (EAGB)
Asymptotischer Riesenast - Thermisches Pulsen (TP-AGB)
Nackter Heliumstern (Hauptreihe)
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TABELLE 6.1. Die Phasen im Leben eines Sterns, nach denen in den Cambridger
Sternentwicklungs-Routinen unterschieden wird. Vergleiche Abbildung 6.1

M =n* x 10713 ZLE N yr=!

mit n = 0.5 verwendet, was allerdings leicht gedindert werden kann. Fiir den
Massenverlust auf dem asymptotischen Riesenast wird auf die Formulierung
von Vassiliadis & Wood (1993) zuriickgegriffen:

log M = —11.4 + 0.0125[Py — 100 max(M — 2.5,0.0)],

wobei P, die Mira-Pulsationsperiode ist, die durch log Py = min(3.3, —2.07—
0.9 logM + 1.94 log R) gegeben ist. Die Phase des Abblasens eines bestindi-
gen Superwindes wird durch Annahme eines konstanten Massenverlustes von
M =1.36 x 1079 LMgyr—! beschrieben.

Bei massereichen Sternen wird fiir den Massenverlust wihrend der gesam-
ten Sternentwicklungszeit eine leicht modifizierte Variante der Beschreibung
von Nieuwenhuijzen & de Jager (1990) benutzt:

M =96 % 10715 (Z_ZO)I/Z R0.81L1.24M0.16 M@yrfl

Zusétzlich wird noch fiir Sterne mit einer geringen Masse der Wasserstoffhiille
eine Wolf-Rayet-ahnlicher Massenverlust angenommen.
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6.3 Sternentwicklungs-Massengruppen

Wie schon zuvor erwéihnt, ist einer der grofiten Vorteile des Gasmodells seine
Schnelligkeit. Allerdings relativiert sich der Geschwindigkeitsvorteil, wenn man
mehr und mehr dynamische Massengruppen einfiihrt. Man befindet sich also in
einer Zwickmiihle: Eine realitdtsnahe Beschreibung des Massenverlustes durch
Sternentwicklung setzt ein moglichst grofie Zahl von Massengruppen voraus
— ansonsten wiren die gleichen ,unterbrochenen® Oszillationen zu erwarten
wie in der einfachen Beschreibung des Massenverlusts und es wire in Bezug
auf die Dynamik wenig gewonnen. Erh6ht man die Anzahl der Massengruppen
aber entsprechend, wire der Vorteil dahin, mit einem handelsiiblichen PC ver-
schiedene Modelle in kurzer Zeit betrachten zu kénnen. Entweder miisste man
Wochen bis Monate auf ein Ergebnis warten oder miisste auf Supercomputer
ausweichen, was auch nicht ohne weiteres moglich ist.

Als Ausweg bot sich hier die Einfithrung von Sternentwicklungs-Komponen-
ten an, deren einziger Zweck es ist, ein moglichst feines Massenspektrum bei
einer relativ niedrigen Anzahl von dynamischen Komponenten des Modells zu
ermoglichen (siehe Abbildung 6.2). Jede dynamische Komponenten wird dabei
aus einer bestimmten Anzahl von Sternentwicklungs-Komponenten gebildet.
Bei der Initialisierung des Modells wird dazu aus der Zahl der dynamischen
Komponenten d und der gewiinschten Zahl s von Sternentwicklungs-Kompo-
nenten pro dynamischer Komponente die Gesamtzahl von Sternentwicklungs-
Komponenten errechnet. Geméfl der gewihlten Anfangsmassenfunktion und
der unteren und oberen Massengrenze werden dann die zur Verfiigung ste-
henden Sternentwicklungs-Komponenten in logarithmisch gleichen Schritten
in dem Massenbereich verteilt. Aus jeweils s Sternentwicklungs-Komponenten
wird darauf eine dynamische Komponente bestimmt, die die mittlere Masse
der s Sternentwicklungs-Komponenten hat. Das fithrt am Ende dazu, dass sich
zwar die Zahl der Sterne in den dynamischen und der Sternentwicklungs-Kom-
ponenten leicht unterscheidet, die Gesamtmasse des Haufens — und das allein
ist im Gasmodell wichtig — aber in beiden Beschreibungen gleich ist.

Zu jedem Zeitschritt wird mir Hilfe der Cambridger Sternentwicklungsrouti-
nen fiir jede Sternentwicklungs-Komponente die aktuelle Masse berechnet und
die Masse der dynamischen Komponenten neu bestimmt. Auf diese Weise ist
die Masse zu jedem Zeitpunkt mit der Genauigkeit von s x d Komponenten
bekannt, die Dynamik wird aber weithin mit nur d Komponenten beschrieben.
Dariiber hinaus erhélt man zu jedem Zeitpunkt der Simulation detaillierte In-
formationen iiber den Entwicklungszustand der Sterne im Haufen, iiber ihre
Temperatur und ihre Leuchtkraft.

6.4 FErgebnisse

Im folgenden sollen nun die Ergebnisse von zwei Rechnungen vorgestellt wer-
den, bei denen der Massenverlust auf die oben erlduterte Weise beschrieben
wird. Grundlage beider Modelle ist wieder ein Plummer-Modell. Beide verfiigen
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Sternentwicklungs-Teil Dynamischer Teil

jeder Zeitschritt

Mittlere Masse

Berechnung der neuen Verwendung fur
Masse fur jede Gleichungen des
SE-Komponente Gasmodells

(Massenverlust)
Bestimmung von
Bestimmung ven Dichte, Druck, ...
Entwicklungsdaten der Steme

ABBILDUNG 6.2. Das Prinzip der Sternentwicklungs-Komponenten dargestellt am
Beispiel von zehn Sternentwicklungs-Komponenten die zu einer dynamischen Kompo-
nente zusammengefasst werden. Entsprechend wird fiir alle Sternentwicklungs-Kom-
ponenten und dynamischen Komponenten verfahren. Die Gesamtmasse aller Sternent-
wicklungs-Komponenten ist gleich der Gesamtmasse aller dynamischen Komponenten.

auBerdem iiber eine Teilchenzahl von N = 5 x 10° (in den Sternentwicklungs-
Komponenten) und sieben dynamische Komponenten mit jeweils zehn Stern-
entwicklungs-Komponenten. Angenommen wird eine Salpeter-Massenfunktion
mit einem Index von x=2.35 nach der die Massen in logarithmisch gleichen
Abstianden auf die Sternentwicklungs-Komponenten verteilt werden. Das Mo-
dell A ist im wesentlichen das bekannte Modell aus dem vorherigen Kapitel: Die
Grenzen des Massenspektrums liegen hier zwischen 0.13 Mg und 4 Mg. Die
massendrmste Sternentwicklungs-Komponente hat in dem Modell eine Masse
von 0.133 My, die massereichste Sternentwicklungs-Komponente eine Masse
von 3.903 M. Die daraus resultierenden dynamischen Komponenten haben
Massen von 0.168, 0.234, 0.446, 0.738, 1.188, 1.938 und 3.163 My. Die Ge-
samtmasse des Modells ist 176909 M. Das Modell B hat ein realistischeres
Massenspektrum mit den Grenzen 0.13 und 20 Mg. Daraus ergibt sich fiir
die massedrmste Sternentwicklungs-Komponente eine Masse von 0.135 Mg, fiir
die massereichste eine Masse von 19.293 M. Daraus ergeben sich dynamische
Komponenten mit den Anfangsmassen von 0.19, 0.391, 0,802, 1.647, 3.382, 6.944
und 14.257 M. Die Gesamtmasse dieses Modell betrigt zu Beginn der Simu-
lation 208000 M. Fiir die Sternentwicklungsroutinen von Hurley, Pols & Tout
wurde bei beiden Modellen eine Metallizitit von Z=0.001 angenommen.
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ABBILDUNG 6.3. Die Entwicklung der zentralen Dichte fiir das Modell A.
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ABBILDUNG 6.4. Die Entwicklung der Gesamtmasse des Sternhaufens fiir das Modell
A.
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Das Modell A

Wie schon im letzten Kapitel soll das Interesse zunéchst der Entwicklung der
zentralen Dichte gelten. In Abbildung 6.3 ist zu sehen, dass das Modell so-
fort nach dem Core-Kollaps Gravothermische Oszillationen zeigt. Betrachtet
man dem gegeniiber die zeitliche Entwicklung der Gesamtmasse des Sternhau-
fens (dargestellt in Abbildung 6.4) wird deutlich, dass der Massenverlust nun
gleichméssiger ablauft und hier keine Unterbrechung der Oszillationen mehr er-
kennbar ist. Abbildung 6.4 macht auch den Effekt der Sternentwicklungs-Kom-
ponente deutlich, die den Massenverlust von nur sieben dynamischen Kompo-
nenten aus insgesamt 70 Sternentwicklungs-Komponente berechnen. Wichtig ist
auch, dass der Haufen schon gleich nach dem Beginn der Simulation den gréfiten
Teil seiner Masse verloren hat und somit die Gravothermischen Oszillationen
wieder moglich werden.

