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ZUSAMMENFASSUNG

Mit dieser Arbeit wird ein wihtiger Shritt hin zu einem realistishen stel-

lardynamsihen Modell von Kugelsternhaufen getan: Erstmals kann ein Kugel-

sternhaufen mit einer realistishen Teilhenzahl unter Ber

�

uksihtigung des

Massenverlustes durh Sternentwiklung beshrieben und seine interne Dyna-

mik verfolgt werden. Das vorgestellte Verfahren erm

�

ogliht die Verwendung

eines realistishen Massenspektrums f

�

ur die Sternentwiklung ohne auf den Ge-

shwindigkeitsvorteil des verwendeten Gasmodell verzihten zu m

�

ussen. Aus

den Dihteinformationen des Modells werden mit Hilfe eines Projektionsverfah-

rens Farben-Helligkeits-Diagramme erzeugt, die die Situation in vershiedenen

Regionen des Kugelsternhaufens wiedergeben. Dabei werden shon nah kurzer

Zeit Massensegregations-E�ekte deutlih, die daf

�

ur sorgen, dass sih die shwe-

ren stellaren Remnants im Zentrum des Haufens sammeln, w

�

ahrend sih in den

�

au�eren Region vermehrt massearme Hauptreihensternen �nden.

ABSTRACT

This work is an important step towards a more realisti model of globular star

lusters: For the �rst time it is possible to model a star luster with a reali-

sti partile number and a realisti desription of the mass loss due to stellar

evolution and follow its dynamial evolution. With the method desribed in

this work one an use a realisti mass spetrum 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 olour-magnitude diagrams

for di�erent luster regions are generated using a speial projetion sheme. Af-

ter relatively short time one an observe the e�ets of mass segregation leading

to a high number of stellar remnants in the luster ore and many low mass

main sequene stars in the outer parts.
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1. EINF

�

UHRUNG

1.1 Allgemeines

Wer sih mit der dynamishen Entwiklung von Kugelsternhaufen besh

�

aftigt

und dann auh noh am Anteil der Sternentwiklung daran interessiert ist,

der d

�

urfte sih mit einem reht spannenden Gebiet der modernen Astrophysik

besh

�

aftigen, das abseits von den derzeitigen

"

In\-Themen wie supermasserei-

hen Shwarzen L

�

ohern oder extrasolaren Planeten in der Astronomie mehr

und mehr Beahtung �ndet. Denn Kugelsternhaufen sind Objekte, f

�

ur die sih

sowohl reine Beobahter als auh reine Theoretiker interessieren. Erstere �nden

in den Kugelsternhaufen einheitlihe Populationen von Sternen vor und k

�

onnen

so in detaillierten Farben-Helligkeits-Diagrammen die Auswirkungen von un-

tershiedliher Metallizit

�

at der Sterne auf deren Entwiklung studieren.

Die reinen Stellardynamiker sehen die Kugelsternhaufen aus einer ganz an-

deren Perspektive. F

�

ur sie sind es ideale Laboratorien, die mehr einem Shwarm

von Massenpunkten gleihen, die sih nur unter Einuss ihrer eigenen Gravita-

tionskraft bewegen. Fundamentale dynamishe Prozesse sind hier in einer Zeit

abgelaufen, die deutlih unter dem Alter des Universums liegt. Daher bieten

Kugelsternhaufen Einblike in Prozesse wie Zwei-K

�

orper-Relaxation, Massen-

segregation, stellare Kollisionen und Vershmelzungen sowie dem Core-Kollaps.

Lange Zeit gab es kaum Ber

�

uhrpunkte zwishen den Dynamikern und den

Beobahtern, waren doh die ersten numerishen Modelle von Kugelsternhaufen

kaum geeignet, um realistishe Sternhaufen zu modellieren. Doh dank immer

leistungsf

�

ahigerer Computer kommen die theoretishen Modelle immer dihter

an die Parameter ehter Kugelsternhaufen heran und moderne Teleskope | und

hier niht zuletzt das Hubble-Weltraumteleskop | bieten Beobahtungsm

�

oglih-

keiten, die den Theoretikern vor Augen f

�

uhren, dass die Sterne in Kugelstern-

haufen weitaus mehr sind als reine Massenpunkte. Und die Beobahter mussten

erkennen, dass die Dynamik eines Haufens die Farben-Helligkeits-Diagramme

emp�ndlih st

�

oren und zu ganz neuen Sternentypen f

�

uhren kann.

So bewegt sih das Thema dieser Arbeit in einem interessanten Grenzbe-

reih, der in der Wissenshaftsgemeinde immer mehr Beahtung �ndet. Mit dem

hier zum Modellieren von Sternhaufen gew

�

ahlten Modell ist die Simulation der

dynamishen Entwiklung eines Sternhaufens bis zu einer realistishen Anzahl

von Sternen m

�

oglih. Nun soll im Rahmen dieser Arbeit den Sternen quasi

"

Leben\ eingehauht werden, um herauszu�nden, wie dies die Entwiklung des

Haufens beeinusst. Das Projekt stellt somit einen ersten aber wihtigen Shritt
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zu einer sowohl detaillierten als auh realit

�

atsnahen Untersuhung der Dynamik

von Kugelsternhaufen dar.

1.2 Kugelsternhaufen

Als Kugelsternhaufen bezeihnet man im allgemeinen Sternhaufen, die ein Al-

ter von

�

uber zehn Milliarden Jahren haben und sih im Bulge oder Halo einer

Galaxie be�nden. Mit dieser De�nition aus Meylan & Heggie (1997) ist im

wesentlihen das Kugelsternhaufensystem der Milhstra�e beshrieben. Da in

anderen Galaxien aber inzwishen auh j

�

ungere Sternhaufen entdekt wurden,

die Vorl

�

aufer von Sternhaufen sein k

�

onnten, die sp

�

ater den Kugelsternhaufen

in unserer Galaxis gleihen, ist die anf

�

anglihe De�nition inzwishen niht un-

umstritten. Oft wird daher die Leuhtkraftfunktion angef

�

uhrt, anhand der man

am besten zwishen o�enen Sternhaufen und Kugelsternhaufen untersheiden

kann: Die von Kugelsternhaufen folgt einer Gauss-Verteilung, w

�

ahrend die von

o�enen Sternhaufen zu shw

�

aheren Leuhtkr

�

aften monoton ansteigt.

Doh auh die Bestimmung des Alters dieser vermutlih

�

altesten Bestandtei-

le unserer Milhstra�e ist shwierig, da dazu sowohl die Entfernung der Kugel-

sternhaufen exakt bestimmt werden muss als auh detaillierte Sternentwik-

lungsrehnungen vorliegen m

�

ussen, aus denen sih mit Hilfe der beobahteten

Farben-Helligkeits-Diagramme das Alter ableiten l

�

asst. Aktuelle Werte f

�

ur das

Alter der Kugelsternhaufenen liegen zwishen etwa zehn und 13 Milliarden Jah-

ren, wobei eine Streuung von einer Milliarde Jahre bei den Altersbestimmungen

nihts Ungew

�

ohnlihes ist. So fand Namara (2001) bei der Untersuhung von

16 Kugelsternhaufen ein Durhshnittsalter von 11.3 � 1 Milliarden Jahre und

keinen Altersuntershied zwishen metallarmen und metallreiheren Haufen.

Die Massen der Kugelsternhaufen der Milhstra�e bewegen sih gr

�

o�tenteils

zwishen 10

5

und 10

6

Sonnenmassen. In Harris (1996) Katalog sind insgesamt

147 Kugelsternhaufen verzeihnet. Sie lassen sih im wesentlihen in zwei Grup-

pen einteilen, in die Halo- und die Sheiben-Kugelsternhaufen. Die Verteilung

aller Haufen l

�

asst sih reht gut mit der empirishen Formel

�(r) = �

0

(1 +

r

r



)

��

(1.1)

beshreiben (Djorgovski & Meylan 1994), wobei r der Abstand vom galak-

tishen Zentrum ist, der Core-Radius r



zwishen 0.5 und 2 kp liegt und f

�

ur

� ein Wert von um die 3.5 gemessen wird. O�ensihtlih ist die Konzentration

der Kugelsternhaufen zum Zentrum der Galaxis hin.

Inzwishen hat man auh in anderen Galaxien | selbst au�erhalb der lo-

kalen Gruppe | Kugelsternhaufen gefunden. Zur Beshreibung dieser Kugel-

sternhaufensysteme wird oft die so genannte spezi�she Frequenz verwendet,

die die Anzahl der Haufen pro Leuhtkrafteinheit der entsprehenden Galaxie

angibt (Harris & van den Bergh 1981, Harris 1991). Sie ist de�niert als
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S

N

= N

l

� 10

0:4(M

T

V

+15)

(1.2)

wobei M

T

V

die integrierte absolute Helligkeit der jeweiligen Galaxie ist und

N

l

die Gesamtanzahl der Kugelsternhaufen darin. In solaren Einheiten wird

obige Formel zu

S

N

= 8:55 � 10

7

N

l

L

V

=L

�

(1.3)

Obwohl bei der Berehnung der spezi�shen Frequenz sowohl Korrekturen

f

�

ur die Gesamtzahl N

l

der Kugelsternhaufenen eingehen als auh der Verlauf

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

genommen wird), hat sih herausgestellt, das S

N

eine sehr brauhbare Zahl zum

Vergleih von Kugelsternhaufen-Systemen untershiedliher Galaxien ist. Das

liegt vor allem an der gefundenen Universalit

�

at der Leuhtkraftfunktion der

Kugelsternhaufen. Der Wert von S

N

kann erheblih (oft bis zu einem Faktor

20) shwanken. Ein mittlerer Wert f

�

ur elliptishe Galaxien liegt beispielsweise

bei etwa 3.5.

1.3 Ein Experimentierlabor f

�

ur Astronomen

Wie eingangs erw

�

ahnt gelten Kugelsternhaufen vielen Theoretikern als ideales

Labor f

�

ur ihre Untersuhungen. Das liegt zum einen daran, dass Kugelsternhau-

fen gerne als relativ isolierte Systeme gesehen werden, bei deren Entwiklung die

innere Zwei-K

�

orper-Relaxation

�

uber die

�

au�eren Ein

�

usse dominiert. Nat

�

urlih

wird bei dieser Betrahtung die Muttergalaxie des Haufens untershlagen, die

durh ihr Tidenfeld einen betr

�

ahtlihen Einuss auf die Entwiklung des Hau-

fens nehmen und ihn sogar zerst

�

oren kann.

Ein entsheidender Aspekt bei der Beshreibung von Kugelsternhaufen ist

die Tatsahe, dass sih die Haufen als selbstgravitierende Teilhensysteme be-

shreiben lassen, da sie tats

�

ahlih 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 auh Freire et al. (2001) f

�

ur die Entdekung von

ionisiertem Gas im Kugelsternhaufen 47 Tuanae) ist gegen

�

uber anderen astro-

physikalishen Objekten eine erheblihe Vereinfahung bei der Modellierung.

Hinzu kommt, dass nahezu alle Sterne eines Haufens zum einen das gleihe

Alter haben und desweiteren auh die gleihe Metallizit

�

at aufweisen. Die Popu-

lation ist also homogen. Eine Ausnahme sheint hier nur der Kugelsternhaufen

! Centauri darzustellen,

�

uber dessen Status als Kugelsternhaufen aber immer

noh diskutiert wird (siehe zum Beispiel Majewski et al. (2000)).

Die Homogenit

�

at von Metallizit

�

at und Alter maht Kugelsternhaufen zudem

zu einem wihtigen Testobjekt f

�

ur Theorien

�

uber Sternentwiklung. So liefern

die Farben-Helligkeits-Diagramme von Kugelsternhaufen bis heute wihtige In-

formationen, um die Entwiklung von Sternen in untershiedlihen Umgebungen
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zu verstehen.

Zeitskalen

Eine weitere Besonderheit von Kugelsternhaufen sind die Zeitskalen, die f

�

ur

die Entwiklung der Haufen entsheidend sind. An erster Stelle ist hier die

Zwei-K

�

orper-Relaxationszeit zu nennen. Sie geht urspr

�

unglih zur

�

uk auf Jeans

(1929), wurde aber von Chandrasekhar (1942) weiterentwikelt. Man betrah-

tet dabei die Begegnungen von individuellen Paaren von Sternen, die dabei

Energie austaushen und somit | durh das Aufaddieren vieler solher Begeg-

nungen (regelrehte St

�

o�e werden niht betrahtet) | die Struktur des Haufens

ver

�

andern, ohne das dynamishe Gleihgewiht gro� zu st

�

oren. Die Zeitskala auf

der dieser Prozess wihtig wird, ist die Relaxationszeit.

Nah Spitzer (1987) ist

t

r

=

0:065hv

2

i

3=2

�hmiG

2

ln�

(1.4)

wobei hv

2

i die massengewihtete mittlere quadratishe Geshwindigkeit der

Sterne ist, � die Dihte, hmi die mittlere stellare Masse und � = 0:4N , wobei

N die Anzahl der Sterne im Haufen ist.

Diese De�nition beruht auf der

�

Uberlegung, abzush

�

atzen, wie lang es dau-

ert, bis durh mehrere aufeinanderfolgende gravitative Wehselwirkungen von

Sternen die Summe der mittleren quadratishen Geshwindigkeits

�

anderungen

einer Geshwindigkeitskomponente dem mittleren quadratishen Wert dieser

Geshwindigkeitskomponente entspriht. Mit Ausnahme von N �nden sih in

der De�nition nur lokale Gr

�

o�en, so dass t

r

von niedrigen Werten im dihten

Zentrum der Haufens zu reht gro�en Werten in den

�

au�eren Bereihen des

Kugelsternhaufen reihen kann.

Als n

�

utzliher Vergleihswert wird gern die Halbmassen-Relaxationszeit �

rh

verwendet, die der Zwei-K

�

orper-Relaxationszeit f

�

ur die mittlere Dihte inner-

halb des Halb-Massen-Radius r

h

entspriht. r

h

kennzeihnet den Radius des

Systems, der die H

�

alfte der Gesamtmasse des Haufens beinhaltet. F

�

ur die

Halbmassen-Relaxationszeit gilt

t

rh

= 0:138

N

1=2

r

3=2

h

(mG)

1=2

ln�

(1.5)

wobei N wieder die Teilhenzahl, m die Teilhenmasse, G die Gravitations-

konstante und wie oben � = 0:4N ist. F

�

ur die Kugelsternhaufen der Milhstra�e

ergeben sih hier Werte zwishen 3�10

7

und 2�10

10

Jahren (Djorgovski 1993).

Die Besonderheit in Bezug auf die Zeitskalen in Kugelsternhaufen wird deut-

lih, wenn man die Relaxationszeit in Beziehung zu einer zweiten wihtige Zeits-

kala setzt, der Crossing-Zeit t

r

, die angibt, wie lange eine Stern ben

�

otigt, um
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mit der mittleren Geshwindigkeit den Haufen zu durhqueren.

�

Ubliherweise

ist sie de�niert als:

t

r

=

2r

v

(1.6)

wobei r die Gr

�

o�e des Systems bestimmt und v die mittlere Geshwin-

digkeit der Sterne. Gerne benutzt man f

�

ur r den so genannten Virial-Radius

r

vir

= �GM

2

=(2W ), mit der gesamten Masse des Haufens M und seiner

potentiellen Energie W . Es stellt sih heraus, dass r

vir

�

ahnlih gro� ist, wie

der Halbmassen-Radius r

h

. So ist beispielsweise beim Plummer-Modell (siehe

n

�

ahsten Abshnitt) r

h

� 0:77 r

vir

. Nutzt man nun f

�

ur v die massengewihtete

mittlere quadratishe Geshwindigkeit der Sterne folgt:

t

rh

t

r

= 0:138

�

R

h

2R

v

�

3=2

N

ln�

(1.7)

Ein mittlerer Wert f

�

ur t

r

liegt in der Gr

�

o�enordnung von 10

5

Jahren. F

�

ur

Kugelsternhaufen mit einem Alter von t

g

gilt also:

t

g

> t

rh

� t

r

(1.8)

Dies bedeutet praktish, dass sih in einem Kugelsternhaufen shon sehr

shnell (nah einer Zeit t

r

) ein dynamisher Gleihgewihtszustand einstellen

wird und die weitere Entwiklung dann in einer Folge von quasistation

�

aren

Zust

�

anden abl

�

auft. Man spriht hier auh von sto�dominierten Systemen. Im

Gegensatz dazu ist die dynamishe Zeitskala bei o�enen Sternhaufen vergleih-

bar mit der Halbmassen-Relaxationszeit, bei Galaxien hingegen ist die Halb-

massen-Relaxationszeit deutlih gr

�

o�er als das Alter der Galaxie.

Noh ein weitere Zeitskala soll an dieser Stelle kurz angesprohen werden,

da der ihr zu Grunde liegende Prozess im weiteren Verlauf dieser Arbeit wihtig

sein wird: Im allgemeinen wird angenommen, dass zu Beginn der dynamishen

Entwiklung die Sterne innerhalb eines Haufens in Bezug auf ihre Massen gleih

verteilt sind. Durh Relaxationsprozesse kann sih dies aber

�

andern: Masserei-

here Sterne verlieren bei einer gravitativen Wehselwirkung mit einem mas-

se

�

armeren Stern kinetishe Energie und sinken so tiefer ins Zentrum des Hau-

fens. Umgekehrt wandern die massearmen Sterne mehr nah au�en, so dass es

zu Massensegregation kommt. Spitzer (1987) hat die Zeitskala dieses Prozesses

f

�

ur ein System mit zwei untershiedlihen Massen mit

t

ms

=

0:028(hv

2

1

i+ hv

2

2

i)

3=2

m

1

m

2

nG

2

ln�

(1.9)

abgesh

�

atzt, wobei sih die Indizes auf die beiden Komponenten beziehen

und n die Anzahldihte ist.
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Es gibt noh weitere f

�

ur die dynamishe Entwiklung des Haufens wihtige

Zeitskalen, wie etwa die Entwiklungszeit der Sterne, die durh den Massenver-

lust die Masse des Haufens reduzieren. Diese Zeit shwankt | je nah Masse

der Sterne | von wenigen Millionen Jahren bis zu mehr als zehn Milliarden

Jahren. Eine andere Zeitskala betri�t die Bildung von Doppelsternen im Zen-

trum des Haufen. Und betrahtet man shlie�lih den Kugelsternhaufen niht

als isoliertes System, sondern ber

�

uksihtigt seinen Umlauf um das galaktishe

Zentrum, wird auh die Zeit wihtig, die das System f

�

ur einen Umlauf ben

�

otigt

und dabei zweimal die galaktishe Sheibe durhl

�

auft.

Aus dieser Vielzahl von untershiedlihen Zeitskalen wird auh eines deut-

lih: Modelle, die darauf angewiesen sind, Kugelsternhaufen mit nur einer gerin-

gen Teilhenzahl zu simulieren und die Ergebnisse dann geeignet f

�

ur die wirkli-

he Anzahl von Sternen zu skalieren, m

�

ussen dabei eine Vielzahl von Zeitskalen

ber

�

uksihtigen, die niht alle mit der Teilhenzahl N des Systems skalieren.

1.4 Entstehung von Kugelsternhaufen und Anfangskon�guration

F

�

ur die Entstehung von Kugelsternhaufen gibt es bis heute keine gesiherte

Theorie. Jedes Szenario muss n

�

amlih im Kontext der Entstehung der jeweiligen

Muttergalaxie gesehen werden und erfordert daher einen betr

�

ahtlihen Input

aus kosmologishen Modellen. Vielleiht mag es gerade noh m

�

oglih sein, die

Entstehung einzelner Kugelsternhaufen zu erkl

�

aren, es gibt aber immer noh er-

heblihe Shwierigkeiten, die beobahteten Systeme von Kugelsternhaufen mit

allen ihren Eigenshaften zu reproduzieren.

Die Modelle zur Entstehung von Kugelsternhaufen, die seit vielen Jahren

diskutiert und weiterentwikelt werden, lassen sih grob in zwei Gruppen unter-

teilen: die Entstehung unter den besonderern Bedingungen einer Protogalaxie

(hier sei exemplarish das Szenario von Fall & Rees (1985) genannt, nah dem

sih Kugelsternhaufen aus Wolken in dem gerade kollabierenden Gas der Proto-

galaxie bilden) und die so genannten Merger-Szenarien, die Wehselwirkungen

zwishen Galaxien f

�

ur die Entstehung von Kugelsternhaufen ben

�

otigen.