Modell B

Das Modell B hat im Gegensatz zum Modell A und den bislang diskutierten
Modellen ein realistischeres Massenspektrum und enthélt auch deutlich masse-
reichere Sterne: Die obere Massengrenze betrigt 20 M,. Dieser grofiere Anteil
an massereichen Sternen entwickelt sich relativ schnell, was zur Folge hat, dass
schon gleich zu Beginn der Entwicklung ein grofler Anteil der Gesamtmasse des
Haufens frei wird. Schon innerhalb der ersten 500 Millionen Jahre (siehe Abbil-
dung 6.6) verliert der Haufen rund 40.000 Ms— so viel Masse hatte das Modell
A wiahrend seiner gesamten Entwicklungszeit nicht eingebiifit.

Interessanterweise hat dieser erhebliche Massenverlust keinerlei Auswirkun-
gen auf die Oszillationen der zentralen Dichte (sieche Abbildung 6.5): Die Oszil-
lationen erscheinen sogar regelméfliger als beim Modell A. Auch ein erweitertes
Massenspektrum vermag also bei einer realistischen Beschreibung des Massen-
verlusts die Core-Oszillationen nicht zu unterdriicken. Ursache diirften die recht
bald nach Beginn der Simulation entstandenen Neutronenstern-Remnants sein,
die schon bald ins Zentrum wandern. Dies wird im folgenden Kapitel noch deut-
lich werden, in dem das Modell B genauer untersucht werden soll.

6.5 Zusammenfassung

Durch die Erweiterungen des stellardynamischen Gasmodell, die in diesem Ab-
schnitt beschrieben wurden, konnte erstmals das dynamische Verhalten eines
Kugelsternhaufens unter realistischer Beriicksichtigung des Massenverlusts durch
die Sternentwicklung beschrieben werden. Durch die Einfiihrung so genannter
Sternentwicklungs-Komponenten gelang es, den Geschwindigkeitsvorteil dieses
Modells weitgehend zu erhalten, da weiterhin mit einer vergleichsweise niedri-
gen Anzahl von dynamischen Komponenten gerechnet werden kann, ohne auf
die realistische Beschreibung des Massenverlustes zu verzichten.
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ABBILDUNG 6.5. Die Entwicklung der zentralen Dichte fiir das Modell B.
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7. FARBEN-HELLIGKEITS-DIAGRAMME

7.1 FEinfiihrung

In den vorigen Kapiteln wurde der Schwerpunkt auf die dynamische Entwick-
lung des Kugelsternhaufens am Beispiel der Entwicklung der zentralen Dichte
gelegt. Die Sternentwicklung war hier vor allem durch den durch sie verursach-
ten Massenverlust von Bedeutung. Durch die Verwendung analytischer Formeln
und der so genannten Sternentwicklungs-Komponenten war es moglich gewor-
den, diesen Massenverlust relativ realistisch zu beschreiben.

Wenn man sich aber schon die Miihe macht, die Entwicklung der Sterne
im Haufen so detailliert zu verfolgen, ist es wiinschenswert auch die Einfliisse
der Dynamik auf das Erscheinungsbild des Kugelsternhaufens, insbesondere auf
seine Farben-Helligkeits-Diagramme zu untersuchen. Welche Auswirkungen hat
die durch das Gasmodell ausgezeichnet beschriebene dynamische Entwicklung
auf die Verteilung von Sternen in verschiedenen Entwicklungsstadien im Hau-
fen? Bilden sich eventuell Populationsgradienten, die die beobachteten Farbun-
terschiede in Kugelsternhaufen erklidren kénnen? Um diese Frage zu kliren, soll
im folgenden ein Verfahren beschrieben werden, wie man mit Hilfe der Daten
des erweiterten Gasmodells erste Antworten finden kann.

7.2 FErstellung von Farben-Helligkeits-Diagrammen

Eine wesentliche Information, die man aus dem Gasmodell erhélt, ist die Dich-
te der unterschiedlichen dynamischen Komponenten an bestimmten Stellen im
Kugelsternhaufen. Es gilt also diese Dichten in geeigneter Weise in eine An-
zahl von Sterne umzuwandeln, die natiirlich mit der jeweiligen Dichte an der
betrachteten Stelle des Kugelsternhaufen korreliert ist.

Hierbei stoft man schnell auf Schwierigkeiten: Da man nur mit Massen-
gruppen rechnet, kann man nur die Entwicklung der Sterne, die durch diese
reprisentiert werden, in einem entsprechenden Diagramm darstellen. Im Falle
der Sternentwicklungs-Komponenten wird die Situation nur unwesentlich bes-
ser: In den hier vorgestellten Modellen werden pro dynamischer Komponente
zehn Sternentwicklungs-Komponenten benutzt, so dass sich bei einem Sieben-
Komponenten-Modell insgesamt 70 Sterne fiir ein Farben-Helligkeits-Diagramm
ergeben wiirden. Fiir Vergleiche mit aktuellen Farben-Helligkeits-Diagramme
die etwa mit dem Hubble-Weltraumteleskop gewonnen werden, scheint dies
denkbar ungeeignet — in diesen Diagrammen sind meist mehrere tausend Ster-
ne eingetragen.
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Die Sternentwicklungs-Komponenten bringen noch ein weiteres Problem mit
sich: Zwar liegen nunmehr fiir jeden der durch diese repréisentierten Sterne Infor-
mationen iiber Entwicklungszustand, Farbe und Helligkeit vor, jedoch werden
die jeweiligen Dichten aus den dynamischen Komponenten bestimmt. Wie man
aus den vorhandenen Informationen trotzdem ein aussagefihiges Farben-Hellig-
keits-Diagramm gewinnen kann, soll im folgenden beschrieben werden.

Von Dichten zur Anzahl von Sternen

Grundlage fiir die Uberlegungen war, dass das Hauptinteresse darin besteht,
Farben-Helligkeits-Diagramme in verschiedenen Entfernungen von Zentrum des
Kugelsternhaufens zum selben Zeitpunkt zu vergleichen. Ziel der Untersuchung
ist ja unter anderem, einen Eindruck davon zu gewinnen, wie die Dynamik
die Populationen und andere beobachtbare Eigenschaften von Kugelsternhau-
fen beeinflusst. Interessant ist also vor allem, welchen Einfluss die Dynamik des
Haufens auf das Aussehen des Farben-Helligkeits-Diagramms hat. Dies sollte
beispielsweise durch den Vergleich der Diagramme in verschiedenen Regionen
des Kugelsternhaufens erkennbar sein.

Fiir die ,,Projektion“ eines Farben-Helligkeits-Diagramms geht man zu ei-
nem bestimmten Zeitpunkt von der Dichte einer dynamischen Komponente an
einem bestimmten Ort im Kugelsternhaufen (also an einer bestimmten Stiitz-
stelle) aus. Diese Dichte — in geeignete Dimensionen umgewandelt — wird
durch die momentane Masse der dynamischen Massengruppe geteilt. Man erhélt
so die Anzahl der in dieser dynamischen Massengruppe représentierten , Sterne
pro Volumeneinheit. Die momentane Masse der dynamischen Massengruppen
ist fiir alle Orte im Kugelsternhaufen gleich, so dass die Information iiber die
Dichte sinnvoll und vergleichbar in eine Anzahl von Sternen umgewandelt wird.

Nun gilt es noch, diese Informationen auf die zehn Sternentwicklungs-Kom-
ponenten zu iibertragen. Das geschieht anhand der Anzahlverteilung der Sterne
zu Beginn der Rechnung. Es wird angenommen, dass der prozentuale Anteil der
Sterne unterschiedlicher Anfangsmassen innerhalb einer dynamischen Massen-
gruppe gleich geblieben ist. Stammten beispielsweise 10 Prozent der Sterne in
der ersten dynamischen Massenkomponente zu Beginn des Modells aus der er-
sten Sternentwicklungs-Komponente, so wird dieser Wert auch jetzt fiir die
Zuteilung der Sterne auf die jeweiligen Sternentwicklungs-Komponenten inner-
halb der dynamischen Massengruppe verwendet. Effekte von Massensegregation
sind somit nur in den dynamischen Massengruppen sichtbar, denn nur dort tre-
ten sie auch auf: Die gesamte Dynamik des Haufens wird von den dynamischen
Massenkomponenten bestimmt.
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FUr jede dynamische Komponente;
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dynamischen der Komponente
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an Stutzstelle NJ

Anzahl der Stermne pro
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wahle zufdllig eine Sternentwicklungs-Komponente aus
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l

ran * N_ .. > N Ja

max

SEK wird durch einen Stern im FHD reprdsentiert —

ABBILDUNG 7.1. Prinzip der Erzeugung von Farben-Helligkeits-Diagrammen aus
Dichteinformationen des Gasmodells
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Von der Sternenzahl zum Farben-Helligkeits-Diagramm

Somit hat man nun aus den verschiedenen Dichten der einzelnen dynamischen
Massenkomponenten eine Anzahl von Sternen fiir jede Sternentwicklungs-Kom-
ponente. Diese Zahlen kénnen sich — wegen der teilweise extremen Dichteunter-
schiede — um mehrere 10er-Potenzen unterscheiden. Um daraus ein realitits-
nahes Farben-Helligkeits-Diagramm zu erstellen, wird nach folgendem Verfah-
ren vorgegangen: Fiir jedes zu erstellende Farben-Helligkeits-Diagramm wird
zunichst die Komponente gesucht, die die maximale Sternenzahl N,,,, aufweist.
Nun wird zufillig eine der 70 Sternentwicklungs-Komponenten ausgewihlt. Ist
die Anzahl der Sterne in dieser Komponente grofler als o X Ny, Wobei « eine
Zufallszahl zwischen 0 und 1 ist, wird diese Komponente durch eine Stern im
Farben-Helligkeits-Diagramm reprisentiert. Ist dies nicht der Fall, wird zufillig
eine neue Komponente ausgewéhlt. Dieses Verfahren wird so lange wiederholt,
bis 5000 Sterne zusammengekommen sind. In Abbildung 7.1 ist das gesamte
Verfahren noch einmal zusammengefasst.

Fiir jede Sternentwicklungs-Komponente liegt nun eine Anzahl von Ster-
nen vor, die sie im Farben-Helligkeits-Diagramm reprisentieren soll und die
an die Dichte der jeweiligen Komponente gekoppelt ist. Allerdings gibt es pro
Sternentwicklungs-Komponente nur eine Temperatur und eine Leuchtkraft. Um
trotzdem ein Farben-Helligkeits-Diagramm zu erhalten, das dem &hnlich ist, was
man aus Beobachtungen gewohnt ist, wird abschlieBend noch jeder Stern mit
einem kleinen, zufilligen ,,Messfehler” ausgestattet. In den hier vorgestellten
Diagrammen betrigt dieser ,Messfehler in log L £ 0.1 und in log7T + 0.01.
Somit wird sichergestellt, dass sich Hiufungen von Sternen nicht nur als ein-
zelner Punkt, sondern deutlich sichtbar in den Farben-Helligkeits-Diagrammen
erkennen lassen.

7.3 Die Farben-Helligkeits-Diagramme

Im folgenden sollen nun einige Farben-Helligkeits-Diagramme, die auf dem oben
beschriebenen Wege gewonnen wurden vorgestellt und diskutiert werden. Das
Modell entspricht dem Modell B aus dem vorherigen Kapitel. Dabei wurden
Zeitpunkte ausgewéihlt, die besonders von der dynamischen Seite der Entwick-
lung eines Kugelsternhaufens interessant sind, wie beispielsweise zentrale Dich-
temaxima oder -minima. In Abbildung 7.2 sind die Punkte eingetragen, zu
denen Farben-Helligkeits-Diagramme gewonnen wurden — quasi eine Moment-
aufnahme der Sternenpopulation im Haufen zu diesem Zeitpunkt.

Beginn der Modellrechnung

In Abbildung 7.3 sind vier Farben-Helligkeits-Diagramme am Anfang der Mo-
dellrechnung wiedergegeben. Jedes Farben-Helligkeits-Diagramm gibt die Ster-
nenpopulation im Kugelsternhaufen geméfl des oben beschriebenen Projekti-
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ABBILDUNG 7.2. Verlauf der zentralen Dichte fiir das hier vorgestellte Modell. Es
entspricht dem Modell B aus dem vorherigen Kapitel. Es sind die Zeitpunkte eingetra-
gen (schwarze Quadrate), zu dem Farben-Helligkeits-Diagramme erstellt wurden und
im folgenden diskutiert werden.

onsverfahrens fiir einen bestimmten Ort im Haufen (hier beschrieben durch die
Stiitzstellen des Modells) wieder. Im folgenden werden immer die Farben-Hellig-
keits-Diagramme an den Stiitzstellen NJ = 82, 122, 142 und 162 betrachtet.
Die 82. Stiitzstelle entspricht einer Entfernung vom Haufenzentrum von etwa
1073 pc und steht exemplarisch fiir den zentralen Bereich des Haufens. Die
122. Stiitzstelle beschreibt die Situation 0.06 pc vom Haufenzentrum, die 142.
Stiitzstelle liegt 0.4 pc vom Haufenzentrum entfernt und die 162. Stiitzstelle hat
eine Entfernung von 2.6 pc vom Haufenzentrum. Mit diesen vier Farben-Hellig-
keits-Diagrammen sollten die interessanten Bereiche des Haufens wéihrend des
gesamten Simulationsverlaufs abgedeckt sein. Der Core-Radius r. des Haufens
betrigt zu Beginn der Simulation 0.79 pc.

Am Anfang der Simulation erkennt man keinerlei Unterschied zwischen den
einzelnen Farben-Helligkeits-Diagrammen. Nur in der tabellarischen Ubersicht
(Tabelle 7.1) gibt es leichte Schwankungen, die auf das oben beschriebene Zu-
fallsverfahren zuriickzufiithren sind. Geméfl der Anfangsmassenfunktion handelt
es sich beim grofiten Teil der dargestellten Sterne um massearme Hauptreihen-
sterne.
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ABBILDUNG 7.3. Farben-Helligkeits-Diagramme fiir die 82. (entsprechend 1072 pc
vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle (0.06 pc, oben rechts), die 142.
Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle (2.6 pc, unten rechts)zu Be-
ginn der Simulation. Bisher gibt es keine auffilligen Unterschiede in den verschiedenen
Haufenregionen. Alle Sterne befinden sich auf der Hauptreihe. Vergleiche auch Tabelle
7.1.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 M) 4474 4468 4441 4469
Hauptreihe ( M > 0.7 M) 526 932 959 031

TABELLE 7.1. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im
den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zu Beginn der
Simulation (vergleiche Abbildung 7.3).
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Das erste zentrale Dichtemaximum (¢t = 806 Millionen Jahre)

806 Millionen Jahre nach Beginn der Simulation erreicht die zentrale Dichte
des Kugelsternhaufens ihr erstes Maximum. Die Sterne des Haufens haben sich
deutlich entwickelt. So sind die massereichsten Vertreter zu Neutronensternen
geworden, die etwas weniger massereichen zu Sauerstoff/Neon-Weiflen Zwer-
gen. Als letztes haben sich die Kohlenstoff-Sauerstoff Weiflen Zwerge gebildet.
Die massereichsten drei dynamischen Komponenten (also entsprechend die 30
massereichsten Sternentwicklungs-Komponenten) befinden sich bereits in ih-
rem Endstadium. In der néichstniedrigeren dynamischen Komponente ist die
Entwicklung gerade im Gange: So befindet sich die Sternentwicklungs-Kom-
ponente 39 gerade in der Phase des zentralen Heliumbrennens, die Sternent-
wicklungs-Komponente 38 noch auf der Hauptreihe, wihrend Komponente 40
schon das Weifle Zwergstadium erreicht hat.

Dies spiegelt sich auch in den entsprechenden Farben-Helligkeits-Diagrammen
(siehe Abbildung 7.4 sowie Tabelle 7.2) wieder: In den inneren Regionen des
Kugelsternhaufens, sind die massereicheren Sterne im Verhéltnis hiufiger als in
den dufleren Bereichen. Das sind hier insbesondere die massereichen Hauptrei-
hensterne, die sich noch nicht entwickelt haben, die Sterne, die gerade die Pha-
se des Heliumbrennens durchlaufen sowie die stellaren Remnants - hier vor
allem die Neutronensterne. Im &uferen Bereich des Haufens (siehe zum Bei-
spiel die 162. Stiitzstelle) hat sich kaum etwas verindert: Wenn man dort die
massereichen Hauptreihensterne mit den entwickelten Phasen zusammenzihlt,
kommt man fast genau auf die Zahlen vom Beginn der Simulation. In allen Far-
ben-Helligkeits-Diagrammen findet man auflerdem eine schone Weifle-Zwerg-
Abkiihlsequenz.

Das folgende zentrale Dichteminimum (t = 829 Millionen Jahre)

Die Frage, die sich nun stellt ist, in wie weit die spezielle Situation des Haufens
im Core-Kollaps einen besonderen Einfluss auf die Populationen im Farben-
Helligkeits-Diagramm des Haufens hat. Um dies zu beantworten, sollen nun die
Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des Endes des ersten Oszillati-
onszyklus — also zum néchsten Dichteminimum — betrachtet werden. (siehe
Abbildung 7.5 und Tabelle 7.3). Bei der Sternentwicklung hat sich seit der
letzten Momentaufnahme wenig getan und trotzdem gibt es einen kleinen Un-
terschied im innersten Farben-Helligkeits-Diagramm. Man sieht deutlich mehr
massearme Hauptreihensterne als im Dichtemaximum. Dies wird auch aus der
begleitenden Tabelle deutlich.