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 beobahtete Helligkeitsverteilung von Haufen zu reproduzieren. F

�

ur die

Dihteverteilung gilt hier:

�(r) =

3M

4�R

3

�

1

[1 + r

2

=R

2

℄

5=2

(1.10)

Die Sterne des in den folgenden Kapiteln vorgestellten Modells be�nden sih

zu Beginn der Simulation alle auf der Hauptreihe.
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1.5 Modellierung

Zum Studium fundamentaler dynamisher Prozesse innerhalb von Kugelstern-

haufen wie etwa von Zwei-K

�

orper-Relaxation, Massensegregation, Kollisionen

und Vershmelzungen von Sternen und dem so genannten Core-Kollaps, al-

so der gravothermishen Kontraktion, stehen untershiedlihe Methoden zur

Verf

�

ugung, die im folgenden kurz vorgestellt werden sollen.

N -body-Modelle

N -body-Modelle mahen die wenigsten Annahmen

�

uber das zu simulierende

System und gelten vielen Stellardynamikern daher als die beste Methode, um

die dynamishe Entwiklung von Kugelsternhaufen zu studieren. Bei ihnen wird

die Bewegung der einzelnen Teilhen direkt aus den summierten Kr

�

aften aller

anderen Teilhen au�ntegriert. Insofern kommt man mit vergleihsweise wenig

Annahmen aus, wenn man nur das N , also die simulierte Anzahl von Teilhen

bzw. Sternen im Haufen, ann

�

ahernd so gro� mahen k

�

onnte, wie es in realen

Kugelsternhaufen der Fall ist. Bisher lassen sih nur Modelle mit etwa 64.000

Teilhen in annehmbarer Zeit und bei Verwendung von modernen Parallel-

oder Spezialrehnern rehnen. Gr

�

o�ere N werden zwar in kosmologishen N -

body-Simulationen verwendet, doh nutzt man hier bestimmte N

�

aherungen bei

der Kraftberehnung aus, die bei Betrahtungen der Dynamik von Sternhaufen

niht in Frage kommen. Grund hierf

�

ur ist, dass Simulationen von Sternhaufen

�

uber viele dynamishe Zeitskalen laufen. Um jedoh trotz geringer Teilhenzahl

Simulationen durhf

�

uhren zu k

�

onnen, versuht man, die Ergebnisse geeignet

zu skalieren. Da man es aber (wie zuvor erw

�

ahnt) in einem Sternhaufen mit

sehr untershiedlihen Zeitskalen zu tun hat, ist die Frage der G

�

ultigkeit dieser

Skalierung nah wie vor o�en (siehe dazu zum Beispiel Aarseth & Heggie 1998).

Als derzeit eÆzienteste Codes f

�

ur N -body-Simulationen gelten die Program-

me NBODY4 und NBODY6. Letzteres ist auh als Version f

�

ur Parallelrehner

verf

�

ugbar (NBODY6++, siehe Spurzem & Baumgardt 2001). NBODY4 eig-

net sih auh f

�

ur die Verwendung auf Spezialrehnern, die f

�

ur die Berehnung

der Kraft optimiert sind (GRAPE-Boards). Einen

�

Uberblik

�

uber die NBODY-

Familie ist in Aarseth (1999) zu �nden. N -body-Rehnungen sind insbesondere

auh deswegen bedeutend, weil sie als Referenz f

�

ur die unten aufgef

�

uhrten |

weitaus theoretisheren | Methoden dienen.

Fokker-Plank-Modelle

Trotz der Entwiklung von Spezialrehnern und immer ausgefeilteren nume-

rishen Methoden ist die direkte Simulation von Kugelsternhaufen mit einer

realistishen Teilhenzahlen bis heute niht m

�

oglih. Daher wurde shon fr

�

uh

versuht, sih der Analogie eines Kugelhaufens zu einem Gas zu bedienen.

Bei den Fokker-Plank-Modellen l

�

ost man man die so genannte Fokker-Plank-

Gleihung, die auf Chandrasekhar (1943a,b) zur

�

ukgeht und sp

�

ater durh Ro-

senbluth et al. (1957) weiterentwikelt wurde. Dabei handelt es sih um eine mit

einem Sto�term versehene Boltzmann-Gleihung. Nah einigen Verbesserungen
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f

�

uhrte dies shlie�lih zur noh im Prinzip heute verwendeten Orbit-gemittelten

Fokker-Plank-Gleihung, die erstmals von H�enon (1961, 1965) zur Simulation

von Kugelsternhaufen verwendet wurde. Das von Cohn (1979, 1980) entwikelte

Verfahren zur direkten numerishen L

�

osung der Fokker-Plank-Gleihung war

der Ausgangspunkt f

�

ur eine ganze Reihe von

�

ahnlihen Codes. Sie alle gin-

gen zun

�

ahst von einem sph

�

arish symmetrishen System und einer isotropen

Geshwindigkeitsverteilung aus. Inzwishen wurden die auf Cohns Verfahren

zur

�

ukgehenden Modellen kontinuierlih weiterentwikelt und die vershieden-

sten Aspekten der Haufendynamik wie beispielsweiseMultimassen-Modelle (Lee

et al. 1991), Modelle mit Sternentwiklung (Cherno� & Weinberg 1990), rotie-

rende Modelle (Einsel & Spurzem 1999), Tidene�ekte und Anisotropie (Taka-

hashi, Lee & Inagaki 1997; Gnedin & Ostriker 1999; Takahashi & Lee 2000)

untersuht.

Grundannahme f

�

ur alle Fokker-Plank-Modelle ist, dass der entsheidende

Wehselwirkungsprozess in dem Sternsystem Kleinwinkelst

�

o�e sind und es kei-

ne Korrelationen von Teilhenst

�

o�en h

�

oherer Ordnung gibt. F

�

ur die G

�

ultigkeit

der Orbit-Mittelung ist weiterhin entsheidend, dass die dynamishe Zeit oder

Crossing-Zeit sehr viel kleiner als die Relaxationszeit ist.

Monte-Carlo-Modelle

Das Monte-Carlo-Verfahren basiert auh auf der Fokker-Plank-Gleihung und

maht damit die gleihen Annahmen

�

uber das zu simulierende System. Es stellt

im Grunde ein statistishes Verfahren zur L

�

osung der Fokker-Plank-Gleihung

dar und geht zum einen auf Spitzer (siehe zum Beispiel Spitzer & Hart 1971a,b)

und zum anderen auf H�enon (1971) zur

�

uk. Die Grundidee der Methode ist, dass

der Einuss der Hintergrundsterne auf die Bahn eines Sterns durh zuf

�

allig aus-

gew

�

ahlte Teststerne bestimmt wird und zwar nur an einem zuf

�

allig ausgew

�

ahl-

ten Punkt der Bahn. Bis heute Anwendung �nden die Modelle, die auf dem von

H�enon und sp

�

ater von Stod�olkiewiz (1982, 1986) weiterentwikelten Verfahren

basieren (siehe beispielsweise Giersz 1998).

Gasmodelle

Bei den Gasmodellen wird die Fokker-Plank-Gleihung niht direkt gel

�

ost, son-

dern es werden deren Momente betrahtet. Daraus entsteht ein Gleihungssy-

stem, das den hydrodynamishen Gleihungen

�

ahnelt. Bis heute haben die Gas-

modelle keine gro�e Rolle bei der Modellierung von Beobahtungsergebnissen

gespielt. Allerdings gelangten sie zu erhebliher Bedeutung bei theoretishen

Untersuhungen der Post-Kollaps-Phase von Kugelsternhaufen. Meylan & Heg-

gie (1997) shrieben in einem umfassenden Review-Artikel, dass der

"

erste be-

ahtenswerte Punkt in Bezug auf Gasmodell sei, dass sie funktionieren.\ Dies

wurde, in Vergleihen mit Fokker-Plank-Modellen und N -body-Rehnungen in

den letzten Jahren mehrfah bewiesen. Ein gro�er Vorteil des Gasmodells ist,

dass die mit einem Verfahren nah Henyey et al. (1959) verwirklihte numeri-
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she L

�

osung der Gleihungen einfaher ist als bei den Fokker-Plank-Modellen.

Mehr

�

uber das im Rahmen dieser Arbeit verwendete Gasmodell �ndet sih in

Kapitel 3, mehr

�

uber die Bedeutung des Modells in der Theorie in Kapitel 4.

1.6 Ziele der Arbeit

Mit dieser Arbeit soll ein wihtiger erster Shritt zu einer Verwendung der

Gasmodelle zur detaillierten Untersuhung der Dynamik von Kugelsternhaufen

geleistet werden. Dar

�

uber hinaus werden die Grundlagen gesha�en f

�

ur einen

direkten Vergleih der Gasmodelle mit anderen Methoden | hier insbesondere

mit fortshrittlihen N -body-Modellen | und mit Beobahtungen von Kugel-

sternhaufen.

Nah einer

�

Ubersiht

�

uber aktuelle Beobahtungsergebnisse, soll im dritten

Kapitel in die Grundlagen des Gasmodells eingef

�

uhrt werden. Danah wird auf

die wohl entsheidendste durh das Gasmodell erreihte Errungenshaft einge-

gangen: die Entdekung der Gravothermishen Oszillationen. Die Untersuhung

dieses Ph

�

anomens bildet einen wihtigen Shwerpunkt der folgenden Kapitel,

die sih detaillierter mit der dynamishen Entwiklung von Kugelsternhaufen

besh

�

aftigen. Dazu wird im vierten Kapitel in einer Art Bestandsaufnahme

zun

�

ahst das Gasmodell mit ausf

�

uhrlihen Untersuhungen mit Fokker-Plank-

Modellen verglihen. Davon ausgehend wird dann ein einfahes Modell zur Be-

shreibung des Massenverlustes durh Sternentwiklung eingef

�

uhrt und dessen

Auswirkungen auf die Post-Kollaps-Phase diskutiert.

Abshlie�end soll das bis heute realistishste Gasmodell beshrieben werden,

das sih Sternentwiklungsroutinen bedient, die auh vonN -body-Modellen ver-

wendet werden. Trotz manher immer noh bestehender Einshr

�

ankungen des

Gasmodells kann hier ein Kugelsternhaufen mit einer realistishen Teilhenzahl

beshrieben, der Massenverlust der Sterne konsistent ber

�

uksihtigt und dessen

Auswirkungen auf die Dynamik des Haufens studiert werden. Au�erdem werden

mit Hilfe eines

"

Projektionsverfahrens\ den Komponenten des Gasmodells stel-

lare Populationen zugeordnet und so erstmals Farben-Helligkeits-Diagramme

gezeigt, die auf Dihteinformationen des Gasmodells beruhen.

Am Ende der Arbeit steht ein Ausblik auf weitere Shritte, die zu einem

realistishen Gasmodell wihtig und n

�

otig sind. F

�

ur entsheidende Punkte die-

ser noh anstehenden Erweiterungen des Modells wird mit dieser Arbeit eine

wihtige Grundlage gesha�en.
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2.1 Einf

�

uhrung

Durh das Hubble-Weltraumteleskop gelangen in den letzten Jahren

"

Einblike\

in das Innere von Kugelsternhaufen, von denen man zuvor kaum zu tr

�

aumen

gewagt hatte. Das hat nat

�

urlih zu einer dramatishen Verbesserung bei der

Erstellung von Farben-Helligkeits-Diagrammen gef

�

uhrt. Die von Riher et al.

(1995) entdekte erste deutlihe Wei�e Zwerg-Abk

�

uhlsequenz im Kugelstern-

haufen M4, die immerhin 4 mag in M

U

umfasste, maht diese Entwiklung

deutlih (siehe dazu auh Abbildung 2.1). Heute sind detaillierte Abk

�

uhlse-

quenzen kaum noh etwas Besonderes. Shon ein Jahr nah den Beobahtungen

von Riher et al. ershienen weitere Arbeiten, die deutlih das Abk

�

uhlen von

Wei�en Zwergsternen im Farben-Helligkeits-Diagramm zeigten (beispielsweise

Cool, Piotto & King 1996).

�

Uberhaupt hat das Erstellen von Farben-Helligkeits-Diagrammen von Ku-

gelsternhaufen durh dasHubble-Weltraumteleskop einen deutlihen Aufshwung

erlebt. Systematish werden die Haufen unserer Milhstra�e beobahtet und

nah Besonderheiten im Farben-Helligkeits-Diagramm in Abh

�

angigkeit von Al-

ter, Metallizit

�

at, Entfernung vom galaktishen Zentrum oder vom dynamishen

Zustand des Haufens gesuht. Doh auh die erdgebundenen Teleskope liefern

nah wie vor brauhbare Ergebnisse: So haben Rosenberg, Piotto, Saviane &

Apariio (2000) den ersten Teil eines umfangreihen Katalogs von Kugelstern-

haufen Farben-Helligkeits-Diagrammen vorgelegt, der 39 von insgesamt 52 na-

hen galaktishen Kugelsternhaufen beinhaltet. Das Besonderes an diesem Ka-

talog ist seine Homogenit

�

at: Die Daten wurden nur mit zwei vershiedenen

Teleskopen (eines f

�

ur die Kugelsternhaufen am S

�

udhimmel, eines f

�

ur den Nord-

himmel) gewonnen und es fand keine Mishung von CCD- und fotogra�shen

Daten statt. Letztere wurde von manhen Autoren f

�

ur die gefundene Streuung

beim Alter der galaktishen Kugelsternhaufen verantwortlih gemaht.

Ein typishes Beispiel f

�

ur 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. F

�

ur die aktuellste Entwiklung steht das

Farben-Helligkeits-Diagramm der Hauptreihe (Abbildung 2.3 aus King et al.

1998). Hier wurden Eigengeshwindigkeitsmessungen der shw

�

ahsten Sterne

dazu verwendet, um Haufensterne von Feldsternen zu trennen. So gelang es

insgesamt 1385 Hauptreihensterne zu isolieren, deren masse

�

armste Vertreter ei-

ne Masse von gerade einmal 0.1 M

�

haben. Das ist niht viel mehr, als die
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Abbildung 2.1. Wei�e Zwergsterne im Kugelsternhaufen M4. Foto: Spae Telesope

Siene Institute (1995)

Masse, die zum Z

�

unden des Wassersto�brennens n

�

otig ist.

Dass zum Entdeken von einzelnen Sternen in Kugelsternhaufen kein mo-

dernes Teleskop n

�

otig ist, mag die Geshihte des Planetarishen Nebels Pease

1 belegen: Er wurde bereits 1928 in M15 entdekt (Pease 1928). Bis heute sind

nur drei weitere Objekte dieser Art in Kugelsternhaufen bekannt.

2.2 Kurzer

�

Uberblik

�

uber Sternentwiklung

Bevor in den n

�

ahsten Abshnitten auf Beobahtungen eingegangen wird, die

das Wehselspiel zwishen Sternenpopulationen und Dynamik belegen, soll im

folgenden zun

�

ahst ein kurzer Abriss

�

uber die Phasen im Leben eines Sterns

gegeben werden, die in einem Farben-Helligkeits-Diagramm eines Kugelstern-

haufens (wie etwa in Abbildung 2.2) zu �nden sind.

Die meiste Zeit verbringen Sterne auf der so genannten Hauptreihe: Hier

verbrennen sie in ihrem Zentrum Wassersto� zu Helium. Dabei ist der we-

sentlihe Untershied zwishen massearmen und massereiheren (M > 1.1 M

�

)

Hauptreihensternen der, dass erstere einen radiativen und letztere einen konvek-

tiven Kern haben. Auf der Hauptreihe entwikeln sih die massearmen Sterne

in Rihtung h

�

oherer Leuhtkr

�

afte und zu h

�

oherer Temperatur, w

�

ahrend sih

die massereiheren Sterne in Rihtung h

�

oherer Leuhtkraft, aber niedrigeren

Temperaturen entwikeln. Die Hauptreihenentwiklung ist beendet, wenn der

Vorrat an Wassersto� im Zentrum ersh

�

opft ist.
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Abbildung 2.2. Farben-Helligkeits-Diagramm f

�

ur 2877 Sterne in M13 (aus Cohen

et al. (1997).

W

�

ahrend der anshlie�enden Phase entwikeln sih die Sterne bei relativ

konstanter Leuhtkraft im Farben-Helligkeits-Diagramm. Diese Entwiklung ge-

shieht sehr shnell, weshalb man oft nur wenige Sterne in dieser Region des

Farben-Helligkeits-Diagramm sieht. Man nennt diesen Bereih die Hertzsprung-

L

�

uke oder den Subgiant-Branh. W

�

ahrend dieser Phase nimmt der Radius des

Stern zu, was zu einer Abnahme der E�ektivtemperatur f

�

uhrt. W

�

ahrend die

Sterne die Region des ersten Riesenastes erreihen, zieht sih ihr Kern langsam

zusammen, w

�

ahrend in den

�

au�eren H

�

ullen weiter Wassersto� in Helium ver-

brannt wird.

Irgendwann ist der Punkt erreiht, zu dem die Temperatur im Zentrum

hoh genug ist, um die Heliumfusion zu z

�

unden. Bei massearmen Sternen pas-

siert dies im so genannten Helium-Flash. Sie ordnen sih dann gem

�

a� ihrer

Masse auf dem Horizontalast an. Die Entwiklung nah Verbrauh des Helium-
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Abbildung 2.3. Diese Farben-Helligkeits-Diagramm des Kugelsternhaufens NGC

6397 aus King et al. (1998) maht den beeindrukenden Fortshritt bei der Erstellung

von Farben-Helligkeits-Diagrammen mit Hilfe des Hubble-Weltraumteleskops deutlih.

Durh Eigengeshwindigkeitsmessungen konnten selbst shw

�

ahste Hauptreihensterne

eindeutig dem Haufen zugeordnet werden. Die leuhtshw

�

ahsten Sterne in diesem Dia-

gramm haben eine Masse von nur etwa 0.1 M

�

.

vorrats im Kern

�

ahnelt dem Szenario zum Ende der Hauptreihenphase - die

Phase des asymptotishen Riesenastes (AGB) beginnt. Hier bestehen die Ker-

ne der Sterne aus Kohlensto� und Sauersto� und sind von einer brennenden

Heliumshale umgeben. In der fr

�

uhen AGB-Phase ist die Helligkeit der Ster-

ne von dieser brennenden Heliumshale bestimmt. Im folgenden kann es |

w

�

ahrend der Stern den Riesenast hinaufwandert | zum wiederholten Z

�

unden

eines Wassersto�shalenbrennens kommen und zu wiederholten Heliumshalen-

Flashs. Diese Phase bezeihnet man als Thermishes Pulsen. Der Radius des

Sterns kann hier enorm anwahsen. Er verliert gro�e Teile seiner

�

au�eren H

�

ulle.

Ist dies geshehen, verl

�

asst er den AGB und entwikelt sih bei konstanter

Leuhtkraft zu immer h

�

oheren Temperaturen. Intensive Strahlung kann das zu-

vor abgesto�ene Material zum Leuhten anregen: Es entsteht ein planetarisher

Nebel. Mit dem Erl

�

oshen der letzten nuklearen Fusionsprozesse k

�

uhlt der Stern

langsam als Wei�er Zwerg ab. F

�

ur massereihere Sterne sieht die Entwiklung

etwas anders aus: Sie k

�

onnen in ihrem Inneren weitere Fusionsprozesse star-

ten, was letztenendes zu einem Eisenkern im Zentrum und shlie�lih zu einer

Supernova-Explosion f

�

uhren kann. Je nah Masse des

�

ubrigbleibenden Kerns

endet der Stern als Neutronenstern oder als ein Shwarzes Loh.
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2.3 Sternenpopulationen und Dynamik

Der im Kontext dieser Arbeit interessanteste Aspekt der aktuellen Beobah-

tungen von Kugelsternhaufen und deren Farben-Helligkeits-Diagrammen ist der

Einuss der Haufendynamik auf die stellaren Populationen in dem Haufen. In-

teressanterweise ist es dabei niht nur m

�

oglih, dass die globale Dynamik des

Haufens Einuss auf einzelne Sterne nimmt, sondern auh umgekehrt. So wird

beispielsweise im Kapitel

�

uber Gravothermishe Oszillationen deutlih werden,

dass vielleiht nur ganz wenige Doppelsterne ausreihen, um die Dynamik eines

Kugelsternhaufen dramatish zu ver

�

andern.