Dieser Effekt muss nicht zwangsldufig bedeuten, dass es tatsichlich mehr
Hauptreihensterne in diesen Phasen der Oszillation gibt: Nur das Verhéltnis
von massearmen Hauptreihensternen zu massereicheren Sternen und Remnants
hat sich verdndert: Da die Gravothermischen Oszillationen von den masserei-
chen Komponenten dominiert werden, ist bei diesen auch der Unterschied von
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ABBILDUNG 7.4. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten zentralen
Dichtemaximum nach 806 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Dia-
gramme fiir die 82. (entsprechend 1072 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122.
Stiitzstelle (0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162.
Stiitzstelle (2.6 pc, unten rechts) angegeben. Es zeigen sich schon deutliche Unterschiede
zwischen Haufenzentrum (oben links) und den &ufleren Bereichen des Kugelsternhau-

fens. Fiir vorhandene Remnants vergleiche auch Tabelle 7.2.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc) (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 5 227 2133 4680
Hauptreihe ( M > 0.7 M) 2841 2142 1110 188
Heliumbrennen 229 156 53 1
C/O-Weifler Zwerg 266 654 837 70
O/Ne-Weifler Zwerg 185 384 240 15
Neutronenstern 1471 1384 543 38
Massenloser Remnant 3 53 84 8

TABELLE 7.2. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt des
ersten zentralen Dichtemaximums nach 806 Millionen Jahren. Vergleiche Abbildung

7.4.
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Dichteminimum und Dichtemaximum am ausgepragtesten. Die Dichten aber
werden durch das hier verwendete Projektionsverfahren in Sterne umgewandelt
und somit spiegelt ein Mehr an Hauptreihensternen hier den geringeren Unter-
schied der Dichten der einzelnen Komponenten wieder.

Das néchste zentrale Dichtemaximum (t = 852 Millionen Jahre)

In den Farben-Helligkeits-Diagrammen, die zum Zeitpunkt des ersten zentra-
len Dichtemaximums der nichsten Oszillationsphase entstanden sind, wird der
eben beschriebenen Effekt der Gravothermischen Oszillationen auf die Vertei-
lung der Populationen im Kugelsternhaufen noch einmal unterstrichen. Wieder
erscheint die untere Hauptreihe im Zentrum vergleichsweise ausgediinnt (siehe
Farben-Helligkeits-Diagramm der Stiitzstelle N.J = 82). In den anderen Farben-
Helligkeits-Diagrammen sind kaum Unterschiede auszumachen. Das unterstiitzt
die oben erliuterte Beobachtung, dass die Gravothermischen Oszillationen das
Verhiltnis von massearmen, roten Hauptreihensternen zu den Remnants und
schweren Sternen im Zentrum zu Ungunsten der massearmen Sterne verdndern.

Nach 1.64 und 1.74 Milliarden Jahren

In den Farben-Helligkeits-Diagrammen der Abbildungen 7.7 und 7.8 sowie in
den Tabellen 7.5 und 7.6 ist die Situation nach etwa der doppelten Simula-
tionszeit wiedergegeben. Die Verhiltnisse sind zum Zeitpunkt eines zentralen
Dichteminimums (¢ = 1.64 Milliarden Jahre) und des folgenden Maximums
der zentralen Dichte (¢ = 1.74 Milliarden Jahre) gezeigt. Im Vergleich zu den
Farben-Helligkeits-Diagrammen bei 852 Millionen Jahren ist der Abknickpunkt
der Hauptreihe deutlich sichtbar nach rechts zu kiihleren Temperaturen, also
kleineren Anfangsmassen gewandert. Auch die Weiflen Zwerge sind kiihler und
leuchtschwécher geworden.

In dieser Phase der Simulation haben sich die Hilfte aller Sternentwicklungs-
Komponenten entwickelt, die Sternentwicklungs-Komponente 35 befindet sich
gerade in der Phase des Heliumbrennens. Der schon zuvor beobachtete Effekt,
dass es im Dichtemaximum verh&ltnismifig weniger Hauptreihensterne im Zen-
trum des Haufens gibt, 14sst sich auch hier wieder feststellen. Er ist sogar noch
ausgeprégter, da er sich nun auch mit auf die massereicheren Hauptreihensterne
auszuwirken scheint. Dies liegt auch daran, dass sich immer mehr massereiche
Hauptreihensterne weiterentwickeln und nur noch die massedrmsten dieser Ver-
treter auf der Hauptreihe zuriickbleiben.

Nach 4.9 und 5.06 Milliarden Jahre

Uber drei Milliarden Jahre spiter hat sich das Bild im Kugelsternhaufen auf
den ersten Blick nur wenig geindert: Die Weiflen Zwergsterne sind im Farben-
-Helligkeits-Diagramm weiter nach rechts unten, also zu niedrigerer Effektiv-
Temperatur und niedrigerer Leuchtkraft gewandert. Auch der Abknickpunkt
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ABBILDUNG 7.5. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten Dichte-
minimums nach der ersten Oszillationsphase. Es entspricht einer Entwicklungszeit des
Haufens von 829 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Diagramme fiir
die 82. (entsprechend 10~3 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die auch hier vorhandenen massereichen Remnants

sind wieder extra in Tabelle 7.3 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc) (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 38 199 2005 4609
Hauptreihe ( M > 0.7 M) 2530 217 1154 233
Heliumbrennen 204 158 o7 )
C/O-Weifler Zwerg 367 612 859 89
O/Ne-Weifler Zwerg 298 413 243 18
Neutronenstern 1550 1402 594 43

Masseloser Remnant 13 45 88 13

TABELLE 7.3. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt

des ersten Dichteminimums nach dem ersten Oszillationszyklus, entsprechend einer

Entwicklungszeit von 829 Millionen Jahren. Vergleiche Abbildung 7.5.
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ABBILDUNG 7.6. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten Dichte-
maximums der nichsten Oszillationsphase. Es entspricht einer Entwicklungszeit des
Haufens von 852 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Diagramme fiir
die 82. (entsprechend 10~3 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitz-
stelle (2.6 pc, unten rechts) angegeben. Vergleiche auch Tabelle 7.4.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 3 211 2070 4624
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 2732 2191 1112 215
Heliumbrennen 230 123 43 6
C/O-Weifler Zwerg 281 631 822 85
O/Ne-Weifler Zwerg 219 402 261 18
Neutronenstern 1523 1400 602 45
Masseloser Remnant 3 42 90 7

TABELLE 7.4. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt des

ersten Dichtemaximums des zweiten Oszillationszyklus, entsprechend einer Entwick-
lungszeit von 852 Millionen Jahren. Vergleiche Abbildung 7.6.



74 7. Farben-Helligkeits-Diagramme
4 T T
NJ=82/IMOD=13263 NJ=122/IMOD=13263  +
ol
2 - -
- -
1 - -
- -
- -
- -
- -
0 an, < e,
B e, B T,
< = 5 .
2 =, E %,
2 “‘.. 2t
4. .
ol sl
- -
4 = - 4 = -
- - - T - - - e
st | st |
44 4.2 4 38 36 34 44 4.2 4 38 36 34
log Teff/K log Teff/K
4 T 4 T
NJ=142/IMOD=13263  + NJ=162/IMOD=13263  +
3r 3r
2 - 2r -
- -
1 - -
- -
- -
- -
0 S, 0r S
e T

log L/L_su
[N

- - -

log L/L_sun

- e

. . . .
44 42 4 38 36
log Teff/K

34

L
42

L
4

. .
38 36
log Teff/K

34

ABBILDUNG 7.7. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 1.64 Milliarden
Jahre (zentrales Dichteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

fiir die 82. (entsprechend 10~2 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Vergleiche auch Tabelle 7.5.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)
Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 110 211 1584 4501
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 547 723 1051 257
Heliumbrennen 90 103 132 8
C/O-Weiler Zwerg 673 869 1179 171
O/Ne-Weifler Zwerg 670 626 308 20
Neutronenstern 2889 2436 670 31
Masseloser Remnant 21 32 76 12

TABELLE 7.5. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt zum
Zeitpunkt ¢ = 1.64 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.7.
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ABBILDUNG 7.8. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 1.74 Milliarden
Jahre (zentrales Dichtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 10~2 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Vergleiche auch Tabelle 7.6.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 M) 8 209 1601 4466
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 90 792 1090 265
Heliumbrennen 22 124 119 13
C/O-Weifler Zwerg 239 983 1151 187
O/Ne-Weifler Zwerg 468 659 277 20
Neutronenstern 4168 2183 679 34
Masseloser Remnant 5 50 83 15

TABELLE 7.6. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt zum
Zeitpunkt ¢ = 1.74 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.8.
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der Hauptreihe hat sich deutlich in Richtung niedrigerer Massen verschoben.
40 Sternentwicklungs-Komponenten, entsprechend vier dynamischer Massen-
gruppen, sind inzwischen komplett entwickelt: Sternentwicklungs-Komponente
30 befindet sich in Abbildung 7.9 gerade auf dem ersten Riesenast. Diese Stern-
entwicklungs-Komponente steht fiir Sterne mit einer Anfangsmasse von 1.09
Mg,. Tm zeitlich folgenden Farben-Helligkeits-Diagramm (Abbildung 7.10) hat
diese Sternentwicklungs-Komponente schon die Phase des Heliumbrennens er-
reicht.