Eine der ersten direkten Hinweise auf einen m

�

oglihen Einuss der Dyna-

mik auf die Population eines Sternhaufen fanden Buonanno, Corsi & Fusi Pei

(1985). Als Ursahe f

�

ur die beobahteten Untershiede im Horizontalast der

Farben-Helligkeits-Diagramm der Kugelsternhaufen M15/NGC 7078 und NGC

5466 brahten sie die h

�

ohere stellare Dihte im Zentrum des Haufens ins Spiel.

M15 und NGC 5466 waren n

�

amlih was Alter und Metallizit

�

at anbetri�t iden-

tish, nur war M15 ein Standardbeispiel f

�

ur einen Kugelsternhaufen mit einem

sehr dihten Core, w

�

ahrend NGC 5466 wesentlih geringere Dihten aufwies.

Fusi Pei et al. (1993) fanden shlie�lih durh Untersuhung einer Gruppe

von 53 Kugelsternhaufen, dass die L

�

ange des blauen Bereihs des Horizontal-

astes mit der Dihte des Haufens korreliert ist.

Populationsgradienten

Populationsgradienten in Kugelsternhaufen | also ein vershieden h

�

au�ges

Auftreten von Sternenpopulationen in Abh

�

angigkeit von der Entfernung vom

Zentrum des Haufens | waren fr

�

uher ein Thema, mit dem man sih eher einen

shlehten Ruf einhandeln konnte, weil sie ein

"

Ph

�

anomen beshrieben, das niht

auftreten sollte\ (Ivan King, zitiert in Djorgovski & Piotto 1993). Diese Ansiht

hat sih mittlerweile dramatish ge

�

andert. Populationsgradienten z

�

ahlen heute

wohl mit zu den spannendsten Gebieten bei der Beobahtung von Kugelstern-

haufen. Nur wenige Ver

�

o�entlihungen

�

uber Farben-Helligkeits-Diagramm von

Kugelsternhaufen kommen ohne eine Untersuhung von Populationsgradienten

aus | und in den konzentrierten Haufen suht man meist erfolgreih.

Den ersten Hinweisen auf Populations- oder Farbgradienten, die man noh

ohne moderne CCD-Tehnik Ende der 70er Jahre des 20. Jahrhunderts entdek-

te, wurde wegen der reht shwierigen Beobahtungsbedingungen nur wenig Ver-

trauen geshenkt. Erst durh neue Beobahtungsverfahren konnten Piotto, King

& Djorgovski (1988) einen Farbgradienten in dem Post-Kollaps-Sternhaufen

M30 �nden: M30 wurde zum Zentrum hin blauer, was sie im wesentlihen

auf die Untershiede in der radialen Verteilung von Roten Riesensternen und

Horizontalast-Sternen zur

�

ukf

�

uhrten. Die Roten Riesensterne shienen weni-

ger h

�

au�g im Zentrum zu sein, w

�

ahrend die Horizontalaststerne keine H

�

au�g-

keits

�

anderung zeigten.
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Abbildung 2.4. Farbpro�le von sehs Kugelsternhaufen. Die Post-Kollaps-Haufen

(PCC) zeigen einen deutlihen Farbgradienten. Aus: Djorgovski et al. (1991)

Cederbloom et al. (1992) fanden in M15 einen B�V undH��V Gradienten

und best

�

atigten damit entsprehende fr

�

uhere Ergebnisse in U �B. F

�

ur die zu-

nehmend blaue Farbe zum Zentrum hin kommen f

�

ur die Autoren zwei m

�

oglihe

Ursahen in Betraht: Entweder eine Population von leuhtshwahen, blau-

en Sternen mit starkem H�-Absoptionslinien im Zentrum des Haufens oder

aber das

"

Hinauswerfen\ von leuhtshwahen roten Zwergen (also massear-

mer Hauptreihensterne ) mit shwahen H�-Absorptionslinien aus dieser Re-

gion. F

�

ur letzteres k

�

onnten Massensegregations-Prozesse verantwortlih sein.

Djorgovski et al. (1991) untersuhten zw

�

olf Kugelsternhaufen, von denen alle

Post-Core-Kollaps-Haufen einen Farbgradienten zeigten. In NGC 6397 fanden

sie durh Sternenz

�

ahlungen einen deutlihen Hinweis auf eine Unterh

�

au�gkeit

von Roten Riesen in Rihtung des Haufenzentrums.

�

Uberrashenderweise glauben Cohen et al. (1997) hingegen in M13 eine

leihte Unterh

�

au�gkeit von Horizontalast-Sternen im Vergleih zu den Roten

Riesenast- und AGB-Sternen ausmahen zu k

�

onnen. Ein Multi-Haufen-Sample,

in dem die Daten von vier weiteren dihten Haufen f

�

ur eine bessere Statistik

hinzugef

�

ugt wurden, zeigten die selbe leihte Unterh

�

au�gkeit der Horizontalast-

Sterne zum Zentrum hin. Ein Erkl

�

arung dieser Gradienten mit

"

einfahen\

stellardynamishen Modellen f

�

allt hingegen shwer, da Massensegregation of-

fensihtlih als Ursahe f

�

ur dieses Ph

�

anomen aussheidet: Zum einen ist die

Zeitskala f

�

ur die Massensegregation um rund einen Faktor zehn gr

�

o�er als die
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Entwiklungszeit auf dem Horizontalast und zum anderen untersheiden sih

die Massen von Sternen auf dem Horizontalast niht bedeutend von denen auf

dem Roten Riesenast, da der Massenverlust auf dem Roten Riesenast relativ

gering ist.

Howell, Guhathakurta & Tan (2000) untersuhten M30/NGC 7099 erneut,

um den Hinweisen nahzugehen, dass der Farbgradient ins Blaue zum Zentrum

des Haufens hin niht allein durh ein De�zit von Roten Riesensternen erkl

�

art

werden kann. Sie analysierten die Beobahtungen von Neuem und nutzten unter

anderem auh einfahe Fokker-Plank-Modelle, um den Einuss von Massense-

gregation unter Hauptreihensternen auf den Farbgradienten zu studieren. Die

Autoren konnten die Ergebnisse von Piotto, King & Djorgovski (1988) best

�

ati-

gen und fanden au�erdem, dass Massensegregation von Hauptreihen-Sternen

niht wesentlih zum Farbgradienten von M30 beitragen kann. Eine Erkl

�

arung

f

�

ur den Farbgradienten gaben sie allerdings auh niht. Guhathakurta et al.

(1998) hatten noh bis zur H

�

alfte des Farbgradienten auf Massensegregation

von massearmen Hauptreihensternen zur

�

ukgef

�

uhrt.

Blue Straggler

Oberhalb des Hauptreihen-Abknikpunktes �nden sih in Farben-Helligkeits-

Diagrammen von Kugelsternhaufen vereinzelt Sterne. Diese Blue Straggler ge-

nannten Objekte liegen etwa in der Verl

�

angerung der Hauptreihe und gelten

gemeinhin als der beste Beweis daf

�

ur, dass Dynamik und Sternentwiklung in

Kugelsternhaufen niht zu trennen sind. Eine der

"

�

uberrashenden\ (King 1999)

Entdekungen des Hubble-Weltraumteleskop war, dass diese Blue Straggler in

jedem beobahteten Kugelsternhaufen zu �nden waren und je weiter man in die

N

�

ahe des Haufenzentrums shaute, desto mehr Objekte fand man.

Dies wird beispielsweise an der Untersuhung von Testa et al. (2001) deut-

lih. Die Gruppe nutzte das Hubble-Weltraumteleskop um den Core von vier

galaktishen Kugelsternhaufen zu untersuhen. Alle vier Haufen zeigten eine

"

mehr oder weniger\ deutlihe Blue Straggler-Sequenz. Im Falle von NGC 6626

fanden sie eine klare Konzentration der Blue Straggler zum Zentrum des Hau-

fens hin, ebenso im zweitdihtesten Haufen der Untersuhung NGC 2298. In den

anderen Haufen fanden die Autoren zumindest einen Trend f

�

ur das vermehrte

Auftreten im Zentrum. Sie unterstrihen jedoh, dass in allen vier Haufen etwa

80 Prozent der Blue Straggler innerhalb eines Radius von drei Core-Radien vom

Zentrum zu �nden sind.

So sehr sih auh der Gradient der Blue Straggler zum Haufenzentrum im-

mer weiter best

�

atigt, so sehr ist die Natur dieser Objekte bis heute unklar.

Siher ist nur, dass sie massereiher sein m

�

ussen, als die Sterne, die gerade

den Hauptreihen-Abknikpunkt bev

�

olkern. Da aber Sterne mit dieser Masse,

die zur selben Zeit wie alle anderen Sterne im Haufen geboren wurden, shon

l

�

angst die Hauptreihe verlassen haben, m

�

ussen die Blue Straggler sp

�

ater entstan-
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den sein. So w

�

are es beispielsweise m

�

oglih, dass zwei massearme Hauptreihen-

sterne vershmelzen. J

�

ungste Studien, die moderne N -body-Programme und

Doppelstern-Entwiklung kombinierten, konnte die Blue Straggler-Population

im o�enen SternhaugenM67 wiedergeben (Hurley et al. 2001). Allein mit Doppel-

stern-Entwiklung w

�

are das niht m

�

oglih gewesen.

Exotishe Objekte

In vielen Kugelsternhaufen wurden in den vergangenen Jahren zahlreihe R

�

ont-

genquellen gefunden (siehe beispielsweise Verbunt 2001 f

�

ur eine

�

Ubersiht

�

uber

ROSAT-Beobahtungen von leuhtshwahen R

�

ontgenquellen). Im Kugelstern-

haufen 47 Tuanae fanden sih 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 auh hier die

Kenntnisse

�

uber R

�

ontgenquellen in Kugelsternhaufen dramatish erweitert. So

beobahteten Grindlay et al. (2001) in 47 Tuanae mit dem R

�

ontgenteleskop

Chandra die Population von kompakten Doppelsternen im Zentrum des Hau-

fens. Dabei konnten sie nahweisen, dass die

�

uber 100 gefundenen R

�

ontgen-

quellen zum Zentrum des Haufens hin konzentriert waren. Bei

�

uber 50 Prozent

der Quellen sheint es sih um Millisekunden-Pulsare zu handeln, bei etwa 30

Prozent um Materie akkretierende Wei�e Zwerge und bei weiteren 15 Prozent

um Hauptreihen-Doppelsterne.

Das im Rahmen dieser Arbeit vorgestellte Modell kann, da es Sterne nur

als Einzelsterne behandelt, solhe Ergebnisse niht reproduzieren. Es wird aber

zumindest Hinweise darauf liefern k

�

onnen, warum es gerade in Zentrum zu so ei-

ner gro�en Zahl von exotishen Objekten kommen kann. Eine Einbeziehung von

Doppelsternen und die Verfolgung ihrer Entwiklung mit Hilfe des Gasmodells

ist aber f

�

ur die Zukunft geplant (siehe Ausblik am Ende der Arbeit).



3. DAS STELLARDYNAMISCHE GASMODELL

3.1 Einleitende Bemerkungen

Das stellardynamishe Gasmodell basiert auf einer zun

�

ahst einfahen Beob-

ahtung: Sternhaufen verhalten sih in gewisser Hinsiht wie eine selbstgravitie-

rende, ein-atomige ideale Gaskugel und sie haben insbesondere die selben ther-

modynamishen Eigenshaften. So be�nden sih beispielsweise beide Systeme

in einem lokalen thermodynamishen Gleihgewiht. Temperaturuntershiede

werden durh einen W

�

armeuss von den w

�

armeren zu den k

�

alteren Bereihen

des Systems ausgeglihen. Auf dieses Parallelen hatten shon H�enon (1961)

und Lynden-Bell & Wood (1968) hingewiesen. Bei Gasmodellen von Stern-

haufen geht man davon aus, dass dieser W

�

armeuss proportional zum lokalen

Temperaturgradienten ist. Die Rolle der Temperatur im Gasmodell

�

ubernimmt

die mittlere quadratishe Geshwindigkeitsdispersion. Der

"

W

�

armeuss\ wird

durh gravitative Wehselwirkungen zwishen individuellen Sternen erzeugt.

3.2 Die Momentengleihungen

F

�

ur das Gasmodell, das f

�

ur die hier vorliegende Arbeit verwendet wurde, gelten

folgende grunds

�

atzlihe Annahmen:

� das betrahtete System ist sph

�

arish symmetrish im Ortsraum und

� die zeitlihe Entwiklung seiner Verteilungsfunktion f(r; v; t) kann durh

die Boltzmann-Gleihung beshrieben werden

Die Verteilungsfunktion gibt die Wahrsheinlihkeit an, einen Stern zum

Zeitpunkt t mit dem Geshwindigkeitsvektor v am Radius r zu �nden. Der Ge-

shwindigkeitsvektor v hat die kartesishen Komponenten v

r

, v

�

und v

�

und f

ist wegen der sph

�

arishen Symmetrie nur eine Funktion von v

2

t

= v

2

�

+ v

2

�

.

Ein weitere Annahme des Modells ist, dass der entsheidende Wehselwir-

kungsprozess in dem Sternsystem entfernte gravitative Zweierst

�

o�e sind. Als

Folge davon, kann ein Fokker-Plank-Sto�term verwendet werden.

Unter Verwendung der Lagrangefunktion

L =

1

2

(

_

r

2

+ r

2

_

�

2

+ r

2

sin

2

�

_

�

2

)� �(r; t) (3.1)
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ergeben sih die folgenden Euler-Lagrange-Gleihungen f

�

ur die Bewegung

eines Sterns im Potential � des Sternhaufens

_v

r

= �

��

�r

+

v

2

�

+ v

2

�

r

_v

�

= �

v

r

v

�

r

+

v

2

�

r tan �

(3.2)

_v

�

= �

v

r

v

�

r

+

v

�

v

�

r tan �

Die Basisgleihung des Gasmodells hat damit die folgende Form:

�f

�t

+ v

r

�f

�r

+ _v

r

�f

�v

r

+ _v

�

�f

�v

�

+ _v

�

�f

�v

�

=

�

�f

�t

�

en

(3.3)

wobei der Sto�term auf der rehten Seite wie folgt aussieht:

�

�f

�t

�

en

= �

X

i

�

�v

i

(fh�_v

i

i) +�

X

i;j

1

2

�

2

�v

i

�v

j

�

fh�v

i

_

�v

i

i

�

(3.4)

f

�

ur i; j = r; �; �. Den ersten Term dieses Ausdruks bezeihnet man als Drift-

term, den zweiten als Di�usionsterm.

Beim Gasmodell l

�

ost man die obige Fokker-Plank-Gleihung (3.3) niht di-

rekt, sondern verwendet ein so genanntes Momentenverfahren. Erstmals wurde

ein auf diesen Prinzipien beruhendes Modell von Larson (1970) zur Untersu-

hung der zeitlihen Entwiklung eines Sternhaufens eingesetzt. Die Momente

der Geshwindigkeits-Verteilungsfunktion f sind allgemein wie folgt de�niert:

< i; j; k >:=

1

Z

�1

1

Z

�1

1

Z

�1

v

i

r

v

j

�

v

k

�

f(r; v

r

; v

�

; v

�

; t)dv

r

dv

�

dv

�

(3.5)

F

�

ur das Gasmodell betrahtet man Momentengleihungen zweiter Ordnung,

die allerdings auh Momente dritter Ordnung beinhalten. Im einzelnen werden

die folgenden Momente ben

�

otigt:

h0; 0; 0i := � =

1

Z

�1

fdv

r

dv

�

dv

�

h1; 0; 0i := u� =

1

Z

�1

v

r

fdv

r

dv

�

dv

�

h2; 0; 0i := p

r

+ �u

2

=

1

Z

�1

v

2

r

fdv

r

dv

�

dv

�
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h0; 2; 0i := p

�

=

1

Z

�1

v

2

�

fdv

r

dv

�

dv

�

(3.6)

h0; 0; 2i := p

�

=

1

Z

�1

v

2

�

fdv

r

dv

�

dv

�

:= p

t

= ��

2

t

h3; 0; 0i := F

r

+ 3up

r

+ �u

3

=

1

Z

�1

v

3

r

fdv

r

dv

�

dv

�

h1; 2; 0i := F

�

+ up

�

=

1

Z

�1

v

r

v

2

�

fdv

r

dv

�

dv

�

h1; 0; 2i := F

�

+ up

�

=

1

Z

�1

v

r

v

2

�

fdv

r

dv

�

dv

�

Bei der obigen De�nition wurden noh folgende Hilfsgr

�

o�en eingef

�

uhrt: Die

mittlere Transportgeshwindigkeit u, der radiale und tangentiale Druk p

r

und

p

t

(wegen sph

�

arisher Symmetrie ist p

�

= p

�

=: p

t

), die radiale und tangen-

tiale Geshwindigkeitsdispersion �

r

und �

t

, wobei p

r

= ��

2

r

und p

t

= ��

2

t

ist.

Aus Symmetriegr

�

unden gilt au�erdem f

�

ur den tangentialen Energieuss F

t

, dass

F

�

= F

�

=: F

t

=2 ist. F

r

ist der radiale Energieuss.

Unter Verwendung der De�nitionen der Momente und der Fokker-Plank-

Gleihung �ndet man shlie�lih den folgenden Satz von Momentengleihung

zweiter Ordnung:

��

�t

+

1

r

2

�

�r

(�ur

2

)�

�

��

�t

�

se

= 0 (3.7)
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�r

= 0 (3.8)
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�
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(3.9)
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� p
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�

Æp
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�

bin3
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�p
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�t
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p
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(3.10)

Dabei ist �

2

die mittlere Geshwindigkeitsdispersion (�

2

= (�

2

r

+ 2�

2

t

)=3),

�

A

eine numerishe Konstante und T

A

die Anisotropie-Abkling-Zeitskala f

�

ur
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eine anisotrope, lokale Geshwindigkeitsverteilung gem

�

a�

T

A

=

10

9

T (3.11)

mit der Relaxationszeit

T =

9

16

p

�

�

3

G

2

m� log(N)

(3.12)

in der De�nition von Larson (1970), wobei N die Teilhenzahl des Kugelstern-

haufens, m die individuelle Sternmasse und  eine numerishe Konstante ist.

Die mit

"

bin3\ gekennzeihneten Terme auf der rehten Seite von Gleihung

3.9 und 3.10 beziehen sih auf den Ausdruk, der f

�

ur die Einbeziehung der Ener-

gieerzeugung durh Entstehung und H

�

artung von Doppelsternen verantwortlih

ist (siehe

�

ubern

�

ahsten Abshnitt), die beiden mit

"

eq\ gekennzeihneten Sum-

men (jeweils

�

uber alle Komponenten j au�er der aktuellen Komponente) auf

die Equipartitionsterme gem

�

a� Spurzem & Takahashi (1995).

Der Sto�term der Fokker-Plank-Gleihung wird beim Gasmodell mit Hilfe

einer lokalen Approximation bestimmt, bei der angenommen wird, dass w

�

ahrend

eines Sto�es nur die Geshwindigkeit, niht aber die Position eines Teilhens

ver

�

andert wird und zudem der gesamte E�ekt aller St

�

o�e auf ein Testteilhen

dadurh abgesh

�

atzt werden kann, dass man ein Teilhen in einem homogenen,

unendlihen System betrahtet, in dem

�

uberall die Bedingungen der lokalen

Verteilungsfunktion herrshen.

Die in den Gleihungen 3.7, 3.9 und 3.10 zus

�

atzlih eingef

�

ugten und mit

"

se\ gekennzeihneten Terme symbolisieren den E�ekt des Massenverlusts durh

Sternentwiklung in dem Modell. Dieser wird wegen der im Vergleih zu stella-

ren Winden niedrigen Entweihgeshwindigkeit in Kugelsternhaufen als instan-

tan angenommen. Er wirkt als indirekte Heizung, da er sowohl Masse als auh

Gesamtpotential des Haufens verringert.