Durch Vergleich der Abbildungen und Tabellen (7.9 und 7.10 bzw. 7.7 und
7.8) wird die bereits zuvor beschriebene Beobachtung deutlich, dass sich die
Unterschiede zwischen Dichtemaximum und -minimum nur im innersten der
hier betrachteten Farben-Helligkeits-Diagramme auswirken. Sie verstirken wie-
der den Effekt, dass sich die massereichen Remnants im Zentrum des Haufens
sammeln. Im Falle des Dichtemaximums (Abbildung 7.10) ist der Unterschied
zwischen den Dichten der Komponenten, die die massereichen Remnants re-
prisentieren und denjenigen, die fiir die masseirmeren Vertreter stehen so grof},
dass kaum noch Sterne in den ,,massenarmen® Regionen des Farben-Helligkeits-
Diagramms zu finden sind, also insbesondere auf der Hauptreihe, auf der sich
ja nunmehr nur noch Sterne bis zu einer Anfangsmasse von etwa einer Sonnen-
masse befinden.

Nach 7.22 und 7.43 Milliarden Jahre

Die Entwicklungszeiten fiir die Hauptreihensternen werden mit abnehmender
Masse immer grofler. Daher hat sich bei den Sternentwicklungs-Komponenten
seit der letzten Momentaufnahme wenig getan: Sternentwicklungs-Komponente
30 ist inzwischen ein Weifler Zergstern geworden, die 29. Sternentwicklungs-
Komponente befindet sich nach wie vor auf der Hauptreihe. Sie steht mit einer
Anfangsmasse von 1.01 My, fiir einen Stern wie unsere Sonne.

Die Weiflen Zwergsterne, die schon gleich zu Beginn der Simulation entstan-
den waren, sind mittlerweile so leuchtschwach geworden, dass sie teilweise schon
aus den hier gezeigten Farben-Helligkeits-Diagrammen hinausgewandert sind
und auch mit Teleskopen nicht mehr zu beobachten sein sollten. Der Dichteun-
terschied in Bezug auf massereiche Remnants und weniger massereiche Objekte
im Zentrum ist im Dichtemaximum noch deutlicher geworden: Die Hauptreihe
des Farben-Helligkeits-Diagramms ist fiir den zentralen Bereich zum Dichte-
maximum (Abbildung 7.12 und Tabelle 7.10) nahezu leer. Doch auch bei den
Weiflen Zwergsternen gibt es Unterschiede: Die massereichsten Remnants (mas-
sereiche Weifle Zwerge und Neutronensterne) sind in den Diagrammen nicht
oder nicht mehr zu erkennen, machen aber den gréfiten Anteil der Sterne im
zentralen Farben-Helligkeits-Diagramm aus. Das sorgt fiir die verhéltnismé&Big
niedrige Sternenzahl bei den im Farben-Helligkeits-Diagramm sichtbaren Ster-
nen. Davon betroffen sind auch die massedrmeren Weiflen Zwergsterne.
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ABBILDUNG 7.9. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 4.9 Milliarden
Jahre (zentrales Dichteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

fiir die 82. (entsprechend 10~3 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind extra
in Tabelle 7.7 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc) (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)
Hauptreihe ( M < 0.7 M) 102 168 1109 3896
Hauptreihe ( M > 0.7 M) 113 155 489 233
Erster Riesenast (FGB) 11 12 70 27
C/O-Weifler Zwerg 562 657 1511 704
O/Ne-Weifler Zwerg 772 764 525 42
Neutronenstern 3416 3206 1221 67
Masseloser Remnant 24 38 75 31

TABELLE 7.7. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt zum
Zeitpunkt ¢ = 4.9 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.9.
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ABBILDUNG 7.10. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 5.06 Milliarden
Jahre (zentrales Dichtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 10~3 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind extra
in Tabelle 7.8 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc) (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 1 160 1046 3878
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 6 178 465 252
Heliumbrennen 0 14 65 25
C/O-Weifler Zwerg 165 724 1557 731
O/Ne-Weifler Zwerg 431 823 503 44
Neutronenstern 4397 3069 1288 51
Masseloser Remnant 0 32 76 19

TABELLE 7.8. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt zum
Zeitpunkt ¢ = 5.06 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.10.
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ABBILDUNG 7.11. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 7.22 Milliarden
Jahre (zentrales Dichteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 10~3 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind extra
in Tabelle 7.7 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 M) 97 122 874 3599
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 80 115 433 324
C/O-Weifler Zwerg 564 627 1496 892
O/Ne-Weifler Zwerg 758 801 602 45
Neutronenstern 3469 3314 1511 101
Masseloser Remnant 32 21 84 39

TABELLE 7.9. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den
Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt zum
Zeitpunkt ¢ = 7.22 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.11.
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ABBILDUNG 7.12. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 7.43 Milliarden
Jahre (zentrales Dichtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 10~2 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind extra
in Tabelle 7.10 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 M) 2 131 932 3553
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 1 89 425 296
C/O-Weiler Zwerg 153 683 1489 939
O/Ne-Weifler Zwerg 447 799 565 67
Neutronenstern 4395 3270 1507 117

Masseloser Remnant 2 28 82 28

TABELLE 7.10. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im
den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt
zum Zeitpunkt ¢ = 7.43 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.12.
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Nach 11 und 11.12 Milliarden Jahre

Am Ende der Simulation sind elf Milliarden Jahre vergangen. Der modellierte
Haufen hat somit ein Alter, welches mit dem Alter der in unserer Galaxis beob-
achteten Kugelsternhaufen vergleichbar ist. Wie in der Einleitung erwihnt, fand
ja Namara (2001) bei der Untersuchung von 16 Kugelsternhaufen ein Durch-
schnittsalter von 11.3 £+ 1 Milliarde Jahre. Die gesamte stellare Masse des Hau-
fens betrigt zum Zeitpunkt der in Abbildung 7.13 und 7.14 dargestellten Far-
ben-Helligkeits-Diagramme 149.000 M. Die Anfangsmasse des Haufens betrug
208.000 My, der simulierte Kugelsternhaufen hat also allein durch den durch die
Sternentwicklung bedingten Massenverlust 59.000 Mg verloren, also 28 Prozent.

Inzwischen haben sich alle Sterne bis einschliefllich der 27. Sternentwicklungs-
Komponente im Haufen zu Remnants entwickelt. Somit sind alle Sterne, die
eine Anfangsmasse von iiber 0.81 M hatten, nicht mehr auf der Hauptreihe
vertreten. Die massenreichen Weiflen Zwerge, die in den fritheren Farben-Hellig-
keits-Diagrammen eine schone Abkiihlsequenz gezeigt haben, sind komplett aus
den Diagrammen verschwunden. Stattdessen sind vereinzelte Weifle Zwergster-
ne zu erkennen und zwar an den Stellen im Farben-Helligkeits-Diagramm an
denen sie auch in tatsdchlich beobachteten Farben-Helligkeits-Diagrammen zu
finden sind. Bedingt durch die nur 70 Sternentwicklungs-Komponenten und
die grofilen Unterschiede in der Entwicklungszeit bei den massearmen Sterne,
sieht man hier keine richtige Sequenz, sondern nur zwei Regionen mit Weiflen
Zwergen. Diese massearmen Weiflen Zwerge finden sich im Zentrum des Hau-
fens deutlich seltener als in den dufleren Regionen, wihrend die massereicheren
Weilen Zwerge nach auflen hin immer weniger werden. Die Konzentration der
Neutronensterne im Zentrum hat sich weiter erhoht.

Im Dichtemaximum (vergleiche Abbildung 7.14 und Tabelle 7.12) haben
sich die schon oben beschriebenen Dichteunterschiede im zentralen Bereich des
Haufens weiter verstirkt. Von den noch sichtbaren Hauptreihensternen und den
noch sichtbaren (also masseirmeren) Remnants ist in der Projektion nur noch
ein einziger Stern iibrig geblieben. Dieser Effekt ist auch gut in den vergleichen-
den Grafiken im néchsten Abschnitt zu sehen (Abbildungen 7.15 bis 7.17).

7.4 Verhéltnisse von Sternenpopulationen

Nach dieser Sammlung von Momentaufnahmen aus der Entwicklung des Kugel-
sternhaufens soll im folgenden noch ein zusammenfassender Uberblick iiber die
Entwicklung der Populationen in dem modellierten Sternhaufen gegeben wer-
den. Da die nach dem oben beschriebenen Verfahren erstellen Farben-Hellig-
keits-Diagramme jeweils 5000 Sterne enthalten, bietet es sich, statt absoluter
Zahlen die Verhéiltnisse einzelner Sternentypen zu betrachten, um so die Unter-
schiede im Verlauf der Simulation und in verschiedenen Bereichen des Kugel-
sternhaufens zu erkennen.
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ABBILDUNG 7.13. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 11 Milliarden
Jahre (zentrales Dichteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 10~2 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind wieder
extra in Tabelle 7.11 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle

82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)
Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 56 71 741 3194
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 24 25 203 260
C/O-Weifler Zwerg 500 550 1500 1238
O/Ne-Weifler Zwerg 764 856 638 90
Neutronenstern 3635 3480 1840 159
Masseloser Remnant 21 18 78 59

TABELLE 7.11. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im
den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt
zum Zeitpunkt ¢ = 11 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.13.
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ABBILDUNG 7.14. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt ¢ = 11.12 Milliarden
Jahre (zentrales Dichtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme
fiir die 82. (entsprechend 103 pc vom Haufenzentrum, oben links), die 122. Stiitzstelle
(0.06 pc, oben rechts), die 142. Stiitzstelle (0.4 pc, unten links) sowie die 162. Stiitzstelle
(2.6 pc, unten rechts) angegeben. Die vorhandenen massereichen Remnants sind wieder
extra in Tabelle 7.12 aufgefiihrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei Stiitzstelle
82 122 142 162
(1073 pc)  (0.06 pc) (0.4 pc) (2.6 pc)

Hauptreihe ( M < 0.7 Mg) 1 69 688 3162
Hauptreihe ( M > 0.7 Mg) 0 36 182 248
C/O-Weifler Zwerg 145 603 1510 1300
O/Ne-Weifler Zwerg 422 836 678 93
Neutronenstern 4431 3431 1854 150
Masseloser Remnant 1 25 88 47

TABELLE 7.12. Ubersicht iiber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im
den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwicklungsstadien zum Zeitpunkt
zum Zeitpunkt ¢ = 11.12 Milliarden Jahre. Vergleiche Abbildung 7.14.
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ABBILDUNG 7.15. Vergleich des Verhiiltnisses der Anzahl von Hauptreihensternen
zur Gesamtzahl der Sterne im Verlauf der Simulation fiir die vier im vorigen Abschnitt
betrachteten Stiitzstellen des Modells jeweils zum Zeitpunkt der maximalen Dichte.
Die 82. Stiitzstelle entspricht wieder 10~3 pc vom Haufenzentrum, die 122. Stiitzstelle
0.06 pc, die 142. Stiitzstelle 0.4 pc und die 162. Stiitzstelle 2.6 pc. Fiir die innerste der
betrachteten Stiitzstellen ist zuséitzlich der Verlauf dieses Verhiltnisses zum Zeitpunkt
der Dichteminima angegeben.

Das Verhiltnis von Hauptreihen-Sternen zur Gesamtzahl der Sternen

In Abbildung 7.15 ist das Verhéltnis der Anzahl von Hauptreihen-Sternen zur
Gesamtzahl der Sterne gemifl den Zahlen in den Tabellen 7.2 bis 7.12 angege-
ben, wobei jeweils die Zahlen zum Zeitpunkt des Dichtemaximums verwendet
wurden. Nur im Fall der innersten Stiitzstelle wurde zuséitzlich der Verlauf der
Anzahlverhéltnisse zum Zeitpunkt der Dichteminima angegeben, da sich nur
im Zentrum des Haufens Anderungen in den Farben-Helligkeits-Diagrammen
wéihrend der Oszillationen ergeben haben.

Gut zu erkennen sind zunéchst die Folgen der Massensegregation im Kugel-
sternhaufen: Zunéchst sind alle Sterne im Haufen Hauptreihensterne (also ist
das Verhiltnis 1). Doch schon bald zeigen sich deutliche Unterschiede an den
verschiedenen betrachteten Stiitzstellen, die nicht allein mit Sternentwicklungs-
effekten erklirt werden konnen. Je niedriger das Verhéltnis ist, desto weniger
Hauptreihensterne sind im Vergleich zu den entwickelten Sternen zu finden.
Am konstantesten bleibt dieser Faktor in den dufleren Regionen (oberste Li-
nie). Am deutlichsten zu Gunsten der entwickelten Sterne féllt es fiir den in-
nersten Bereich des Haufens aus (unterste Linie). Die zweitunterste Linie zeigt
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ABBILDUNG 7.16. Vergleich des Verhiiltnisses der Anzahl von massearmen Hauptrei-
hensternen zur Anzahl vom massereichen Hauptreihensternen im Verlauf der Simula-
tion fiir die vier im vorigen Abschnitt betrachteten Stiitzstellen des Modells jeweils
zum Zeitpunkt der maximalen Dichte. Die 82. Stiitzstelle entspricht wieder 1072 pc
vom Haufenzentrum, die 122. Stiitzstelle 0.06 pc, die 142. Stiitzstelle 0.4 pc und die
162. Stiitzstelle 2.6 pc. Fiir die innerste der betrachteten Stiitzstellen ist zusétzlich der
Verlauf dieses Verhéltnisses zum Zeitpunkt der Dichteminima angegeben.

die Verhiltnisse wihrend der Dichteminima im Zentrum: Sie unterscheiden sich
nur unwesentlich von denen bei der zweitinnersten der betrachteten Stiitzstelle.

Das gleiche gilt fiir den langsamen Abfall des Verhéltnisses — bedingt durch
die natiirliche Entwicklung von immer mehr Hauptreihensternen zu Remnants:
Hier gibt es kaum Unterschiede zwischen den drei dufleren betrachteten Stiitz-
stellen. Das gilt auch fiir die innerste Stiitzstelle zu den Dichteminima. Nur bei
den Dichtemaxima ist hier noch ein deutlicherer Abfall auszumachen.

Das Verhiltnis von massearmen zu massereichen Hauptreihen-Sternen

Die Folgen der Massensegregation werden auch in Abbildung 7.16 deutlich.
Hier ist die zeitliche Entwicklung des Verhéltnisses der Anzahl von massearmen
Hauptreihensternen (M < 0.7 M) zur Anzahl der massereichen Hauptreihen-
sternen (M > 0.7 M) dargestellt. Da sich im Laufe der Entwicklung immer
weniger massereiche Hauptreihensterne im Haufen befinden, sollte das Verhélt-
nis mit der Zeit gréfler werden. Interessant ist, dass es im Auferen Bereich
des Haufens (obere Kurve) offenbar gelingt, diesem Trend entgegenzuwirken,
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ihn anfangs sogar umzukehren: Die Mitglieder der Gruppe der massereicheren
Hauptreihensterne enthilt im Laufe der Simulation immer weniger massereiche
Sterne, so dass es auch hier zu den Massensegregationsprozessen kommt, die
schon bei den massearmen Hauptreihensternen zu beobachten war. Am Anfang
allerdings bewirkt die Massensegregation das Gegenteil: Der Anteil der masse-
armen Sterne steigt an.

Auch bei den nichsten beiden Stiitzstellen (N.J = 142 und NJ = 122)
sieht man diesen Effekt: Die massearmen Hauptreihensterne wandern in die Au-
Benregionen, die massereicheren Hauptreihensterne konzentrieren sich im Zen-
trum. Im Gegensatz zum &ufleren Bereich kommt es daher hier zunéchst zu
einem starken Absinken des hier betrachteten Verhiltnisses: die massereicheren
Hauptreihensterne sind ab der zweitinnersten Stiitzstelle (N.J = 122) sogar in

der Uberzahl.

Auch hier bestétigt sich zudem der schon im vorigen Abschnitt festgestellte
Trend, dass die Entwicklung im innersten Bereich bei minimaler Dichte den im
den weiter auflen gelegenen Regionen gleicht (N.J = 82 (min. Dichte)), wihrend
die Situation fiir NJ = 82 bei maximaler Dichte deutlich verschieden ist. Diese
Kurve ist sowieso mit Vorsicht zu lesen: Wegen der extrem geringen Zahl von
Hauptreihensternen im Zentrum bei Dichtemaxima unterliegen die gebildeten
Verhéltnisse grolen Schwankungen, die iiberwiegend aus dem Projektionsver-
fahren resultieren.