De�niert man nun noh zus

�

atzlih die Masse M

r

innerhalb einer Kugel mit

Radius r durh

�M

r

�r

= 4�r

2

� (3.13)

hat man einen Satz von Gleihungen vor sih, der den durh die Poisson-

Gleihung gekoppelten hydrodynamishen Gleihungen entspriht.
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3.3 Abshlussbedingung

Wie shon oben erw

�

ahnt, werden f

�

ur die Momentengleihungen zweiter Ordnung

auh Momente dritter Ordnung verwendet, so dass zum Shlie�en des Glei-

hungssystems noh zwei zus

�

atzlihe Gleihungen notwendig sind. Der hier ver-

wendete, so genannte W

�

armeleitungs-Abshluss, wurde erstmals von Lynden-

Bell und Eggleton (1980) benutzt. Er basiert auf der Grundannahme, dass der

Energieuss (also die Momente dritter Ordnung) proportional zu den Momenten

zweiter Ordnung (den

"

Temperaturen\) sind. F

�

ur den W

�

armetransport nimmt

man somit an, dass

F = ��

�T

�r

= ��

��

2

�r

(3.14)

Mit dem Argument, dass man in die klassishe Beziehung � /

�

�

2

=� (mit

der mittleren freien Wegl

�

ange

�

� und der Kollsionszeit �) in diesem Fall die lo-

kale Jeans-L

�

ange �

2

J

= �

2

=(4�G�) und die Chandrasekhar'she Relaxationszeit

t

rx

/ �

3

=� einzusetzen hat, folgt � / �=�. Mit der mittleren Geshwindig-

keitsdispersion �

2

= (�

2

r

+2�

2

t

)=3 als Temperaturgradienten und der Annahme

v

r

= v

t

lauten die letzten beiden Gleihungen damit:

v

r

� u+

�

4�G�t

rx

��

2

�r

= 0 (3.15)

v

r

= v

t

(3.16)

� ist dabei eine numerishe Konstante, die gem

�

a�

� =

27

p

�

10

C (3.17)

mit der Konstante C im isotropen Gasmodell verkn

�

upft ist (siehe etwa Heg-

gie & Stevenson 1988).

Zusammen mit den vier Momentengleihungen und der Massengleihung

ergeben sih somit sieben Gleihungen f

�

ur die sieben abh

�

angigen Variablen

M

r

; �; u; p

r

; p

t

; v

r

; v

t

des Gasmodells.

3.4 Heizung durh Doppelsterne

Wie im n

�

ahsten Kapitel deutlih 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 emp�ndlih

ver

�

andern. Im Grunde widerspriht diese Idee, die shon vom Anfang der 1970er

Jahre stammt (H�enon 1971, Aarseth, H�enon & Wielen 1974), dem Grundgedan-

ken der zu Grunde liegenden Fokker-Plank-Gleihung, dass nur unkorrelierte

Kleinwinkel-St

�

o�e f

�

ur die Entwiklung des Systems wihtig sind. Bettwieser &

Sugimoto (1983) f

�

uhrten trotzdem eine ph

�

anomenologishe Beshreibung des



30 3. Das stellardynamishe Gasmodell

Energieinputs durh die Entstehung und das Aush

�

arten so genannter Drei-

K

�

orper-Doppelsterne ein. Der Begri� erkl

�

art sih aus dem Sahverhalt, dass

angenommen wird, dass diese Doppelsterne durh enge Begegnungen von drei

Sternen im dihten Zentrum des Haufens entstehen.

Die Form dieses Heiztermes, der in den Gasmodell-Formeln mit

"

bin3\ ge-

kennzeihnet wird, wurde sp

�

ater von Goodman (1987) und Heggie & Ramamani

(1989) ausf

�

uhrlih diskutiert. F

�

ur das hier verwendete Gasmodell erh

�

alt man

�

Æp

r

Æt

�

bin3

=

2

3

C

b

mn

3

�

3

�

Gm

�

2

�

5

(3.18)

und unter der Annahme isotropisher Doppelstern-Heizung

�

Æp

t

Æt

�

bin3

=

�

Æp

r

Æt

�

bin3

(3.19)

Dabei ist m die individuelle Sternmasse, � die mittlere Geshwindigkeitsdi-

spersion und n = �=m die stellare Teilhendihte. C

b

ist ein numerisher Pa-

rameter, mit dem die Energieerzeugung durh Doppelsterne skaliert. Als Stan-

dardwert wird C

b

= 90 angenommen (vergleihe Hut 1985).

3.5 Numerishes Verfahren

Die Gr

�

o�e des Gleihungssystems, das beim Gasmodell zu l

�

osen ist, h

�

angt von

der Anzahl der dynamishen KomponentenN

omp

ab. Jede dieser Komponenten

repr

�

asentiert Sterne einer bestimmten Masse. Die Gesamtzahl der Gleihungen

N

eq

betr

�

agt 6 � N

omp

+ 1. Dieses niht-lineare, gekoppelte Gleihungssystem

wird auf einem radialen Gitter mit 200 logarithmish

�

aquidistanten St

�

utzstel-

len diskretisiert und mit einem Newton-Raphson-Henyey-Verfahren gel

�

ost (sie-

he Henyey et al. 1959).

Die im Rahmen dieser Arbeit meist verwendeten 7-Komponenten-Modelle

lassen sih noh in hinreihend kleiner Rehenzeit durhrehnen. Erh

�

oht man

allerdings die Zahl der dynamishen Massenkomponenten, ist der Geshwindig-

keitsvorteil des Gasmodells shnell dahin: Die beim L

�

osen des Gleihungssy-

stems erforderlihe Matrixinversion skaliert in der Rehenzeit mit der dritten

Potenz der Komponentenzahl. Und da die Modelle einen sehr hohen dynami-

shen Bereih der Variablen erfordern, die Matrizen also sehr shleht konditio-

niert sind, versagen herk

�

ommlihe und oft speziell optimierte Matrix-Inversions-

Routinen. Aus diesem Grunde wird im folgenden des

�

ofteren betont, wie wihtig

es ist, die Anzahl der dynamishen Komponenten N

omp

niht unn

�

otig zu ver-

gr

�

o�ern.

Ein Ausweg w

�

are, das gesamte, dem Gasmodell zu Grunde liegende numeri-

shen L

�

osungsverfahrens der diskretisierten Gleihungen zu parallelisieren und

das Verfahren so zu modi�zieren, dass unter Festhalten der Gr

�

o�en der anderen



3.5. Numerishes Verfahren 31

Massenkomponenten nur jeweils ein Satz von Gleihungen einer Massenkompo-

nente zur Konvergenz iteriert wird und diese dann verwendet werden, um die

n

�

ahste Massenkomponente zu iterieren. Dies m

�

usste so lange wiederholt wer-

den, bis eine Gesamtkonvergenz f

�

ur diesen Zeitshritt erreiht ist. Das Verfahren

d

�

urfte instabiler sein und kleinere Zeitshritte erfordern, w

�

urde aber insgesamt

zu einer Skalierung des Rehenaufwands nur mit der Anzahl der Komponenten

f

�

uhren und das Gasmodell parallelisierbar mahen. So w

�

are es beispielsweise

m

�

oglih, jedem Prozessor eines Parallelrehners die L

�

osung des Gleihungssy-

stems einer Massenkomponente zuzuweisen. Wird dazu eine Wert einer anderen

Massenkomponente ben

�

otigt, greift man auf die Werte beim letzten Zeitshritt

zur

�

uk. Erste Versuhe in diese Rihtung wurden bereits gemaht, ohne dass

bislang konkrete Ergebnisse vorliegen.
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4. GRAVOTHERMISCHE OSZILLATIONEN

4.1 Leben nah dem Core-Kollaps?

Die Frage, nah einem Leben nah dem so genannten Core-Kollaps, der im

n

�

ahsten Abshnitt noh genauer erl

�

autert wird, hat sih f

�

ur viele Jahre gar

niht gestellt. Ob ein Kugelsternhaufen den gesamten Core-Kollaps

�

uberstehen

konnte, war alles andere als siher. Deshalb glaubten viele, dass ein Besh

�

afti-

gung mit der Post-Core-Kollaps-Phase keinerlei Bezug zu Beobahtungsda-

ten haben konnte. Kugelsternhaufen, so vermuteten gar einige Autoren,

"

ver-

shwanden\ nah dem Core-Kollaps einfah (Lightman, Press & Odenwald

1978). Doh mit der Zeit sprahen immer mehr Beobahtungsdaten gegen die

Vorstellung, dass sih alle Kugelsternhaufen noh in der Core-Kollaps-Phase

be�nden (Lightman 1982) und es wurde auh zunehmend shwerer, die Viel-

zahl von Core-Parametern mit diesem Bild in Einklang zu bringen. Es musste

also tats

�

ahlih ein

"

Leben nah dem Core-Kollaps\ geben. Theoretishe

�

Uber-

legungen best

�

atigten sp

�

ater diese Vermutung (Cohn & Hut 1984).

4.2 Gravothermishe Oszillationen

Die Frage der dynamishen Entwiklung eines Kugelsternhaufen nah dem Core-

Kollaps versuhten Sugimoto & Bettwieser (1983) und Bettwieser & Sugimo-

to (1994) mit einer bis dahin neuen Idee nahzugehen: Sie untersuhten das

Verhalten eines stellardynamishen Gasmodells, das

�

uber einen zus

�

atzlihen

k

�

unstlihen Energieerzeugungsterm verf

�

ugte, der die Energieerzeugung durh

die H

�

artung von Doppelsternen simulieren sollte. Dabei setzten sie f

�

ur die Ener-

gieerzeugungsrate pro Masse den Ausdruk

� = C(�=10

10

M

�

p

�3

)

k

(v=10kms

�1

) (4.1)

an, der f

�

ur k=3 niht wesentlih von der Behandlung der Energieerzeugung im

aktuellen Gasmodell abweiht (siehe letztes Kapitel). Der Parameter C skaliert

dabei die Energie-Erzeugung relativ zum Flussterm (siehe vorheriges Kapitel),

welher die lokale W

�

armebilanz durh Zweier-Relaxation beshreibt. Da der

"

bin3\-Term proportional zu N

�3

(N ist wieder die Teilhenzahl) und die Re-

laxationszeit proportional zu N= logN ist, entspriht eine Ver

�

anderung von �

einer Ver

�

anderung von N . � ist hier die Dihte, k ein weiterer Parameter (bei

Sugimoto & Bettwieser 1 oder 2) und v ist die drei-dimensionale Geshwindig-

keitsdispersion.
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Abbildung 4.1. Erste Darstellung von Gravothermishen Oszillationen in der

Original-Arbeit von Sugimoto & Bettwieser (1983). Aufgetragen ist der zeitlihe Verlauf

der zentralen Dihte. Die Parameter f

�

ur die Energieerzeugung waren C = 10

4

ergs

�1

und k = 2.

Sugimoto und Bettwieser fanden den in Abbildung 4.1 wiedergegebenen

Verlauf der zentralen Dihte in ihrem Modell: Zuerst kollabiert der Kugelstern-

haufen, wie vom Core-Kollaps-Szenario zu erwarten, zu sehr hohen Dihten im

Zentrum. Doh zu diesem Zeitpunkt wird die proportional zur Dihte wirkende

Energieerzeugung durh Doppelsterne wirksam und initiiert eine Re-Expansion

des Cores bis zu Werten, die niht weit vom Anfangszustand entfernt liegen.

Darauf beginnt die Kollaps von neuem.

Um die Vorg

�

ange rund um dieses | von den Autoren Gravothermishe

Oszillationen getaufte | Ph

�

anomen etwas gr

�

undliher zu verstehen, mag es

zun

�

ahst sinnvoll sein, sih kurz mit den Ursahen f

�

ur den ersten Kollaps, den

Core-Kollaps, zu besh

�

aftigen. Die ersten Untersuhungen hierzu gehen auf An-

tonov (1962) sowie auf Lynden-Bell & Wood (1968) zur

�

uk. Grundlage der

�

Uberlegungen ist, dass selbstgravitierende Systeme eine negative W

�

armekapa-

zit

�

at besitzen (was bedeutet, dass ein solhes System w

�

armer wird, wenn man

ihm Energie entzieht). Dies gilt insbesondere f

�

ur den Core eines Sternsystems.

Der Halo hingegen, hat eine positive W

�

armekapazit

�

at und ist niht selbstgravi-

tativ. Herrsht im Core nun eine leiht h

�

ohere Temperatur als im Halo, wird ein

W

�

armeuss vom Core in den Halo einsetzen und beide Systeme werden w

�

armer.

Ist die W

�

armekapazit

�

at des Halos betragsm

�

a�ig kleiner als die des Cores, wird

die Temperatur im Halo st

�

arker ansteigen als im Core und der W

�

armeuss ir-

gendwann aufh

�

oren. Im umgekehrter Fall kann die Temperatur im Halo niht

mit dem Anstieg der Core-Temperatur mithalten und der Temperaturunter-

shied wird gr

�

o�er. Der Dihtekontrast zwishen dem Core und dem Rand des

Haufens, durh den diese

"

gravothermishe Katastrophe\ m

�

oglih wird, muss

nah Antonov (1962) 708.61 betragen. Dieses Gedankenexperiment wird unter

der Annahme eines am Rand des Halo abgeshlossenen Systems gemaht.

Doh zur

�

uk zu den Gravothermishen Oszillationen: Sieht man sih den
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Abbildung 4.2. Die

�

Anderungen im Temperaturpro�l des Kugelsternhaufens f

�

ur

vier vershiedene Phasen der dynamishen Entwiklung aufgetragen gegen die Lagran-

geradien. (1) zeigt die Situation w

�

ahrend des Kollapses, (2) den Temperaturverlauf

unmittelbar nah Einsetzen der Expansion, (3) die Expansionsphase und (4) den Zu-

stand w

�

ahrend der geringsten zentralen Dihte. Letztere ist in der Abbildung jeweils

unter den Kurven angegeben. Aus Sugimoto & Bettwieser (1983).

Dihteverlauf in Abbildung 4.1 an, kann man das Anwahsen der Dihte leiht

mit der oben beshriebenen gravothermishen Katastrophe identi�zieren. Bett-

wieser & Sugimoto (1984) beshreiben den Verlauf als

"

Flip-Flop\, bei dem

auf jeder Seite Shalter angebraht sind, die die Kontraktion in eine Expansi-

on verwandeln und umkehrt. Eine entsheidende Rolle spielt also auh bei den

Gravothermishen Oszillationen der jeweilige Temperaturverlauf innerhalb des

Haufens, der ja auh f

�

ur den anf

�

anglihen Kollaps verantwortlih ist.

In Abbildung 4.2, die auh der Originalarbeit von Sugimoto & Bettwieser

(1983) entnommen wurde, ist der Verlauf der Temperatur in Abh

�

angigkeit der

Lagrangeradien f

�

ur vier wihtige Phasen der Entwiklung wiedergegeben. In

Phase 1 (Kurve ganz oben) nimmt die Temperatur nah au�en hin ab und der

normale Core-Kollaps nimmt seinen Lauf. Durh die gr

�

o�er werdende Dihte im

Zentrum des Haufens wird zu einem bestimmten Zeitpunkt die Energieerzeu-

gung durh Doppelsterne bedeutend. Da dieser Energieimpuls auf das Zentrum

konzentriert ist, werden die inneren Bereihe sih shneller ausdehnen als die
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�

au�eren Bereihe. Es entsteht ein kleiner Kern, in dem die Temperatur nah au-

�en hin leiht zunimmt (Phase 2). Durh die Umkehr des Temperaturgradienten

im Zentrum des Haufens kann aber nun W

�

arme nah innen ie�en, wodurh der

gravothermishe Kollaps umgekehrt wird: Der Core expandiert. In Phase 3 ist

diese Expansion in vollem Gang. Die Energieerzeugung durh Doppelsterne ist

wieder unbedeutend geworden. Im Temperaturpro�l �ndet sih au�erhalb des

Cores ein Maximum. Dieses Maximum sorgt aber auh f

�

ur einen W

�

armeuss in

die Gegenrihtung, die das Maximum der Temperatur kleiner werden l

�

asst, bis

es in Phase 4 shlie�lih ganz vershwunden ist. Nun setzt wieder ein W

�

arme-

uss nah au�en ein und der gravothermishe Kollaps kann erneut beginnen.

Bei diesem Vorgang ist noh eine Sahe wihtig: Der Energiebedarf, um den

Kollaps in eine Expansion zu verwandeln, ist

�

au�erst gering. Und wenn die gra-

vothermishe Katastrophe erst einmal in umgekehrter Rihtung l

�

auft, ist keine

weitere Energiezufuhr von au�en n

�

otig. Bettwieser & Sugimoto (1984) sagten es

so:

"

Die Energieerzeugung durh Doppelsterne wird nur ben

�

otigt, um den Shal-

ter umzulegen.\ Die Autoren weisen auh darauf hin, dass ihre Modelle in der

Post-Kollaps-Phase gut die gemessenen Daten f

�

ur Kugelsternhaufen wiederge-

geben. Zudem sei die Wahrsheinlihkeit, einen Haufen zum Zeitpunkt h

�

ohster

Dihte zu beobahten relativ gering. So sei dies eine m

�

oglihe Erkl

�

arung f

�

ur die

Eingangs geshilderte Diskrepanz zwishen Beobahtung 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 Beshreibung eines Sternhaufens dar und viele hielten die ge-

fundenen Oszillationen nur f

�

ur einen numerishen E�ekt bei der L

�

osung der dem

Modell zu Grunde liegenden Gleihungen. Ershwerend kam hinzu, dass Heg-

gie (1984) mit einem

�

ahnlihen Gasmodell nur eine allm

�

ahlihe Re-Expansion

des Cores nahweisen konnte. Erst sp

�

ater (Heggie & Ramamani 1989) wurde

deutlih, dass Heggie (1984) einen zu gro�en Zeitshritt und eine ungeeignete

Flussvariable benutzt hatte, um die Gravothermishen Oszillationen in seinen

Modellen zu beobahten. Seitdem zeigen alle Gasmodelle das gleihe Verhalten.

Goodman (1987) hatte shon zuvor | auh mit einem Gasmodell | in einer

umfangreihen linearen St

�

orungsanalyse das Auftreten der Gravothermishen

Oszillationen mit der Teilhenzahl N im Sternhaufen in Verbindung gebraht.

Gravothermishe Oszillationen traten ab einer Teilhenzahl von N=7000 als

Instabilit

�

at der bekannten singul

�

aren Post-Kollaps-L

�

osung auf. Bei kleineren

Teilhenzahlen kommt es w

�

ahrend der Post-Kollaps-Phase zu einer gleihm

�

a�i-

gen Expansion und man �ndet keinerlei Oszillationen in der zentralen Dihte

(entsprehend den Befunden von Inagaki & Lynden-Bell (1983) sowie H�enon

(1975)). Goodman (1987) und auh Heggie & Ramamani (1989) haben aber

darauf hingewiesen, dass das Aussehen der Gravothermishen Oszillationen f

�

ur

h

�

ohere N wiederum von der Teilhenzahl abh

�

angt, da die instabilen Moden Fre-

quenzverdoppelungen erfahren und m

�

ogliherweise sogar deterministishes Cha-

os auftritt (Breeden, Cohn & Hut 1994, Breeden & Cohn 1995). F

�

ur N > 50000

�nden sih die von Sugimoto & Bettwieser gefundenen irregul

�

aren und quasi-
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periodishen Oszillationen, die im wesentlihen von der gravothermishen In-

stabilit

�

at bestimmt werden. F

�

ur den Bereih dazwishen �nden die Autoren

regul

�

are Oszillationen und f

�

uhren dies auf die Tatsahe zur

�

uk, dass die E�ekte

der Energieerzeugung durh Doppelsterne und der gravothermishen Instabi-

lit

�

at w

�

ahrend des gr

�

o�ten Teils einer Oszillation in etwa vergleihbar sind.

4.3 Best

�

atigung durh weitere Modelle

Allein die Tatsahe, dass alle Gasmodelle Ende der 80er Jahre das Auftreten

vonGravothermishen Oszillationen best

�

atigten, lie� die Kritiker niht verstum-

men. Das

�

anderte sih auh nur wenig, als Cohn, Hut & Wise (1989) erstmals

die Dihte-Oszillationen mit Hilfe eines orbitgemittelten Fokker-Plank-Modells

fanden. So war nun zwar ausgeshlossen, dass es sih bei den Gravothermishen

Oszillationen um ein Artefakt der Gasmodelle handelte, doh beruhten beide

Modelle auf einer ganzen Reihe Annahmen | und vor allem auf der selben

Grundgleihung, n

�

amlih der Fokker-Plank-Gleihung.