Das Verhéltnis von Weiflen Zwergsternen zu entwickelten Sternen

Als Drittes soll noch das Verhéltnis der Anzahl von Weiflen Zwergsternen zur
Gesamtzahl der entwickelten Sterne bzw. Remnants verglichen werden, um so
deutlich zu machen, dass es auch innerhalb der stellaren Remnants deutliche
Unterschiede im verschiedenen Abstand vom Haufenzentrum gibt. In Abbildung
7.17 ist dazu wiederum dieses Verhéltnis fiir die vier verschiedenen Stiitzstellen
zu den Zeitpunkten maximaler Dichte, sowie fiir die innerste Stiitzstelle zuséitz-
lich zu den Zeitpunkten minimaler Dichte aufgetragen.

Deutlich wird auf den ersten Blick, dass auch bei den Remnants die mas-
sereicheren Vertreter zum Zentrum hin dominieren. Im &ufleren Bereich des
Haufens (NJ = 162, oberste Linie) steigt das Verhéltnis von Weiflen Zwergen
zur Gesamtzahl der Remnants zu Beginn der Simulation an. Hier sind mas-
sedarmere Weifle Zwerge nach auflen gewandert, so dass hier der iiberwiegende
Teil der entwickelten Sterne Weifle Zwergsterne sind.

Dies dndert sich graduell je dichter man dem Haufenzentrum kommt, was
sehr schon an den weiteren Linien zu erkennen ist. Besonders dramatisch ist
der Effekt wiederum fiir die innerste Stiitzstelle, wo im Dichtemaximum der
Anteil der Weiflen Zwerge sehr schnell auf ein sehr niedriges Niveau fillt. Im
Dichteminimum ist dieser Effekt nicht so dramatisch und &hnelt — wie schon
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ABBILDUNG 7.17. Vergleich des Verhiltnisses der Anzahl von Weiflen Zwergsternen
zur Anzahl aller Remnants im Verlauf der Simulation fiir die vier im vorigen Abschnitt
betrachteten Stiitzstellen des Modells jeweils zum Zeitpunkt der maximalen Dichte.
Die 82. Stiitzstelle entspricht wieder 10~3 pc vom Haufenzentrum, die 122. Stiitzstelle
0.06 pc, die 142. Stiitzstelle 0.4 pc und die 162. Stiitzstelle 2.6 pc. Fiir die innerste der
betrachteten Stiitzstellen ist zusétzlich der Verlauf dieses Verhiltnisses zum Zeitpunkt
der Dichteminima angegeben.

oben bemerkt — den Verhéiltnissen an den anderen Stiitzstellen.

7.5  Vergleich mit Beobachtungen

Nach Vorstellung dieser detailliertesten Simulation eines Kugelsternhaufens sol-
len nun abschliefend die Ergebnisse mit den im zweiten Kapitel vorgestellten
Beobachtungsdaten von Kugelsternhaufen in Beziehung gesetzt werden. Da das
Verfahren zur Erzeugung von Farben-Helligkeits-Diagrammen noch relativ grob
ist, kann es dabei in erster Linie um das Erkennen von Trends gehen. Vor al-
lem zur Reproduktion von Farbgradienten wéren genauere Informationen iiber
Rote-Riesen-Sterne und Horizontalast-Sterne notwendig. Dies ist aber durch die
hier gewéhlte Beschreibung nicht moglich, da die Entwicklungszeiten wihrend
dieser Phasen so kurz sind, dass sie nur in jeweils einer Sternentwicklungs-Kom-
ponente zu finden sind. Zusammen mit dem hier vorgestellten Projektionsver-
fahren, dass ja aus den Dichten der dynamischen Komponente Sternenanzahlen
fiir alle Sternentwicklungs-Komponenten bestimmt, ist somit keine realistische
Berechnung von Sternenzahlen wéihrend dieser nur sehr kurzen Entwicklungs-
abschnitte moglich. Deswegen wurde in vorherigen Abschnitt auch das Schwer-
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gewicht auf Entwicklungsphasen gelegt, die sehr lange andauern und daher eher
Trends aufzeigen konnen. Zudem sind Einfliisse wie das Tidenfeld der Galaxis
und der Umlauf des Kugelsternhaufens und die damit verbundenden Effekte
(beispielsweise das so genannte tidal shocking) nicht beriicksichtigt, die auch
einen Einfluss auf die Populationen im Kugelsternhaufen haben sollten.

Am Ende der Simulation befinden sich in dufleren Regionen massearme
Hauptreihensterne und Weifle Zwerge, wihrend sich im zentralen Bereich des
Haufen bevorzugt die stellaren Remnants authalten, wobei es hier eine deut-
liche Uberhiufigkeit von Neutronensternen gibt. Die Remnants sind natiirlich
im Fall der Neutronensterne — aber auch oft schon bei den ,ersten“ Weiflen
Zwergsternen — nicht beobachtbar und daher nur in der Statistik der Far-
ben-Helligkeits-Diagramme erkennbar. Der festgestellte Gradient der Remnants
im Modellhaufen korrespondiert jedoch mit einem anderen Beobachtungssach-
verhalt: So finden sich im Zentrum von Kugelsternhaufen vermehrt kompakte
Doppelsterne, deren einer Partner oft ein Neutronenstern oder aber ein Weifler
Zwerg ist (siehe zum Beispiel Grindlay et al. 2001).

Der relativ hohe Anteil von Remnants im Zentrum lisst somit eine verstirk-
te Bildung von Doppelsterne wahrscheinlich erscheinen, die man dann als Ront-
gen-Doppelsterne oder Pulsare beobachten kénnte. Mit welchen Raten diese
dann durch Interaktion mit anderem Sternen aus dem Haufen ,gekickt“ wer-
den, kann mit dem vorliegenden Modell nicht beantwortet werden. Es ist aber
zu erwarten, dass Neutronensterne, die sich in hoher Konzentration im Zen-
trum sammeln, mit hoher Geschwindigkeit aus dem Haufen geschleudert wer-
den, wihrend Weifle Zwergsterne, die durch Tideneffekte aus dem Haufen ent-
fernt werden eher aus den dufleren Regionen stammen und so nur geringere
Geschwindigkeiten haben diirften. Ein moglicher Ansatz fiir Haufenmodelle mit
expliziter Behandlung der Doppelstern-Population ist im abschlieenden Kapi-
tel {iber die Fortentwicklung dieser Arbeit skizziert.

Im Rahmen dieses Projektes interessanter sind allerdings die beobachte-
ten Farbgradienten, fiir die weniger ,,exotische“ Sterne verantwortlich gemacht
werden. So zeigt sich schon nach relativ kurzer Entwicklungszeit, dass es in den
dufleren Bereichen des Kugelsternhaufens deutlich mehr massearme Hauptrei-
hensterne gibt. Cederbloom et al. (1992) hatten dieses Defizit von massenar-
men Hauptreihensternen im Zentrum als mégliche Ursache fiir die von ihnen
beobachteten Farbgradienten angefiihrt und auch Guhathakurta et al. (1998)
haben in eine #hnliche Richtung argumentiert. In einer weiteren Arbeit (Ho-
well, Guhathakurta & Tan 2000) wurde dem allerdings widersprochen. Aus der
hier vorliegenden Rechnung wird zumindest deutlich, dass es einen sehr auffilli-
gen und deutlichen Gradienten bei der Verteilung von massearmen Sternen im
Kugelsternhaufen geben muss.

Fiir die beschriebene Unterhéufigkeit von Roten Riesensternen in Richtung
des Haufenzentrums (Djorgovski et al. (1991)) findet sich in den hier vorgestell-
ten Farben-Helligkeits-Diagramm kein Hinweis. Die Diskretisierung der Mas-
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sengruppen ist in diesem Modell einfach noch zu grob, um zwischen zwei sehr
eng aufeinanderfolgenden und sehr kurzen Entwicklungsstadien zu unterschei-
den: Die jeweiligen Entwicklungsstufen spielen sich innerhalb einer dynamischen
Massengruppe ab und Segregationseffekte sind somit nicht nachweisbar.

7.6 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde ein Verfahren vorgestellt, durch das die aus dem Gas-
modell gelieferten Dichten der dynamischen Komponenten in eine Anzahl von
Sternen entsprechend der Sternentwicklungs-Komponenten umgerechnet und
daraus Farben-Helligkeits-Diagramme erstellt werden kénnen. Auf diese Weise
gelang es, die Sterne einer Massengruppe mit fester mittlerer Masse so zu gene-
rieren, dass sie einer echten diskreten Sternenpopulation entsprechen. Dadurch
war es moglich, einen Eindruck davon zu gewinnen, wie dynamische Effekte
zu Unterschieden bei den Sternenpopulationen in verschiedenen Regionen des
Haufens fiihren.