Ein Gutes hatte allerdings der Nahweis der Gravothermishen Oszillatio-

nen durh Fokker-Plank-Modelle. Mit ihrer Hilfe wurde in den folgenden Jah-

ren eine ganze Reihe von systematishen Untersuhungen

�

uber das Auftreten

dieser Dihteshwankungen durhgef

�

uhrt. So studierten Breeden, Cohn & Hut

(1994) in umfangreihen Modellreihen die Gravothermishen Oszillationen bis

zum 600-fahen der urspr

�

unglihenKollapszeit �



des Haufens. Breeden & Cohn

(1995) untersuhten die Frage, ob Gravothermishe Oszillationen f

�

ur sehr gro�e

N ein haotishes Verhalten zeigen. Und Murphy, Cohn & Hut (1990) un-

tersuhten shlie�lih die Abh

�

angigkeit des Auftretens der Oszillationen von

der Teilhenzahl N und der Anfangsmassenfunktion in einem 7-Komponenten-

Fokker-Plank-Modell. Auf diese Arbeit soll im folgenden Kapitel noh etwas

eingegangen werden. Gao et al. (1991) shlie�lih untersuhten die Bedeutung

von primordialen Doppelsternen auf das Post-Kollaps-Verhalten eines Kugel-

sternhaufens. Selbst mit einem Anteil von 20 Prozent primordialen Doppelster-

nen entwikelten sih in der sp

�

aten Post-Kollaps-Phase noh Gravothermishe

Oszillationen, doh erst nahdem ein gro�er Teil der Doppelsterne durh Streu-

ungen zerst

�

ort waren oder entwihen sind.

Was zur Best

�

atigung der Existenz von Gravothermishen Oszillationen nun

noh fehlte, war ihr Auftreten in direkten N -K

�

orper-Simulationen. Aus den

oben erw

�

ahnten Arbeiten war shon deutlih geworden, dass erst ab einer Teil-

henzahl von N = 7000 mit ihrem Auftreten zu rehnen war und das auh erst

weit nah dem Core-Kollaps. Diese Teilhenzahlen lagen damals weit

�

uber dem,

was mit den aktuellen Computern m

�

oglih war. Ein Ausweg hieraus war der

Bau eines, vom

"

Entdeker\ der Gravothermishen Oszillationen mitinitiierten

Spezialrehners, der f

�

ur 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 Gravothermishe Oszillationen

in einem Modell mit N = 32000 Teilhen nahweisen. Fr

�

uhere Bem

�

uhungen von

Spurzem & Aarseth (1996) shon in einem N -body-Modell mit 10000 Teilhen
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Gravothermishe Oszillationen nahzuweisen waren niht erfolgreih verlaufen.

Sie fanden zwar Oszillationen, diese waren allerdings niht gravothermishen

Ursprungs: Die typishe Temperatur-Inversion im Zentrum des Haufens wur-

de durh die stohastishen Dihteshwankungen des immer noh reht kleinen

Systems

�

uberdekt.

4.4 Sind Gravothermishe Ozsillationen real?

Unabh

�

angig davon, dass Gravothermishe Oszillationen inzwishen mit Hilfe al-

ler numerishen Methoden gefunden wurden, bleibt die Frage, ob sie tats

�

ahlih

in realen Kugelsternhaufen auftreten. Vor ihrem Nahweis in N -body-Simula-

tionen haben viele Autoren an ihrem Auftreten gezweifelt, da die f

�

ur die Os-

zillationen n

�

otigen Temperaturuntershiede in realen Haufen sehr shnell von

Fluktuationen

�

uberdekt werden w

�

urden. Hinzu kommt die Frage, wie sih eine

gro�e Anzahl von Doppelsternen auf die Entwiklung auswirkt. Zwar hatten

Untersuhungen mit Fokker-Plank-Modellen | wie oben erw

�

ahnt | keine

Hinweise darauf ergeben, dass ein hoher Anteil primordialer Doppelsterne die

Gravothermishen Oszillationen verhindern kann, doh k

�

onnte ihre Anwesenheit

in realen Haufen verhindern, dass es

�

uberhaupt zu einer ausreihend Kontrak-

tion des Cores kommt. So fanden beispielsweise Heggie & Aarseth (1992), dass

der Core-Kollaps bei der Annahme von primordialen Doppelsternen bei deutlih

geringeren Dihten zum Stillstand kommt, als bei Modellen ohne primordiale

Doppelsterne. Sp

�

ater aber kommt es unweigerlih zu Gravothermishen Oszil-

lationen, aber vielleiht erst nah einem Zeitraum, der gr

�

o�er ist als das Alter

des Universums (Giersz & Spurzem 2000).

Andere Gesihtspunkte sind zweifelsohne ein Massenspektrum, das je nah

Steilheit, das Auftreten der Gravothermishen Oszillationen verhindern kann

(siehe dazu die Ausf

�

uhrungen im n

�

ahsten Kapitel). Das Massenspektrum wie-

derum | und das ist mit Gegenstand dieser Arbeit | kann sih durh Ster-

nentwiklung in reht kurzer Zeit ver

�

andern. Unklar ist auh die Auswirkung

des Massenverlusts durh das Tidenfeld der Muttergalaxie: Auh dies k

�

onnte

daf

�

ur sorgen, dass es gar niht zu den hohen Zentraldihten kommt und die

Energieerzeugung durh Doppelsterne gar niht wirksam wird.

So sheint es bis heute eine o�ene Frage zu sein, wie die Post-Kollaps-

Entwiklung in realen Kugelsternhaufen aussieht, was f

�

ur eine intensivere Be-

sh

�

aftigung mit dieser Thematik spriht. Gravothermishe Oszillationen spielen

dabei eine Shl

�

usselrolle. Und auh ganz unabh

�

angig davon stellen sie ein in-

teressantes Gebiet der nihtlinearen Dynamik dar.

4.5 Zusammenfassung

In diesem Abshnitt wurde die theoretishen Konzepte f

�

ur die Post-Kollaps-

Phase eines Kugelsternhaufen vorgestellt und insbesondere das Auftreten von

Gravothermishen Oszillationen diskutiert. Es wurde zudem verdeutliht, wie



4.5. Zusammenfassung 39

das im Rahmen dieser Arbeit verwendete Gasmodell shon zu einem fr

�

uhen

Zeitpunkt wihtige Hinweise f

�

ur das dynamishe Verhalten von Haufen nah

dem Core-Kollaps geben konnte. Gleihzeitig wurde aufgezeigt, wie unklar es

bis heute ist, ob Gravothermishe Oszillationen

�

uberhaupt in realen Kugelstern-

haufen auftreten oder niht. Um in bester Tradition des Gasmodells in dieser

Frage Fortshritte zu mahen, werden in den n

�

ahsten Kapiteln nun Erweite-

rungen des Modells vorgestellt, die das Verfahren realistisher und mit aktuellen

Beobahtungen vergleihbarer mahen soll.
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5. VORUNTERSUCHUNG

�

UBER DIE

POST-KOLLAPS-ENTWICKLUNG IM GASMODELL

5.1 Vorbemerkungen

Obwohl das Gasmodell in den letzten Jahrzehnten wihtige Beitr

�

age zum Studi-

um der Post-Kollaps-Entwiklung von Kugelsternhaufen geliefert hat, wurde es

erstaunliherweise so gut wie gar niht f

�

ur systematishe Studien

�

uber das dy-

namishe Verhalten dieser Sternsysteme genutzt. Das ist insbesondere deshalb

verwunderlih, weil etwa mit den verwandten Fokker-Plank-Modellen shon

detaillierte Parameterstudien gemaht wurden. Ein Grund d

�

urfte aber ein ge-

wisses Misstrauen gegen die lokale Approximation des Fokker-Plank-Sto�terms

sein, die dem Gasmodell zu Grunde liegt.

Die Arbeit von Murphy, Cohn & Hut (1990) untersuht ausf

�

uhrlih die

Abh

�

angigkeit des Auftretens der Gravothermishen Oszillationen von der Teil-

henzahl N und der Anfangsmassenfunktion in einem 7-Komponenten-Fokker-

Plank-Modell. Es lag also nahe, in einer Art Voruntersuhung erst einmal den

"

Ist\-Zustand festzuhalten, indem man auh mit dem Gasmodell entsprehen-

de Versuhsreihen durhf

�

uhrt. Da es aber Ziel der Arbeit ist, ein realistisheres

Gasmodell zu entwikeln, soll nah einer kurzer

�

Ubersiht

�

uber die Ergebnisse

des Vergleihs, auh shon der Einuss eines Massenspektrums mit Massenver-

lust, wie er etwa durh die Entwiklung der Haufensterne zu Stande kommt,

mit einer einfahen Methode untersuht werden.

5.2 Modelle ohne Sternentwiklung

In der erw

�

ahnten Arbeit von Murphy, Cohn & Hut (1990) wurde die Post-

Kollaps-Entwiklung eines Sternhaufens mit Hilfe eines Multi-Massen-Fokker-

Plank-Modells untersuht. Das Massenspektrum im Haufen modellierten die

Autoren durh insgesamt sieben Massengruppen im Bereih von 0.13 bis 1.2

M

�

. Dabei gingen die Autoren von einem shon entwikelten Sternsystem aus,

das hei�t, dass massereihe Sterne sih shon zu massereihen Wei�en Zwer-

ge entwikelt hatten. In einem sp

�

ateren Abshnitt wird deutlih werden, dass

gerade diese Annahme das dynamishe Verhalten eines Haufens entsheidend

beeinussen kann. Die Tabelle 5.1 gibt einen

�

Uberblik

�

uber die verwendeten

Massengruppen und die Sterne, die die Autoren dadurh jeweils repr

�

asentieren

wollten.

Im folgenden sollen nun die Ergebnisse dieser Fokker-Plank-Modelle mit
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Nummer Beshreibung Masse (M

�

)

1 Massereihe Wei�e Zwerge 1.2

2 Rote Riesen, Horizontalast-Sterne, 0.71

Hauptreihen-Sterne, Wei�e Zwerge

3 Hauptreihen-Sterne, Wei�e Zwerge 0.53

4 Hauptreihen-Sterne, Wei�e 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 verglihen werden. Wie Murphy, Cohn & Hut

wurden insgesamt drei vershiedene Teilhenzahlen (N = 5:0�10

5

; 1:6�10

6

und

5:0�10

6

) kombiniert mit drei untershiedlihen Salpeter-

�

ahnlihen Anfangsmas-

senfunktionen (x=2.5, 3.5, 4.5, Original-Salpeter w

�

are 2.35) untersuht. Das

Anfangsmodell war in allen F

�

allen ein Plummer-Modell.

Tabelle 5.2 fasst die Ergebnisse der Arbeit von Murphy, Cohn & Hut zu-

sammen. Obwohl sih die Ergebnisse von Murphy, Cohn & Hut (1990) in Tei-

len von denen der Gasmodell-Rehnungen untersheiden, zeigt sih doh auh

ein gemeinsamer Trend: Eine Massenfunktion mit h

�

oherem Salpeter-Index un-

terdr

�

ukt bei diesem Parameter-Satz die Gravothermishe Oszillationen. Dem

entgegen wirkt die Teilhenzahl, was im Gasmodell shon in den F

�

allen der

Modelle 2A und 3B f

�

ur Oszillationen sorgt. Bei den Fokker-Plank-Modellen

waren hier noh keine Gravothermishen Oszillationen aufgetreten.

Shaut man sih allerdings den Dihterverlauf in den F

�

allen 2A (Abbildung

5.2) und 3B (Abbildung 5.3) genauer an, ist auh erkennbar, dass die Oszilla-

tionen | zumindest im Fall von Modell 2A | niht sofort einsetzten, sondern

es eine gewisse Zeit brauht, bis sie ihre volle Amplitude erreiht haben. Auh

in einem anderen Punkt besteht

�

Ubereinstimmung mit Murphy, Cohn & Hut:

Es ist deutlih, dass auh im Gasmodell der Haupte�ekt des Indexes der Mas-

senfunktion die Variation von Periode und Frequenz der Oszillationen ist. Je

gr

�

o�er der Index der Massenfunktion, desto geringer die Amplitude. Im Fall des

Modells 3A gibt es sogar

�

uberhaupt keine Oszillationen. Ungef

�

ahre Amplituden

sind auh in Tabelle 5.2 aufgef

�

uhrt. Au�erdem wird die Frequenz der Oszilla-

tionen mit zunehmendem Index h

�

oher. Dies ist deutlih in den Abbildungen 5.1

bis 5.5 zu sehen.

F

�

ur das Auftreten bzw. das Ausbleiben der Gravothermishen Oszillatio-

nen gibt es eine plausible physikalishe Erkl

�

arung: Durh Massensegregations-

E�ekte (siehe einleitendes Kapitel) dominieren bald die shwereren Sterne im
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Modell N IMF Oszillationen Amplitude

MCH Gasmodell

1A 5:0� 10

5

2.5 ja ja 10

4

2A 5:0� 10

5

3.5 nein ja 10

2

3A 5:0� 10

5

4.5 nein nein -

1B 1:6� 10

6

2.5 ja ja 10

5

2B 1:6� 10

6

3.5 ja ja 10

3

3B 1:6� 10

6

4.5 nein ja 10

2

1C 5:0� 10

6

2.5 ja ja 10

6

2C 5:0� 10

6

3.5 ja ja 10

4

3C 5:0� 10

6

4.5 ja ja 10

3

Tabelle 5.2. Die Ergebnisse der Gasmodell-Rehnungen im Vergleih zu denen von

Murphy, Cohn & Hut (1990). Au�erdem aufgef

�

uhrt ist die ungef

�

ahre Amplitude der

Oszillationen im Gasmodell.
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Zentrum des Haufens. Dies reduziert die e�ektive Anzahl von Sternen im Core.

Zus

�

atzlih bedeutet dies, dass auh die obere Massengrenze des betrahteten

Massenspektrums entsheidend ist, wie im folgenden Abshnitt noh deutlih

werden wird.

In allen betrahteten F

�

allen wird | gemittelt

�

uber die Oszillationen | in

einer sehr langen Simulation � / t

�2

erreiht (vergleihe etwa Post-Kollaps-

L

�

osung von Goodman 1987). Dies w

�

urde deutliher in einem log �- log t-Plot.

Wegen des sp

�

ateren Vergleihs mit der Sternentwiklung wurden hier aber eine

realistishe Zeitskala gew

�

ahlt.

5.3 Massenverlust durh Sternentwiklung

Die Annahme, dass ein Kugelsternhaufen shon von Beginn seiner Entwik-

lung an,

�

uber eine gro�e Zahl von stellaren Remnants wie Wei�en Zwergsternen

verf

�

ugt, ist gerade nah den im zweiten Kapitel zusammengestellten Beobah-

tungen von Kugelsternhaufen als stark idealisiert anzusehen. Daher ist es wih-

tig, die Ein

�

usse der Sternentwiklung auf die Dynamik des Haufens m

�

oglihst

korrekt zu simulieren. Die Bedeutung der massereiheren Komponenten des

Haufens, die ja auh im vorherigen Abshnitt durh den Einuss des IMF-

Indexes auf das Auftreten und Aussehen der Gravothermishen Oszillationen

deutlih wurden, verlangt geradezu danah, ihre Entwiklung realistisher zu

simulieren: Massereihere Sterne haben shlie�lih deutlih geringere Entwik-

lungszeiten und verlieren im Laufe ihres Lebens ein betr

�

ahtlihen Teil ihrer

Masse. Im folgenden soll nun zun

�

ahst mit einem einfahen Modell der Einuss

des Massenverlustes auf die Dynamik eines Sternhaufens untersuht werden.

Eine einfahes Massenverlust-Modell

Um den Massenverlust im Gasmodell zu ber

�

uksihtigen, muss man wissen,

wie viel Masse jeder einzelne Stern zu welhem Zeitpunkt verliert und wann er

shlie�lih als Wei�er Zwerg, Neutronenstern oder Shwarzes Loh sein Endsta-

dium erreiht. Da man im Gasmodell aber niht mit einzelnen Sternen rehnet,

sondern diese vielmehr durh Massengruppen repr

�

asentiert, muss man hier er-

mitteln, wie sih die Masse einer solhen Massengruppe mit der Zeit ver

�

andert.

Der einfahste Weg dazu ist die Annahme einer Entwiklungszeit �

pre

(M

i

) des

Sterns, die die Periode beshreibt, in der der Stern keinerlei Massenverlust

erf

�

ahrt. Hat sih das Modell bis zum Zeitpunkt �

pre

(M

i

) entwikelt, reduziert

man die Masse des Sterns bis zu seiner Endmasse auf Grundlage einer ange-

nommenen Anfangs-Endmassen-Relation.

Um shon fr

�

uh einen E�ekt aus der Sternentwiklung zu sehen, wurde das

Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut in Rihtung gr

�

o�erer Massen erwei-

tert. Statt einer maximalen Masse von 1.2 M

�

haben einige der im folgenden

verwendeten Modelle einen Massenbereih von 0.13 M

�

bis 4 M

�

, unter An-

nahme einer Salpeter-

�

ahnlihen Massenfunktion mit einem Index von 2.5. Diese
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MCH I II M

i

(M

�

) M

f

(M

�

) �

pre

(Jahre)

1 1 1 0.13 9:15 � 10

12

2 0.19 2:42 � 10

12

3 0.27 7:09 � 10

11

4 2 2 0.38 2:14 � 10

11

5 0.53 0.42 6:68 � 10

10

6 3 3 0.71 0.44 2:40 � 10

10

4 4 1.0 0.45 7:25 � 10

9

7 5 1.2 0.46 3:83 � 10

9

5 1.5 0.48 2:13 � 10

9

6 1.5 0.48 2:52 � 10

9

7 1.7 0.49 1:73 � 10

9

8 2.0 0.51 1:06 � 10

9

9 2.3 0.53 6:99 � 10

8

6 2.5 0.55 5:55 � 10

8

10 2.6 0.55 4:84 � 10

8

11 2.9 0.57 3:49 � 10

8

12 3.2 0.60 2:59 � 10

8

13 3.6 0.63 1:82 � 10

8

7 4.0 0.66 1:65 � 10

8

14 4.0 0.66 1:33 � 10

8

Tabelle 5.3. Massenspektren und Lebenszeiten f

�

ur die Modelle mit Sternentwik-

lung.

IMF wurde auh verwendet, wenn die Original-Massengruppen von Murphy,

Cohn & Hut genutzt wurden. Die in dieser Untersuhung verwendeten Lebens-

dauern stammen aus Modellrehnungen vershiedener Autoren, die Entwik-

lungszeiten f

�

ur Sterne sehr niedriger Metallizit

�

at (Z=0.001) berehnet haben.

Die Werte f

�

ur 1 M

�

und 1.5 M

�

stammen aus der Arbeit von Vassiliadis &

Wood (1993), die f

�

ur 2.5 M

�

sowie 4 M

�

von Shaller et al. (1992). Lebens-

dauern f

�

ur Anfangsmassen von 1.2 M

�

bis 0.13 M

�

wurden analog zu Dru-

kier (1995) mit Hilfe einer m

�3:5

-Funktion extrapoliert. Die M

i

(M

f

)-Relation

stammt von Wood (1992) f

�

ur 0.5 M

�

< M

i

. Noh masse

�

armere Sterne haben

so lange Entwiklungszeiten, dass ihre Endmasse f

�

ur diese Untersuhung niht

von Belang ist. Es soll an dieser Stelle noh einmal darauf hingewiesen wer-

den, dass f

�

ur diese erste Untersuhungen zu den E�ekten des Massenverlusts

exakte Werte f

�

ur die �

pre

(M

i

) relativ unwihtig sind, solange die Gr

�

o�enord-

nungen stimmen. Ein Verfahren, das dem Gasmodell genauere und aktuelle

Sternentwiklungs-Informationen zur Verf

�

ugung stellt, wird im n

�

ahsten Kapi-

tel vorgestellt werden. Die hier verwendeten Daten sind in Tabelle 5.3 f

�

ur 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 gr

�

o�eren Massen betrahtet.
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Abbildung 5.6. Der zeitlihe Verlauf der zentralen Dihte f

�

ur ein Modell mit dem

erweiterten Massenspektrum (7 Massengruppen, 0.13 M

�

- 4 M

�

) ohne Sternentwik-

lung. Einheiten wie zuvor.