Trotz des dazu nétigen ,,Projektionsverfahren“ gelang es, die vermuteten
Massensegregations-Effekte von massearmen, roten Hauptreihensternen nach-
zuvollziehen, die von einigen Autoren fiir Farbgradienten in Kugelsternhaufen
mit verantwortlich gemacht werden.
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8. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSBLICK

8.1 Zusammenfassung der Ergebnisse

Mit der im Rahmen dieser Arbeit durchgefithrten Erweiterung des stellardyna-
mischen Gasmodells besteht erstmals die Moglichkeit die dynamische Entwick-
lung eines Kugelsternhaufens mit seiner tatséchlichen sehr grofien Teilchenzahl
und unter realistischer Beriicksichtigung der Sternentwicklung zu verfolgen. Das
Gasmodell hat dadurch im Vergleich zu anderen Methoden wichtigen Boden gut
gemacht und diirfte daher in Zukunft wieder eine bedeutendere Rolle spielen
— vor allem da eine direkte Simulation von Sternensystemen mit bis zu einer
Millionen Teilchen noch immer in weiter Ferne liegt.

In einer Art Voruntersuchung wurde zunichst das Verhalten des Gasmo-
dell fiir verschiedende Parameter fiir Anfangsmassenfunktion und Teilchenzahl
mit den Fokker-Planck-Modellen von Murphy, Cohn & Hut (1990) verglichen
und eine verniinftige Ubereinstimmung gefunden. Als zusitzlicher Effekt wurde
dann der Massenverlust durch Sternentwicklung eingefiihrt. Dadurch wurde ge-
zeigt, dass die massereichsten Sterne (bzw. ihre Entwicklung zu massedirmeren
Remnants) fiir das Auftreten von Gravothermischen Oszillationen entscheidend
ist. Ferner wurde deutlich, dass der Massenverlust nicht zu pl6tzlich passieren
darf, weil es sonst zu Unterbrechungen der Oszillationen kommen kann.

Im n#chsten Schritt musste es somit darum gehen, den Massenverlust durch
Sternentwicklung méglichst realistisch zu beschreiben. Die Sternentwicklungs-
routinen von Hurley, Pols & Tout (2000), die von der Cambridger N-body-
Schule bereits erfolgreich eingesetzt wurden, sind aktuell und detailliert und
besonders auch hinsichtlich der Massenverlustrate und wegen ihrer Parametri-
sierung gut fiir die Verwendung mit dem Gasmodell geeignet. Thre Nutzung
erlaubt auflerdem einen spéteren Vergleich von verschiedenen Verfahren zur
Simulation von Sternhaufen. Um den Massenverlust in den hier vorgestellten
Modellen jedoch moglichst realistisch zu beschreiben ohne die Anzahl der dy-
namischen Komponenten unnétig zu erhohen, wurden Sternentwicklungs-Kom-
ponenten eingefiihrt, deren Aufgabe es ist, den Massenverlust des Haufens zu
beschreiben sowie Daten iiber die durch sie repréisentierten Sterne zu liefern.

Erstmals konnte durch dieses modifizierte Gasmodell die Entwicklung von
Farben-Helligkeits-Diagrammen in unterschiedlichen Bereichen des Kugelstern-
haufens verfolgt und so Riickschliisse auf den Einfluss der Dynamik auf die Ster-
nenpopulationen gezogen werden. Obwohl es sich hierbei nur um ein Einzelstern-
Gasmodell handelte, bei dem Entstehung und Entwicklung einer Population von
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Doppelsternen nicht verfolgt werden kann, sind wichtige Trends deutlich gewor-
den, die auch mit Beobachtungen von Kugelsternhaufen in Einklang zu bringen
sind.

Im einzelnen wurde gefunden:

e Allein durch die Dynamik bilden sich Populationsgradienten zwischen
massereichen und massearmen Hauptreihensternen

e Durch Massensegregation dominieren entwickelte Sterne stark im Zen-
trum des Haufens, wobei die Neutronensterne deutlich in der Uberzahl
sind.

e Weifle Zwerge — und hier insbesondere die masseirmeren — wandern im
Verlauf der Simulation in die Aulenbereiche des Haufens

e Aktuell beobachtete Farben-Helligkeits-Diagramme von Kugelsternhau-
fenwerden durch das Projektionsverfahren qualitativ gut reproduziert.
Dies gilt insbesondere auch fiir die beobachteten Weiflen Zwerg-Abkiihl-
sequenzen.

Zusétzlich ist zu erwarten, dass Neutronensterne, die sich in hoher Konzen-
tration im Zentrum sammeln, durch Wechselwirkungen mit hoher Geschwin-
digkeit aus dem Haufen geschleudert werden, wihrend Weifle Zwergsterne, die
durch Tideneffekte aus dem Haufen entfernt werden eher aus den dufleren Re-
gionen stammen und so nur geringere Geschwindigkeiten haben diirften. Dies
lasst sich mit dem aktuell vorliegenden Modell jedoch nicht reproduzieren und
erfordert die Bertiicksichtigung des Tidenfelds der Muttergalaxie und detaillierte
Doppelstern-Entwicklung, auf die im folgenden Abschnitt noch kurz eingegan-
gen werden soll.

8.2 Ausblick

Doppelsterne

Wie schon im vorangegangenen Kapitel angedeutet, ist fiir eine realistische Be-
schreibung von Kugelsternhaufen auch die Beriicksichtigung der Entstehung
und Entwicklung von Doppelsternen von entscheidender Bedeutung. Gliickli-
cherweise ist es schon in den letzten Jahren gelungen, im Rahmen eines stocha-
stischen Monte-Carlo Modells die detaillierte Entwicklung von Doppelsternen
und deren Entwicklung in Dreier-, Vierer- und Mehrfachstreuungen zu verfol-
gen (Spurzem & Giersz 1996, Giersz & Spurzem 2000).

Die Méglichkeit der detaillierten Beschreibung der Entwicklung enger Dop-
pelsterne, liegt bisher nur fiir das stellardynamische Gasmodell vor. Fiir Fokker-
Planck-Modelle beispielsweise, die ja im Energie-Drehimpulsraum arbeiten, ist
dies fast unmdoglich. Durch eine Kombination dieses Verfahrens mit dem in die-
ser Arbeit vorgestellten Programm sowie der Erweiterung der Sternentwicklung
auf Doppelsterne, werden eine Vielzahl von Fragen zu beantworten sein, iiber
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die sich bislang nur spekulieren lassen: Wieviele ins Zentrum des Haufens ge-
wanderte massereiche Objekte bilden dort Doppelsterne oder aber werden durch
Riickstof} bei superelastischen Dreierstreuungen aus dem Haufen geworfen?

Zudem diirften die Farben-Helligkeits-Diagramme bei Modellen mit Dop-
pelsternen deutlich interessanter werden: Dann ist es auch moglich Rontgen-
Doppelsterne, Pulsare oder Blue Straggler auszumachen und ihr Vorhandensein
in den einzelnen Bereichen und zu unterschiedlichen Entwicklungsstadien des
Haufens zu studieren.

Tidenfeld der Muttergalaxie

Ein weiterer wichtiger Punkt, der in der vorliegenden Arbeit nicht beriicksich-
tigt wurde, ist das Tidenfeld der Muttergalaxie des betrachteten Kugelhaufens.
Dieses kann — abhingig vom Orbit — dafiir sorgen, dass sich Haufen schon
nach wenigen Milliarden Jahren komplett auflost. Fiir das Gasmodell existiert
bislang ein einfaches Verfahren, durch das Massenverlust durch Tideneffekte
beriicksichtigt werden kann (Spurzem & Takahashi 2001). Eine Kombination
mit den Sternentwicklungsroutinen ist allerdings bislang noch nicht méglich.

Ahnliches gilt fiir die besonders dramatischen Stérungen von Sternhaufen
beim Durchgang durch die galaktische Scheibe. Die hier auftretenden gravitati-
ven Schocks kénnen die Dynamik des Haufens empfindlich stéren und diirften
auch deutliche Konsequenzen fiir die Populationen im Kugelsternhaufen nach
sich ziehen (siehe dazu beispielsweise Gnedin & Ostriker 1999).

8.3 Schlussbemerkung

Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine detaillierte Sternentwicklung in ein stel-
lardynamisches Gasmodell integriert, so dass erstmals aus einem Gasmodell
heraus Farben-Helligkeits-Diagramme erzeugt werden koénnen, die sich sogar
schon mit aktuellen Beobachtungsdaten vergleichen lassen. An anderer Stel-
le wurde an der Entwicklung eines Hybridcodes gearbeitet, der die detaillierte
Verfolgung der Entwicklung von Doppelsternen zulisst. Diese Entwicklungen
alle in ein Modell zusammenzufiihren, wird der niichste wichtige Schritt sein.

Wenn man bedenkt, wie still es um das Modell noch vor wenigen Jahren war,
hat das Gasmodell — nicht zuletzt durch die hier vorgestellte Arbeit — einen
entscheidenden Schritt nach vorne gemacht. Noch 1998 schrieben Heggie et al.,
dass Gasmodelle bisher kaum zum Modellieren von Beobachtungen verwendet
wurden (und damals auch nicht verwendet werden konnten). Dass sich daran
inzwischen etwas gedindert hat, sollte durch diese Arbeit deutlich geworden sein.
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