Um die Auswirkungen des oben beshriebenen Massenverlustes auf die Dy-

namik des Haufens zu studieren, seien zun

�

ahst noh einmal die F

�

alle ohne

Massenverlust in Erinnerung gerufen. Das Modell mit dem Massenspektrum

von Murphy, Cohn & Hut ohne Sternentwiklung entspriht dem shon im vor-

herigen Abshnitt vorgestellten Modell 1A. Der Verlauf der zentralen Dihte ist

in Abbildung 5.1 wiedergegeben.

�

Andert man aber das Massenspektrum hin zu

gr

�

o�eren Massen, werden die sonst beobahteten Gravothermishen Oszillatio-

nen komplett unterdr

�

ukt: Nah dem anf

�

anglihen Core-Kollaps kommt es zu

einer allm

�

ahlihen Expansion des Haufenzentrums, was als langsames Absinken

der zentralen Dihte zu erkennen ist (Abbildung 5.6). Dies unterstreiht die

shon im vorherigen Abshnitt gemahte Feststellung, dass auh die Masse der

massenreihsten Komponente f

�

ur das Auftreten von Gravothermishen Oszil-

lationen wihtig ist.

Die beiden Modelle, in denen durh die Sternentwiklung Masse aus dem

Kugelsternhaufen entfernt wird, zeigen dagegen ein deutlih anderen Verlauf

der zentralen Dihte. Im Falle des Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut

(siehe Abbildung 5.7) ist dieser Untershied zun

�

ahst niht so dramatish, da

die Auswirkungen der Sternentwiklung wegen der niedrigen Masse der masse-

reihsten Massengruppe (1.2 M

�

) erst sehr sp

�

at zum Tragen kommen. Im Falle

des erweiterten Massenspektrums (Abbildung 5.8) wird durh die Ver

�

anderung

der Massenfunktion durh die Sternentwiklung das Auftreten der Gravotherm-
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Abbildung 5.7. Der zeitlihe Verlauf der zentralen Dihte f

�

ur ein Modell mit dem

Massenspektrum von Murphy, Cohn & Hut mit Sternentwiklung. Einheiten wie zuvor.
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Abbildung 5.8. Der zeitlihe Verlauf der zentralen Dihte f

�

ur ein Modell mit dem

neuen Massenspektrum (7 Massengruppen, 0.13 M

�

- 4 M

�

) mit Sternentwiklung.

Einheiten wie zuvor.
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Abbildung 5.9. Der zeitlihe Verlauf der Gesamtmasse des Haufens und der zentra-

len Dihte f

�

ur das Modell mit 7 Massengruppen (0.13 M

�

- 4 M

�

) mit Sternentwik-

lung. Erkennbar ist der Massenverlust der beiden massereihsten Komponenten.

ishen Oszillationen erst wieder erm

�

ogliht. Bedingt durh die begrenzte Zahl

von Massengruppen treten diese Oszillationen allerdings niht regelm

�

a�ig auf,

sondern sind | gekoppelt mit der Entwiklungszeit der durh die Massen-

gruppen repr

�

asentierten Sterne | unterbrohen. Dieser Zusammenhang wird

in Abbildung 5.9 deutlih, wo der Verlauf der Gesamtmasse und die zeitlihe

Entwiklung der zentralen Dihte f

�

ur den Anfang der Simulation in einer Gra�k

zusammengefasst ist.

Abbildung 5.10 maht diesen Sahverhalt noh einmal auf andere Weise

deutlih: Dargestellt ist hier wieder die zeitlihe Entwiklung der zentralen Dih-

te. Diesmal wurde allerdings niht die Dihte aller Komponenten zusammen-

gez

�

ahlt, sondern der Dihteverlauf f

�

ur jede einzelne Komponente verfolgt. Man

erkennt so sehr deutlih, wie sih die Sternentwiklung auf die Dihte auswirkt.

So steigt die Dihte der massereihsten Komponente (4 M

�

) zun

�

ahst steil

an, um dann pl

�

otzlih, bedingt durh den Massenverlust, abzusinken und auf

deutlih niedrigerem Niveau zu oszillieren | entsprehend der Remnant-Masse

dieser Massenkomponente. Die Dihte der Massenkomponente, die die kleinste

Sternenmasse repr

�

asentiert (0.13 M

�

) nimmt sogar zu Beginn der Entwiklung

ab. Ein Anzeihen f

�

ur Massensegregation im Haufen, die auh bei sp

�

ater disku-

tierten Modellen eine entsheidende Rolle spielen wird.
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Abbildung 5.10. Der zeitlihe Verlauf der zentralen Dihte aufgeshl

�

usselt nah

Komponenten f

�

ur das Modell mit 7 Massengruppen (0.13 M

�

- 4 M

�

) mit Sternent-

wiklung.

5.4 Ein Modell mit 14 Massenkomponenten

W

�

urde es nun einfah gen

�

ugen, die Anzahl der dynamishen Komponenten zu

erh

�

ohen, um diese St

�

orung der Oszillationen auszushlie�en? Eine Antwort gibt

ein Modell mit 14 Massenkomponenten, bei dem der Massenverlust genauso wie

in den vorherigen Modellen verwirkliht wurde. Abbildung 5.11 zeigt den zen-

tralen Dihteverlauf mit der Zeit f

�

ur das Modell mit 14 Massengruppen gem

�

a�

den Angaben in Tabelle 5.3. Auh hier ist noh deutlih eine Unterbrehung

der Oszillationen zu erkennen.

Trotz der Shnelligkeit des Gasmodell stellt dieses Modell aber leider eine

Art Obergrenze f

�

ur die Anzahl der m

�

oglihen dynamishen Komponenten dar:

Wie shon in im dritten Kapitel beshrieben entwikelt sih der Rehenzeit-

bedarf f

�

ur die Modelle mit der dritten Potenz der Komponentenzahl, so dass

Modelle mit mehr dynamishen Massengruppen sehr lange Rehenzeiten oder

aber g

�

anzlih neue L

�

osungsverfahren der Gleihungen des Gasmodells verlangen

w

�

urden. Das 14-Komponenten-Modell maht aber deutlih, dass man sih |

wenn man die Vorteile des Gasmodells erhalten und trotzdem eine

"

st

�

orungsfrei-

en\ Massenverlust erm

�

oglihen will |

�

uber einen von den dynamishen Kom-

ponenten unabh

�

angigen Weg der Beshreibung des Massenverlustes Gedanken

mahen muss. Da der Massenverlust entsheidend f

�

ur die Dynamik des Hau-

fens ist (und hier insbesondere die Massenverlustrate) k

�

onnte eine realistishere
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Abbildung 5.11. Der zeitlihe Verlauf der zentralen Dihte f

�

ur das Modell mit 14

Massengruppen (0.13 M

�

- 4 M

�

) mit Sternentwiklung.

Beshreibung des Massenverlusts die Zerlegung in allzuviele dynamishe Kom-

ponenten ersetzen. Ein solhes Verfahren wird im n

�

ahsten Kapitel beshrieben.

5.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde zun

�

ahst gezeigt, dass das aktuelle Gasmodell die Er-

gebnisse von Multimassen-Fokker-Plank-Modellen wiedergeben kann. Die von

anderen Autoren beobahtete Abh

�

angigkeit von Oszillations-Parametern und

Salpeter-Index konnte nahvollzogen werden. Auh die Abh

�

angigkeit des Auf-

tretens von Gravothermishen Oszillationen von Salpeter-Index und Teilhen-

zahl wurde diskutiert. Ein einfahes Massenverlust-Modell sollte einen ersten

Einblik in den Einuss von Sternentwiklung auf die interne Dynamik eines

Sternhaufens geben. Es zeigte sih, dass der Massenverlust einen entsheiden-

den Einuss auf das Auftreten der Gravothermishen Oszillationen hat und

insbesondere Gravothermishen Oszillationen erst wieder m

�

oglih maht, da

massereihere Sterne dadurh relativ shnell zu masse

�

armeren Remnants wer-

den. Identi�ziert man jede dynamishe Komponente des Modells mit Sternen

einer bestimmten Masse und verfolgt deren Massen entsprehend der Lebens-

zeit der Sterne, kommt es | bedingt durh den Massenverlust am Ende der

Hauptreihen-Lebenszeit der Sterne | zu St

�

orungen der Haufendynamik, die

auh bei einer Erh

�

ohung der Zahl der dynamishen Komponenten erhalten

bleibt.
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6. REALISTISCHE STERNENTWICKLUNG

6.1 Einf

�

uhrung

Im letzten Kapitel wurde deutlih wie wihtig der Einuss von Massenverlust

durh Sternentwiklung auf die dynamishe Entwiklung eines Kugelsternhau-

fens sein kann und dass es entsheidend ist, eine m

�

oglihst realistishe Be-

shreibung daf

�

ur zu �nden, die aber den Rehenzeitbedarf niht unn

�

otig ver-

gr

�

o�ert. Dabei w

�

are es nat

�

urlih besonders w

�

unshenswert, den Massenverlust

eines Sterns aus seiner Entwiklung herzuleiten, um so zu jedem Zeitpunkt er-

mitteln zu k

�

onnen, wie viel Masse seit dem letzten Zeitshritt auf Grund der

Sternentwiklung verloren gegangen ist.

Das Gasmodell war in der Geshihte seiner Entwiklung (man denke nur

an die Entdekung der Gravothermishen Oszillationen) immer stark auf den

Vergleih mit anderen Methoden angewiesen. So ist es nur sinnvoll, bei der

Einf

�

uhrung einer realistishen Beshreibung von Sternentwiklung und Mas-

senverlust, sih an den Methoden anderer Gruppen zu orientieren, um auf diese

Weise Modelle zur Hand zu haben, deren Ergebnisse miteinander verglihen

werden k

�

onnen. Am weitesten fortgeshritten auf diesem Gebiet sind derzeit die

Modelle, die auf Aarseths N -body-Programm beruhen. F

�

ur diese wurde in den

vergangenen Jahren (Hurley, Pols & Tout 2000) ein Verfahren entwikelt, das

dem Programm mittels analytisher Formeln zu jedem Zeitpunkt alle relevan-

ten Daten zur Sternentwiklung bereitstellt. Dazu z

�

ahlen etwa Radius, Masse,

Leuhtkraft, Massenverlust sowie die momentane Entwiklungsphase des Sterns.

Das Verfahren wird im folgenden Abshnitt kurz beshrieben.

6.2 Analytishe Formeln f

�

ur Sternentwiklung

Die Idee, die Ergebnisse komplexer Sternentwiklungsmodelle mit Hilfe relativ

einfaher analytisher Formeln zug

�

anglih zu mahen, ist so neu niht: Beispiels-

weise ist die oben erw

�

ahnte und hier verwendete Arbeit eine Weiterentwiklung

der Bem

�

uhungen von Eggleton, Fithett & Tout (1989) sowie von Tout et al.

(1996). Die aktuellen Formeln basieren auf den Sternentwiklungsrehnungen

von Pols et al. (1998), in denen Entwiklungswege f

�

ur Sterne mit einer An-

fangsmasse von 0.5 bis 50 M

�

f

�

ur Metallizit

�

aten von Z= 0.0001, 0.0003, 0.001,

0.004, 0.01, 0.02 und 0.03 berehnet wurden. Die aus dieser Arbeit abgeleite-

ten Formeln beshreiben nun den Masse eines Sterns M zu jedem Zeitpunkt t

seiner Entwiklung f

�

ur eine gegebene Metallizit

�

at Z. Zudem liefern die Formel

den Radius, die Temperatur und die Leuhtkraft des jeweiligen Sterns, so dass

eine einfahe Erstellung synthetisher Farben-Helligkeits-Diagramme m

�

oglih
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Abbildung 6.1. Die m

�

oglihen Entwiklungswege in den Cambridger

Sternentwiklungs-Routinen. Darstellung aus Hurley, Pols & Tout (2000). Zur

Erl

�

auterung der einzelnen Phasen siehe Tabelle 6.1

ist. F

�

ur eine detaillierte Beshreibung der verwendeten Formeln sei auf die Ori-

ginalarbeit von Hurley, Pols & Tout (2000) verwiesen. Zur besseren Einordnung

der Lebensphase eines Sterns untersheiden die Autoren 14 vershiedene Ent-

wiklungsphasen, die durh eine Zahl deutlih mahen, was f

�

ur einen Stern man

gerade vor sih hat. Die 14 Phasen sind in Tabelle 6.1 zusammengefasst und

�nden sih auh in Abbildung 6.1 wieder, die die m

�

oglihen Entwiklungswege

der Sterne shematish zusammenfasst.

Behandlung des Massenverlusts

Da die vershiedenen Beshreibungen

�

uber den Massenverlust durh stellare

Winde immer noh um mindestens einen Faktor drei voneinander abweihen,

haben Pols et al. (1998) in ihrer Arbeit auf die Ber

�

uksihtigung dieser Ef-

fekte verzihtet. In die analytishen Modelle von Hurley, Pols & Tout ie�t

dieser Massenverlust jedoh auf elegante Weise ein, was den Autoren ein zus

�

atz-

lihes experimentieren mit untershiedlihen Massenverlustraten erlaubte. Da

der Massenverlust f

�

ur die dynamishe Entwiklung des Kugelsternhaufens von

entsheidender Bedeutung ist, sollen die in den Cambridger-Sternentwiklungs-

routinen verwendete Methodik hier noh einmal zusammengefasst werden.

F

�

ur den Massenverlust auf dem Riesenast und in den folgenden Phasen wird

die Formel von Kudritzki & Reimers (1978)
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0 Hauptreihenstern mit einer Masse unter 0.7 M

�

1 Hauptreihenstern mit einer Masse

�

uber 0.7 M

�

2 Hertzsprung L

�

uke, Unterriese

3 Erster Riesenast (FGB)

4 Zentrales Heliumbrennen

5 Fr

�

uher Asymptotisher Riesenast (EAGB)

6 Asymptotisher Riesenast - Thermishes Pulsen (TP-AGB)

7 Nakter Heliumstern (Hauptreihe)

8 Nakter Heliumstern (Hertzsprung L

�

uke)

10 Helium-Wei�er Zweig

11 Kohlensto�/Sauersto�-Wei�er Zwerg

12 Sauersto�/Neon-Wei�er Zwerg

13 Neutronenstern

14 Shwarzes Loh

15 Kein stellarer Remnant, masseloser Remnant

Tabelle 6.1. Die Phasen im Leben eines Sterns, nah denen in den Cambridger

Sternentwiklungs-Routinen untershieden wird. Vergleihe Abbildung 6.1

_

M = �

4

� 10

�13

�LR

M

M

�

yr

�1

mit � = 0:5 verwendet, was allerdings leiht ge

�

andert werden kann. F

�

ur den

Massenverlust auf dem asymptotishen Riesenast wird auf die Formulierung

von Vassiliadis & Wood (1993) zur

�

ukgegri�en:

log

_

M = �11:4 + 0:0125[P

0

� 100 max(M � 2:5; 0:0)℄,

wobei P

o

die Mira-Pulsationsperiode ist, die durh log P

0

= min(3:3;�2:07�

0:9 logM + 1:94 log R) gegeben ist. Die Phase des Abblasens eines best

�

andi-

gen Superwindes wird durh Annahme eines konstanten Massenverlustes von

_

M = 1:36 � 10

�9

LM

�

yr

�1

beshrieben.

Bei massereihen Sternen wird f

�

ur den Massenverlust w

�

ahrend der gesam-

ten Sternentwiklungszeit eine leiht modi�zierte Variante der Beshreibung

von Nieuwenhuijzen & de Jager (1990) benutzt:

_

M = 9:6 � 10

�15

(

Z

Z

�

)

1=2

R

0:81

L

1:24

M

0:16

M

�

yr

�1

Zus

�

atzlih wird noh f

�

ur Sterne mit einer geringenMasse derWassersto�h

�

ulle

eine Wolf-Rayet-

�

ahnliher Massenverlust angenommen.
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6.3 Sternentwiklungs-Massengruppen

Wie shon zuvor erw

�

ahnt, ist einer der gr

�

o�ten Vorteile des Gasmodells seine

Shnelligkeit. Allerdings relativiert sih der Geshwindigkeitsvorteil, wenn man

mehr und mehr dynamishe Massengruppen einf

�

uhrt. Man be�ndet sih also in

einer Zwikm

�

uhle: Eine realit

�

atsnahe Beshreibung des Massenverlustes durh

Sternentwiklung setzt ein m

�

oglihst gro�e Zahl von Massengruppen voraus

| ansonsten w

�

aren die gleihen

"

unterbrohenen\ Oszillationen zu erwarten

wie in der einfahen Beshreibung des Massenverlusts und es w

�

are in Bezug

auf die Dynamik wenig gewonnen. Erh

�

oht man die Anzahl der Massengruppen

aber entsprehend, w

�

are der Vorteil dahin, mit einem handels

�

ublihen PC ver-

shiedene Modelle in kurzer Zeit betrahten zu k

�

onnen. Entweder m

�

usste man

Wohen bis Monate auf ein Ergebnis warten oder m

�

usste auf Superomputer

ausweihen, was auh niht ohne weiteres m

�

oglih ist.

Als Ausweg bot sih hier die Einf

�

uhrung von Sternentwiklungs-Komponen-

ten an, deren einziger Zwek es ist, ein m

�

oglihst feines Massenspektrum bei

einer relativ niedrigen Anzahl von dynamishen Komponenten des Modells zu

erm

�

oglihen (siehe Abbildung 6.2). Jede dynamishe Komponenten wird dabei

aus einer bestimmten Anzahl von Sternentwiklungs-Komponenten gebildet.

Bei der Initialisierung des Modells wird dazu aus der Zahl der dynamishen

Komponenten d und der gew

�

unshten Zahl s von Sternentwiklungs-Kompo-

nenten pro dynamisher Komponente die Gesamtzahl von Sternentwiklungs-

Komponenten errehnet. Gem

�

a� der gew

�

ahlten Anfangsmassenfunktion und

der unteren und oberen Massengrenze werden dann die zur Verf

�

ugung ste-

henden Sternentwiklungs-Komponenten in logarithmish gleihen Shritten

in dem Massenbereih verteilt. Aus jeweils s Sternentwiklungs-Komponenten

wird darauf eine dynamishe Komponente bestimmt, die die mittlere Masse

der s Sternentwiklungs-Komponenten hat. Das f

�

uhrt am Ende dazu, dass sih

zwar die Zahl der Sterne in den dynamishen und der Sternentwiklungs-Kom-

ponenten leiht untersheidet, die Gesamtmasse des Haufens | und das allein

ist im Gasmodell wihtig | aber in beiden Beshreibungen gleih ist.

Zu jedem Zeitshritt wird mir Hilfe der Cambridger Sternentwiklungsrouti-

nen f

�

ur jede Sternentwiklungs-Komponente die aktuelle Masse berehnet und

die Masse der dynamishen Komponenten neu bestimmt. Auf diese Weise ist

die Masse zu jedem Zeitpunkt mit der Genauigkeit von s � d Komponenten

bekannt, die Dynamik wird aber weithin mit nur d Komponenten beshrieben.

Dar

�

uber hinaus erh

�

alt man zu jedem Zeitpunkt der Simulation detaillierte In-

formationen

�

uber den Entwiklungszustand der Sterne im Haufen,

�

uber ihre

Temperatur und ihre Leuhtkraft.

6.4 Ergebnisse

Im folgenden sollen nun die Ergebnisse von zwei Rehnungen vorgestellt wer-

den, bei denen der Massenverlust auf die oben erl

�

auterte Weise beshrieben

wird. Grundlage beider Modelle ist wieder ein Plummer-Modell. Beide verf

�

ugen
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Sternentwicklungs-Teil Dynamischer Teil

Abbildung 6.2. Das Prinzip der Sternentwiklungs-Komponenten dargestellt am

Beispiel von zehn Sternentwiklungs-Komponenten die zu einer dynamishen Kompo-

nente zusammengefasst werden. Entsprehend wird f

�

ur alle Sternentwiklungs-Kom-

ponenten und dynamishen Komponenten verfahren. Die Gesamtmasse aller Sternent-

wiklungs-Komponenten ist gleih der Gesamtmasse aller dynamishen Komponenten.

au�erdem

�

uber eine Teilhenzahl von N = 5 � 10

5

(in den Sternentwiklungs-

Komponenten) und sieben dynamishe Komponenten mit jeweils zehn Stern-

entwiklungs-Komponenten. Angenommen wird eine Salpeter-Massenfunktion

mit einem Index von x=2.35 nah der die Massen in logarithmish gleihen

Abst

�

anden auf die Sternentwiklungs-Komponenten verteilt werden. Das Mo-

dell A ist im wesentlihen das bekannte Modell aus dem vorherigen Kapitel: Die

Grenzen des Massenspektrums liegen hier zwishen 0.13 M

�

und 4 M

�

. Die

massen

�

armste Sternentwiklungs-Komponente hat in dem Modell eine Masse

von 0.133 M

�

, die massereihste Sternentwiklungs-Komponente eine Masse

von 3.903 M

�

. Die daraus resultierenden dynamishen Komponenten haben

Massen von 0.168, 0.234, 0.446, 0.738, 1.188, 1.938 und 3.163 M

�

. Die Ge-

samtmasse des Modells ist 176909 M

�

. Das Modell B hat ein realistisheres

Massenspektrum mit den Grenzen 0.13 und 20 M

�

. Daraus ergibt sih f

�

ur

die masse

�

armste Sternentwiklungs-Komponente eine Masse von 0.135 M

�

, f

�

ur

die massereihste eine Masse von 19.293 M

�

. Daraus ergeben sih dynamishe

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 betr

�

agt zu Beginn der Simu-

lation 208000 M

�

. F

�

ur die Sternentwiklungsroutinen von Hurley, Pols & Tout

wurde bei beiden Modellen eine Metallizit

�

at von Z=0.001 angenommen.
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Abbildung 6.3. Die Entwiklung der zentralen Dihte f

�

ur das Modell A.
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Das Modell A

Wie shon im letzten Kapitel soll das Interesse zun

�

ahst der Entwiklung der

zentralen Dihte gelten. In Abbildung 6.3 ist zu sehen, dass das Modell so-

fort nah dem Core-Kollaps Gravothermishe Oszillationen zeigt. Betrahtet

man dem gegen

�

uber die zeitlihe Entwiklung der Gesamtmasse des Sternhau-

fens (dargestellt in Abbildung 6.4) wird deutlih, dass der Massenverlust nun

gleihm

�

assiger abl

�

auft und hier keine Unterbrehung der Oszillationen mehr er-

kennbar ist. Abbildung 6.4 maht auh den E�ekt der Sternentwiklungs-Kom-

ponente deutlih, die den Massenverlust von nur sieben dynamishen Kompo-

nenten aus insgesamt 70 Sternentwiklungs-Komponente berehnen. Wihtig ist

auh, dass der Haufen shon gleih nah dem Beginn der Simulation den gr

�

o�ten

Teil seiner Masse verloren hat und somit die Gravothermishen Oszillationen

wieder m

�

oglih werden.

Modell B

Das Modell B hat im Gegensatz zum Modell A und den bislang diskutierten

Modellen ein realistisheres Massenspektrum und enth

�

alt auh deutlih masse-

reihere Sterne: Die obere Massengrenze betr

�

agt 20 M

�

. Dieser gr

�

o�ere Anteil

an massereihen Sternen entwikelt sih relativ shnell, was zur Folge hat, dass

shon gleih zu Beginn der Entwiklung ein gro�er Anteil der Gesamtmasse des

Haufens frei wird. Shon innerhalb der ersten 500 Millionen Jahre (siehe Abbil-

dung 6.6) verliert der Haufen rund 40.000 M

�

| so viel Masse hatte das Modell

A w

�

ahrend seiner gesamten Entwiklungszeit niht eingeb

�

u�t.

Interessanterweise hat dieser erheblihe Massenverlust keinerlei Auswirkun-

gen auf die Oszillationen der zentralen Dihte (siehe Abbildung 6.5): Die Oszil-

lationen ersheinen sogar regelm

�

a�iger als beim Modell A. Auh ein erweitertes

Massenspektrum vermag also bei einer realistishen Beshreibung des Massen-

verlusts die Core-Oszillationen niht zu unterdr

�

uken. Ursahe d

�

urften die reht

bald nah Beginn der Simulation entstandenen Neutronenstern-Remnants sein,

die shon bald ins Zentrum wandern. Dies wird im folgenden Kapitel noh deut-

lih werden, in dem das Modell B genauer untersuht werden soll.

6.5 Zusammenfassung

Durh die Erweiterungen des stellardynamishen Gasmodell, die in diesem Ab-

shnitt beshrieben wurden, konnte erstmals das dynamishe Verhalten eines

Kugelsternhaufens unter realistisher Ber

�

uksihtigung des Massenverlusts durh

die Sternentwiklung beshrieben werden. Durh die Einf

�

uhrung so genannter

Sternentwiklungs-Komponenten gelang es, den Geshwindigkeitsvorteil dieses

Modells weitgehend zu erhalten, da weiterhin mit einer vergleihsweise niedri-

gen Anzahl von dynamishen Komponenten gerehnet werden kann, ohne auf

die realistishe Beshreibung des Massenverlustes zu verzihten.
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Abbildung 6.5. Die Entwiklung der zentralen Dihte f

�

ur das Modell B.
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7. FARBEN-HELLIGKEITS-DIAGRAMME

7.1 Einf

�

uhrung

In den vorigen Kapiteln wurde der Shwerpunkt auf die dynamishe Entwik-

lung des Kugelsternhaufens am Beispiel der Entwiklung der zentralen Dihte

gelegt. Die Sternentwiklung war hier vor allem durh den durh sie verursah-

ten Massenverlust von Bedeutung. Durh die Verwendung analytisher Formeln

und der so genannten Sternentwiklungs-Komponenten war es m

�

oglih gewor-

den, diesen Massenverlust relativ realistish zu beshreiben.

Wenn man sih aber shon die M

�

uhe maht, die Entwiklung der Sterne

im Haufen so detailliert zu verfolgen, ist es w

�

unshenswert auh die Ein

�

usse

der Dynamik auf das Ersheinungsbild des Kugelsternhaufens, insbesondere auf

seine Farben-Helligkeits-Diagramme zu untersuhen. Welhe Auswirkungen hat

die durh das Gasmodell ausgezeihnet beshriebene dynamishe Entwiklung

auf die Verteilung von Sternen in vershiedenen Entwiklungsstadien im Hau-

fen? Bilden sih eventuell Populationsgradienten, die die beobahteten Farbun-

tershiede in Kugelsternhaufen erkl

�

aren k

�

onnen? Um diese Frage zu kl

�

aren, soll

im folgenden ein Verfahren beshrieben werden, wie man mit Hilfe der Daten

des erweiterten Gasmodells erste Antworten �nden kann.

7.2 Erstellung von Farben-Helligkeits-Diagrammen

Eine wesentlihe Information, die man aus dem Gasmodell erh

�

alt, ist die Dih-

te der untershiedlihen dynamishen Komponenten an bestimmten Stellen im

Kugelsternhaufen. Es gilt also diese Dihten in geeigneter Weise in eine An-

zahl von Sterne umzuwandeln, die nat

�

urlih mit der jeweiligen Dihte an der

betrahteten Stelle des Kugelsternhaufen korreliert ist.

Hierbei st

�

o�t man shnell auf Shwierigkeiten: Da man nur mit Massen-

gruppen rehnet, kann man nur die Entwiklung der Sterne, die durh diese

repr

�

asentiert werden, in einem entsprehenden Diagramm darstellen. Im Falle

der Sternentwiklungs-Komponenten wird die Situation nur unwesentlih bes-

ser: In den hier vorgestellten Modellen werden pro dynamisher Komponente

zehn Sternentwiklungs-Komponenten benutzt, so dass sih bei einem Sieben-

Komponenten-Modell insgesamt 70 Sterne f

�

ur ein Farben-Helligkeits-Diagramm

ergeben w

�

urden. F

�

ur Vergleihe mit aktuellen Farben-Helligkeits-Diagramme

die etwa mit dem Hubble-Weltraumteleskop gewonnen werden, sheint dies

denkbar ungeeignet | in diesen Diagrammen sind meist mehrere tausend Ster-

ne eingetragen.
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Die Sternentwiklungs-Komponenten bringen noh ein weiteres Problem mit

sih: Zwar liegen nunmehr f

�

ur jeden der durh diese repr

�

asentierten Sterne Infor-

mationen

�

uber Entwiklungszustand, Farbe und Helligkeit vor, jedoh werden

die jeweiligen Dihten aus den dynamishen Komponenten bestimmt. Wie man

aus den vorhandenen Informationen trotzdem ein aussagef

�

ahiges Farben-Hellig-

keits-Diagramm gewinnen kann, soll im folgenden beshrieben werden.

Von Dihten zur Anzahl von Sternen

Grundlage f

�

ur die

�

Uberlegungen war, dass das Hauptinteresse darin besteht,

Farben-Helligkeits-Diagramme in vershiedenen Entfernungen von Zentrum des

Kugelsternhaufens zum selben Zeitpunkt zu vergleihen. Ziel der Untersuhung

ist ja unter anderem, einen Eindruk davon zu gewinnen, wie die Dynamik

die Populationen und andere beobahtbare Eigenshaften von Kugelsternhau-

fen beeinusst. Interessant ist also vor allem, welhen Einuss die Dynamik des

Haufens auf das Aussehen des Farben-Helligkeits-Diagramms hat. Dies sollte

beispielsweise durh den Vergleih der Diagramme in vershiedenen Regionen

des Kugelsternhaufens erkennbar sein.

F

�

ur die

"

Projektion\ eines Farben-Helligkeits-Diagramms geht man zu ei-

nem bestimmten Zeitpunkt von der Dihte einer dynamishen Komponente an

einem bestimmten Ort im Kugelsternhaufen (also an einer bestimmten St

�

utz-

stelle) aus. Diese Dihte | in geeignete Dimensionen umgewandelt | wird

durh die momentane Masse der dynamishen Massengruppe geteilt. Man erh

�

alt

so die Anzahl der in dieser dynamishen Massengruppe repr

�

asentierten

"

Sterne\

pro Volumeneinheit. Die momentane Masse der dynamishen Massengruppen

ist f

�

ur alle Orte im Kugelsternhaufen gleih, so dass die Information

�

uber die

Dihte sinnvoll und vergleihbar in eine Anzahl von Sternen umgewandelt wird.

Nun gilt es noh, diese Informationen auf die zehn Sternentwiklungs-Kom-

ponenten zu

�

ubertragen. Das geshieht anhand der Anzahlverteilung der Sterne

zu Beginn der Rehnung. Es wird angenommen, dass der prozentuale Anteil der

Sterne untershiedliher Anfangsmassen innerhalb einer dynamishen Massen-

gruppe gleih geblieben ist. Stammten beispielsweise 10 Prozent der Sterne in

der ersten dynamishen Massenkomponente zu Beginn des Modells aus der er-

sten Sternentwiklungs-Komponente, so wird dieser Wert auh jetzt f

�

ur die

Zuteilung der Sterne auf die jeweiligen Sternentwiklungs-Komponenten inner-

halb der dynamishen Massengruppe verwendet. E�ekte von Massensegregation

sind somit nur in den dynamishen Massengruppen sihtbar, denn nur dort tre-

ten sie auh auf: Die gesamte Dynamik des Haufens wird von den dynamishen

Massenkomponenten bestimmt.
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Dichte der

dynamischen

Komponente

an Stützstelle NJ

mittlere Masse

der Komponente

Anzahl der Sterne pro

dynamischer Komponente

Nmax SEK SEK= max{N (1),...,N (70)}

&

Verteilung der Sterne pro dynamischer Komponente auf jeweils

10 Sternentwicklungs-Komponenten (SEK) gemäß der

anfänglichen Anzahlverteilung in den dynamischen Komponenten

Anzahl der Sterne pro

Sternentwicklungs-Komponente

N (1), ...,SEK N (70)SEK

Nmax

wähle zufällig eine Sternentwicklungs-Komponente aus

vergleiche ran * mit Anzahl der Sterne dieser SEK:Nmax NSEK

ran * >N Nmax SEK

ja

SEK wird durch einen Stern im FHD repräsentiert

nein

Für jede dynamische Komponente:

… nSEK

Abbildung 7.1. Prinzip der Erzeugung von Farben-Helligkeits-Diagrammen aus

Dihteinformationen des Gasmodells
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Von der Sternenzahl zum Farben-Helligkeits-Diagramm

Somit hat man nun aus den vershiedenen Dihten der einzelnen dynamishen

Massenkomponenten eine Anzahl von Sternen f

�

ur jede Sternentwiklungs-Kom-

ponente. Diese Zahlen k

�

onnen sih | wegen der teilweise extremen Dihteunter-

shiede | um mehrere 10er-Potenzen untersheiden. Um daraus ein realit

�

ats-

nahes Farben-Helligkeits-Diagramm zu erstellen, wird nah folgendem Verfah-

ren vorgegangen: F

�

ur jedes zu erstellende Farben-Helligkeits-Diagramm wird

zun

�

ahst die Komponente gesuht, die die maximale SternenzahlN

max

aufweist.

Nun wird zuf

�

allig eine der 70 Sternentwiklungs-Komponenten ausgew

�

ahlt. Ist

die Anzahl der Sterne in dieser Komponente gr

�

o�er als ��N

max

, wobei � eine

Zufallszahl zwishen 0 und 1 ist, wird diese Komponente durh eine Stern im

Farben-Helligkeits-Diagramm repr

�

asentiert. Ist dies niht der Fall, wird zuf

�

allig

eine neue Komponente ausgew

�

ahlt. Dieses Verfahren wird so lange wiederholt,

bis 5000 Sterne zusammengekommen sind. In Abbildung 7.1 ist das gesamte

Verfahren noh einmal zusammengefasst.

F

�

ur jede Sternentwiklungs-Komponente liegt nun eine Anzahl von Ster-

nen vor, die sie im Farben-Helligkeits-Diagramm repr

�

asentieren soll und die

an die Dihte der jeweiligen Komponente gekoppelt ist. Allerdings gibt es pro

Sternentwiklungs-Komponente nur eine Temperatur und eine Leuhtkraft. Um

trotzdem ein Farben-Helligkeits-Diagramm zu erhalten, das dem

�

ahnlih ist, was

man aus Beobahtungen gewohnt ist, wird abshlie�end noh jeder Stern mit

einem kleinen, zuf

�

alligen

"

Messfehler\ ausgestattet. In den hier vorgestellten

Diagrammen betr

�

agt dieser

"

Messfehler\ in logL � 0:1 und in log T � 0:01.

Somit wird sihergestellt, dass sih H

�

aufungen von Sternen niht nur als ein-

zelner Punkt, sondern deutlih sihtbar 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

beshriebenen Wege gewonnen wurden vorgestellt und diskutiert werden. Das

Modell entspriht dem Modell B aus dem vorherigen Kapitel. Dabei wurden

Zeitpunkte ausgew

�

ahlt, die besonders von der dynamishen Seite der Entwik-

lung eines Kugelsternhaufens interessant sind, wie beispielsweise zentrale Dih-

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 Modellrehnung

In Abbildung 7.3 sind vier Farben-Helligkeits-Diagramme am Anfang der Mo-

dellrehnung wiedergegeben. Jedes Farben-Helligkeits-Diagramm gibt die Ster-

nenpopulation im Kugelsternhaufen gem

�

a� des oben beshriebenen Projekti-
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Abbildung 7.2. Verlauf der zentralen Dihte f

�

ur das hier vorgestellte Modell. Es

entspriht dem Modell B aus dem vorherigen Kapitel. Es sind die Zeitpunkte eingetra-

gen (shwarze Quadrate), zu dem Farben-Helligkeits-Diagramme erstellt wurden und

im folgenden diskutiert werden.

onsverfahrens f

�

ur einen bestimmten Ort im Haufen (hier beshrieben durh die

St

�

utzstellen des Modells) wieder. Im folgenden werden immer die Farben-Hellig-

keits-Diagramme an den St

�

utzstellen NJ = 82, 122, 142 und 162 betrahtet.

Die 82. St

�

utzstelle entspriht einer Entfernung vom Haufenzentrum von etwa

10

�3

p und steht exemplarish f

�

ur den zentralen Bereih des Haufens. Die

122. St

�

utzstelle beshreibt die Situation 0.06 p vom Haufenzentrum, die 142.

St

�

utzstelle liegt 0.4 p vom Haufenzentrum entfernt und die 162. St

�

utzstelle hat

eine Entfernung von 2.6 p vom Haufenzentrum. Mit diesen vier Farben-Hellig-

keits-Diagrammen sollten die interessanten Bereihe des Haufens w

�

ahrend des

gesamten Simulationsverlaufs abgedekt sein. Der Core-Radius r



des Haufens

betr

�

agt zu Beginn der Simulation 0.79 p.

Am Anfang der Simulation erkennt man keinerlei Untershied zwishen den

einzelnen Farben-Helligkeits-Diagrammen. Nur in der tabellarishen

�

Ubersiht

(Tabelle 7.1) gibt es leihte Shwankungen, die auf das oben beshriebene Zu-

fallsverfahren zur

�

ukzuf

�

uhren sind. Gem

�

a� der Anfangsmassenfunktion handelt

es sih beim gr

�

o�ten Teil der dargestellten Sterne um massearme Hauptreihen-

sterne.
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Abbildung 7.3. Farben-Helligkeits-Diagramme f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p

vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle (0.06 p, oben rehts), die 142.

St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle (2.6 p, unten rehts)zu Be-

ginn der Simulation. Bisher gibt es keine au�

�

alligen Untershiede in den vershiedenen

Haufenregionen. Alle Sterne be�nden sih auf der Hauptreihe. Vergleihe auh Tabelle

7.1.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 4474 4468 4441 4469

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 526 532 559 531

Tabelle 7.1.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zu Beginn der

Simulation (vergleihe Abbildung 7.3).
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Das erste zentrale Dihtemaximum (t = 806 Millionen Jahre)

806 Millionen Jahre nah Beginn der Simulation erreiht die zentrale Dihte

des Kugelsternhaufens ihr erstes Maximum. Die Sterne des Haufens haben sih

deutlih entwikelt. So sind die massereihsten Vertreter zu Neutronensternen

geworden, die etwas weniger massereihen zu Sauersto�/Neon-Wei�en Zwer-

gen. Als letztes haben sih die Kohlensto�-Sauersto� Wei�en Zwerge gebildet.

Die massereihsten drei dynamishen Komponenten (also entsprehend die 30

massereihsten Sternentwiklungs-Komponenten) be�nden sih bereits in ih-

rem Endstadium. In der n

�

ahstniedrigeren dynamishen Komponente ist die

Entwiklung gerade im Gange: So be�ndet sih die Sternentwiklungs-Kom-

ponente 39 gerade in der Phase des zentralen Heliumbrennens, die Sternent-

wiklungs-Komponente 38 noh auf der Hauptreihe, w

�

ahrend Komponente 40

shon das Wei�e Zwergstadium erreiht hat.

Dies spiegelt sih auh in den entsprehenden Farben-Helligkeits-Diagrammen

(siehe Abbildung 7.4 sowie Tabelle 7.2) wieder: In den inneren Regionen des

Kugelsternhaufens, sind die massereiheren Sterne im Verh

�

altnis h

�

au�ger als in

den

�

au�eren Bereihen. Das sind hier insbesondere die massereihen Hauptrei-

hensterne, die sih noh niht entwikelt haben, die Sterne, die gerade die Pha-

se des Heliumbrennens durhlaufen sowie die stellaren Remnants - hier vor

allem die Neutronensterne. Im

�

au�eren Bereih des Haufens (siehe zum Bei-

spiel die 162. St

�

utzstelle) hat sih kaum etwas ver

�

andert: Wenn man dort die

massereihen Hauptreihensterne mit den entwikelten Phasen zusammenz

�

ahlt,

kommt man fast genau auf die Zahlen vom Beginn der Simulation. In allen Far-

ben-Helligkeits-Diagrammen �ndet man au�erdem eine sh

�

one Wei�e-Zwerg-

Abk

�

uhlsequenz.

Das folgende zentrale Dihteminimum (t = 829 Millionen Jahre)

Die Frage, die sih nun stellt ist, in wie weit die spezielle Situation des Haufens

im Core-Kollaps einen besonderen Einuss 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 n

�

ahsten Dihteminimum | betrahtet werden. (siehe

Abbildung 7.5 und Tabelle 7.3). Bei der Sternentwiklung hat sih seit der

letzten Momentaufnahme wenig getan und trotzdem gibt es einen kleinen Un-

tershied im innersten Farben-Helligkeits-Diagramm. Man sieht deutlih mehr

massearme Hauptreihensterne als im Dihtemaximum. Dies wird auh aus der

begleitenden Tabelle deutlih.

Dieser E�ekt muss niht zwangsl

�

au�g bedeuten, dass es tats

�

ahlih mehr

Hauptreihensterne in diesen Phasen der Oszillation gibt: Nur das Verh

�

altnis

von massearmen Hauptreihensternen zu massereiheren Sternen und Remnants

hat sih ver

�

andert: Da die Gravothermishen Oszillationen von den masserei-

hen Komponenten dominiert werden, ist bei diesen auh der Untershied von
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Abbildung 7.4. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten zentralen

Dihtemaximum nah 806 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Dia-

gramme f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122.

St

�

utzstelle (0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162.

St

�

utzstelle (2.6 p, unten rehts) angegeben. Es zeigen sih shon deutlihe Untershiede

zwishen Haufenzentrum (oben links) und den

�

au�eren Bereihen des Kugelsternhau-

fens. F

�

ur vorhandene Remnants vergleihe auh Tabelle 7.2.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 5 227 2133 4680

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 2841 2142 1110 188

Heliumbrennen 229 156 53 1

C/O-Wei�er Zwerg 266 654 837 70

O/Ne-Wei�er Zwerg 185 384 240 15

Neutronenstern 1471 1384 543 38

Massenloser Remnant 3 53 84 8

Tabelle 7.2.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt des

ersten zentralen Dihtemaximums nah 806 Millionen Jahren. Vergleihe Abbildung

7.4.
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Dihteminimum und Dihtemaximum am ausgepr

�

agtesten. Die Dihten aber

werden durh das hier verwendete Projektionsverfahren in Sterne umgewandelt

und somit spiegelt ein Mehr an Hauptreihensternen hier den geringeren Unter-

shied der Dihten der einzelnen Komponenten wieder.

Das n

�

ahste zentrale Dihtemaximum (t = 852 Millionen Jahre)

In den Farben-Helligkeits-Diagrammen, die zum Zeitpunkt des ersten zentra-

len Dihtemaximums der n

�

ahsten Oszillationsphase entstanden sind, wird der

eben beshriebenen E�ekt der Gravothermishen Oszillationen auf die Vertei-

lung der Populationen im Kugelsternhaufen noh einmal unterstrihen. Wieder

ersheint die untere Hauptreihe im Zentrum vergleihsweise ausged

�

unnt (siehe

Farben-Helligkeits-Diagramm der St

�

utzstelle NJ = 82). In den anderen Farben-

Helligkeits-Diagrammen sind kaum Untershiede auszumahen. Das unterst

�

utzt

die oben erl

�

auterte Beobahtung, dass die Gravothermishen Oszillationen das

Verh

�

altnis von massearmen, roten Hauptreihensternen zu den Remnants und

shweren Sternen im Zentrum zu Ungunsten der massearmen Sterne ver

�

andern.

Nah 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 nah etwa der doppelten Simula-

tionszeit wiedergegeben. Die Verh

�

altnisse sind zum Zeitpunkt eines zentralen

Dihteminimums (t = 1.64 Milliarden Jahre) und des folgenden Maximums

der zentralen Dihte (t = 1.74 Milliarden Jahre) gezeigt. Im Vergleih zu den

Farben-Helligkeits-Diagrammen bei 852 Millionen Jahren ist der Abknikpunkt

der Hauptreihe deutlih sihtbar nah rehts zu k

�

uhleren Temperaturen, also

kleineren Anfangsmassen gewandert. Auh die Wei�en Zwerge sind k

�

uhler und

leuhtshw

�

aher geworden.

In dieser Phase der Simulation haben sih die H

�

alfte aller Sternentwiklungs-

Komponenten entwikelt, die Sternentwiklungs-Komponente 35 be�ndet sih

gerade in der Phase des Heliumbrennens. Der shon zuvor beobahtete E�ekt,

dass es im Dihtemaximum verh

�

altnism

�

a�ig weniger Hauptreihensterne im Zen-

trum des Haufens gibt, l

�

asst sih auh hier wieder feststellen. Er ist sogar noh

ausgepr

�

agter, da er sih nun auh mit auf die massereiheren Hauptreihensterne

auszuwirken sheint. Dies liegt auh daran, dass sih immer mehr massereihe

Hauptreihensterne weiterentwikeln und nur noh die masse

�

armsten dieser Ver-

treter auf der Hauptreihe zur

�

ukbleiben.

Nah 4.9 und 5.06 Milliarden Jahre

�

Uber drei Milliarden Jahre sp

�

ater hat sih das Bild im Kugelsternhaufen auf

den ersten Blik nur wenig ge

�

andert: Die Wei�en Zwergsterne sind im Farben-

-Helligkeits-Diagramm weiter nah rehts unten, also zu niedrigerer E�ektiv-

Temperatur und niedrigerer Leuhtkraft gewandert. Auh der Abknikpunkt
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Abbildung 7.5. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten Dihte-

minimums nah der ersten Oszillationsphase. Es entspriht einer Entwiklungszeit des

Haufens von 829 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Diagramme f

�

ur

die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die auh hier vorhandenen massereihen Remnants

sind wieder extra in Tabelle 7.3 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 38 199 2005 4609

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 2530 2171 1154 233

Heliumbrennen 204 158 57 5

C/O-Wei�er Zwerg 367 612 859 89

O/Ne-Wei�er Zwerg 298 413 243 18

Neutronenstern 1550 1402 594 43

Masseloser Remnant 13 45 88 13

Tabelle 7.3.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt

des ersten Dihteminimums nah dem ersten Oszillationszyklus, entsprehend einer

Entwiklungszeit von 829 Millionen Jahren. Vergleihe Abbildung 7.5.
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Abbildung 7.6. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt des ersten Dihte-

maximums der n

�

ahsten Oszillationsphase. Es entspriht einer Entwiklungszeit des

Haufens von 852 Millionen Jahren. Wieder sind die Farben-Helligkeits-Diagramme f

�

ur

die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utz-

stelle (2.6 p, unten rehts) angegeben. Vergleihe auh Tabelle 7.4.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 3 211 2070 4624

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 2732 2191 1112 215

Heliumbrennen 230 123 43 6

C/O-Wei�er Zwerg 281 631 822 85

O/Ne-Wei�er Zwerg 219 402 261 18

Neutronenstern 1523 1400 602 45

Masseloser Remnant 3 42 90 7

Tabelle 7.4.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt des

ersten Dihtemaximums des zweiten Oszillationszyklus, entsprehend einer Entwik-

lungszeit von 852 Millionen Jahren. Vergleihe Abbildung 7.6.
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Abbildung 7.7. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 1.64 Milliarden

Jahre (zentrales Dihteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Vergleihe auh Tabelle 7.5.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 110 211 1584 4501

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 547 723 1051 257

Heliumbrennen 90 103 132 8

C/O-Wei�er Zwerg 673 869 1179 171

O/Ne-Wei�er Zwerg 670 626 308 20

Neutronenstern 2889 2436 670 31

Masseloser Remnant 21 32 76 12

Tabelle 7.5.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt zum

Zeitpunkt t = 1.64 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.7.
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Abbildung 7.8. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 1.74 Milliarden

Jahre (zentrales Dihtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Vergleihe auh Tabelle 7.6.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 8 209 1601 4466

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 90 792 1090 265

Heliumbrennen 22 124 119 13

C/O-Wei�er Zwerg 239 983 1151 187

O/Ne-Wei�er Zwerg 468 659 277 20

Neutronenstern 4168 2183 679 34

Masseloser Remnant 5 50 83 15

Tabelle 7.6.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt zum

Zeitpunkt t = 1.74 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.8.
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der Hauptreihe hat sih deutlih in Rihtung niedrigerer Massen vershoben.

40 Sternentwiklungs-Komponenten, entsprehend vier dynamisher Massen-

gruppen, sind inzwishen komplett entwikelt: Sternentwiklungs-Komponente

30 be�ndet sih in Abbildung 7.9 gerade auf dem ersten Riesenast. Diese Stern-

entwiklungs-Komponente steht f

�

ur Sterne mit einer Anfangsmasse von 1.09

M

�

. Im zeitlih folgenden Farben-Helligkeits-Diagramm (Abbildung 7.10) hat

diese Sternentwiklungs-Komponente shon die Phase des Heliumbrennens er-

reiht.

Durh Vergleih der Abbildungen und Tabellen (7.9 und 7.10 bzw. 7.7 und

7.8) wird die bereits zuvor beshriebene Beobahtung deutlih, dass sih die

Untershiede zwishen Dihtemaximum und -minimum nur im innersten der

hier betrahteten Farben-Helligkeits-Diagramme auswirken. Sie verst

�

arken wie-

der den E�ekt, dass sih die massereihen Remnants im Zentrum des Haufens

sammeln. Im Falle des Dihtemaximums (Abbildung 7.10) ist der Untershied

zwishen den Dihten der Komponenten, die die massereihen Remnants re-

pr

�

asentieren und denjenigen, die f

�

ur die masse

�

armeren Vertreter stehen so gro�,

dass kaum noh Sterne in den

"

massenarmen\ Regionen des Farben-Helligkeits-

Diagramms zu �nden sind, also insbesondere auf der Hauptreihe, auf der sih

ja nunmehr nur noh Sterne bis zu einer Anfangsmasse von etwa einer Sonnen-

masse be�nden.

Nah 7.22 und 7.43 Milliarden Jahre

Die Entwiklungszeiten f

�

ur die Hauptreihensternen werden mit abnehmender

Masse immer gr

�

o�er. Daher hat sih bei den Sternentwiklungs-Komponenten

seit der letzten Momentaufnahme wenig getan: Sternentwiklungs-Komponente

30 ist inzwishen ein Wei�er Zergstern geworden, die 29. Sternentwiklungs-

Komponente be�ndet sih nah wie vor auf der Hauptreihe. Sie steht mit einer

Anfangsmasse von 1.01 M

�

f

�

ur einen Stern wie unsere Sonne.

Die Wei�en Zwergsterne, die shon gleih zu Beginn der Simulation entstan-

den waren, sind mittlerweile so leuhtshwah geworden, dass sie teilweise shon

aus den hier gezeigten Farben-Helligkeits-Diagrammen hinausgewandert sind

und auh mit Teleskopen niht mehr zu beobahten sein sollten. Der Dihteun-

tershied in Bezug auf massereihe Remnants und weniger massereihe Objekte

im Zentrum ist im Dihtemaximum noh deutliher geworden: Die Hauptreihe

des Farben-Helligkeits-Diagramms ist f

�

ur den zentralen Bereih zum Dihte-

maximum (Abbildung 7.12 und Tabelle 7.10) nahezu leer. Doh auh bei den

Wei�en Zwergsternen gibt es Untershiede: Die massereihsten Remnants (mas-

sereihe Wei�e Zwerge und Neutronensterne) sind in den Diagrammen niht

oder niht mehr zu erkennen, mahen aber den gr

�

o�ten Anteil der Sterne im

zentralen Farben-Helligkeits-Diagramm aus. Das sorgt f

�

ur die verh

�

altnism

�

a�ig

niedrige Sternenzahl bei den im Farben-Helligkeits-Diagramm sihtbaren Ster-

nen. Davon betro�en sind auh die masse

�

armeren Wei�en Zwergsterne.
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Abbildung 7.9. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 4.9 Milliarden

Jahre (zentrales Dihteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind extra

in Tabelle 7.7 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

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-Wei�er Zwerg 562 657 1511 704

O/Ne-Wei�er Zwerg 772 764 525 42

Neutronenstern 3416 3206 1221 67

Masseloser Remnant 24 38 75 31

Tabelle 7.7.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt zum

Zeitpunkt t = 4.9 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.9.



78 7. Farben-Helligkeits-Diagramme

-5

-4

-3

-2

-1

0

1

2

3

4

3.43.63.844.24.4

lo
g
 L

/L
_
s
u
n

log Teff/K

NJ=82/IMOD=39449

-5

-4

-3

-2

-1

0

1

2

3

4

3.43.63.844.24.4

lo
g
 L

/L
_
s
u
n

log Teff/K

NJ=122/IMOD=39449

-5

-4

-3

-2

-1

0

1

2

3

4

3.43.63.844.24.4

lo
g
 L

/L
_
s
u
n

log Teff/K

NJ=142/IMOD=39449

-5

-4

-3

-2

-1

0

1

2

3

4

3.43.63.844.24.4

lo
g
 L

/L
_
s
u
n

log Teff/K

NJ=162/IMOD=39449

Abbildung 7.10. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 5.06 Milliarden

Jahre (zentrales Dihtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind extra

in Tabelle 7.8 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 1 160 1046 3878

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 6 178 465 252

Heliumbrennen 0 14 65 25

C/O-Wei�er Zwerg 165 724 1557 731

O/Ne-Wei�er Zwerg 431 823 503 44

Neutronenstern 4397 3069 1288 51

Masseloser Remnant 0 32 76 19

Tabelle 7.8.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt zum

Zeitpunkt t = 5.06 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.10.
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Abbildung 7.11. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 7.22 Milliarden

Jahre (zentrales Dihteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind extra

in Tabelle 7.7 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 97 122 874 3599

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 80 115 433 324

C/O-Wei�er Zwerg 564 627 1496 892

O/Ne-Wei�er Zwerg 758 801 602 45

Neutronenstern 3469 3314 1511 101

Masseloser Remnant 32 21 84 39

Tabelle 7.9.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im den

Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt zum

Zeitpunkt t = 7.22 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.11.
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Abbildung 7.12. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 7.43 Milliarden

Jahre (zentrales Dihtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind extra

in Tabelle 7.10 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 2 131 932 3553

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 1 89 425 296

C/O-Wei�er Zwerg 153 683 1489 939

O/Ne-Wei�er Zwerg 447 799 565 67

Neutronenstern 4395 3270 1507 117

Masseloser Remnant 2 28 82 28

Tabelle 7.10.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt

zum Zeitpunkt t = 7.43 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.12.
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Nah 11 und 11.12 Milliarden Jahre

Am Ende der Simulation sind elf Milliarden Jahre vergangen. Der modellierte

Haufen hat somit ein Alter, welhes mit dem Alter der in unserer Galaxis beob-

ahteten Kugelsternhaufen vergleihbar ist. Wie in der Einleitung erw

�

ahnt, fand

ja Namara (2001) bei der Untersuhung von 16 Kugelsternhaufen ein Durh-

shnittsalter von 11.3 � 1 Milliarde Jahre. Die gesamte stellare Masse des Hau-

fens betr

�

agt zum Zeitpunkt der in Abbildung 7.13 und 7.14 dargestellten Far-

ben-Helligkeits-Diagramme 149.000 M

�

. Die Anfangsmasse des Haufens betrug

208.000M

�

, der simulierte Kugelsternhaufen hat also allein durh den durh die

Sternentwiklung bedingten Massenverlust 59.000 M

�

verloren, also 28 Prozent.

Inzwishen haben sih alle Sterne bis einshlie�lih der 27. Sternentwiklungs-

Komponente im Haufen zu Remnants entwikelt. Somit sind alle Sterne, die

eine Anfangsmasse von

�

uber 0.81 M

�

hatten, niht mehr auf der Hauptreihe

vertreten. Die massenreihen Wei�en Zwerge, die in den fr

�

uheren Farben-Hellig-

keits-Diagrammen eine sh

�

one Abk

�

uhlsequenz gezeigt haben, sind komplett aus

den Diagrammen vershwunden. Stattdessen sind vereinzelte Wei�e Zwergster-

ne zu erkennen und zwar an den Stellen im Farben-Helligkeits-Diagramm an

denen sie auh in tats

�

ahlih beobahteten Farben-Helligkeits-Diagrammen zu

�nden sind. Bedingt durh die nur 70 Sternentwiklungs-Komponenten und

die gro�en Untershiede in der Entwiklungszeit bei den massearmen Sterne,

sieht man hier keine rihtige Sequenz, sondern nur zwei Regionen mit Wei�en

Zwergen. Diese massearmen Wei�en Zwerge �nden sih im Zentrum des Hau-

fens deutlih seltener als in den

�

au�eren Regionen, w

�

ahrend die massereiheren

Wei�en Zwerge nah au�en hin immer weniger werden. Die Konzentration der

Neutronensterne im Zentrum hat sih weiter erh

�

oht.

Im Dihtemaximum (vergleihe Abbildung 7.14 und Tabelle 7.12) haben

sih die shon oben beshriebenen Dihteuntershiede im zentralen Bereih des

Haufens weiter verst

�

arkt. Von den noh sihtbaren Hauptreihensternen und den

noh sihtbaren (also masse

�

armeren) Remnants ist in der Projektion nur noh

ein einziger Stern

�

ubrig geblieben. Dieser E�ekt ist auh gut in den vergleihen-

den Gra�ken im n

�

ahsten Abshnitt zu sehen (Abbildungen 7.15 bis 7.17).

7.4 Verh

�

altnisse von Sternenpopulationen

Nah dieser Sammlung von Momentaufnahmen aus der Entwiklung des Kugel-

sternhaufens soll im folgenden noh ein zusammenfassender

�

Uberblik

�

uber die

Entwiklung der Populationen in dem modellierten Sternhaufen gegeben wer-

den. Da die nah dem oben beshriebenen Verfahren erstellen Farben-Hellig-

keits-Diagramme jeweils 5000 Sterne enthalten, bietet es sih, statt absoluter

Zahlen die Verh

�

altnisse einzelner Sternentypen zu betrahten, um so die Unter-

shiede im Verlauf der Simulation und in vershiedenen Bereihen des Kugel-

sternhaufens zu erkennen.
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Abbildung 7.13. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 11 Milliarden

Jahre (zentrales Dihteminimum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind wieder

extra in Tabelle 7.11 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 56 71 741 3194

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 24 25 203 260

C/O-Wei�er Zwerg 500 550 1500 1238

O/Ne-Wei�er Zwerg 764 856 638 90

Neutronenstern 3635 3480 1840 159

Masseloser Remnant 21 18 78 59

Tabelle 7.11.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt

zum Zeitpunkt t = 11 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.13.
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Abbildung 7.14. Farben-Helligkeits-Diagramme zum Zeitpunkt t = 11.12Milliarden

Jahre (zentrales Dihtemaximum). Wie zuvor sind die Farben-Helligkeits-Diagramme

f

�

ur die 82. (entsprehend 10

�3

p vom Haufenzentrum, oben links), die 122. St

�

utzstelle

(0.06 p, oben rehts), die 142. St

�

utzstelle (0.4 p, unten links) sowie die 162. St

�

utzstelle

(2.6 p, unten rehts) angegeben. Die vorhandenen massereihen Remnants sind wieder

extra in Tabelle 7.12 aufgef

�

uhrt.

Anzahl der Sterne im FHD bei St

�

utzstelle

82 122 142 162

(10

�3

p) (0.06 p) (0.4 p) (2.6 p)

Hauptreihe ( M < 0.7 M

�

) 1 69 688 3162

Hauptreihe ( M > 0.7 M

�

) 0 36 182 248

C/O-Wei�er Zwerg 145 603 1510 1300

O/Ne-Wei�er Zwerg 422 836 678 93

Neutronenstern 4431 3431 1854 150

Masseloser Remnant 1 25 88 47

Tabelle 7.12.

�

Ubersiht

�

uber die Verteilung der insgesamt jeweils 5000 Sterne im

den Farben-Helligkeits-Diagrammen auf einzelne Entwiklungsstadien zum Zeitpunkt

zum Zeitpunkt t = 11.12 Milliarden Jahre. Vergleihe Abbildung 7.14.



84 7. Farben-Helligkeits-Diagramme

0.0001

0.001

0.01

0.1

1

10

0 2e+09 4e+09 6e+09 8e+09 1e+10 1.2e+10

H
a

u
p

tr
e

ih
e

n
-S

te
rn

e
/A

lle
 S

te
rn

e

Zeit [Jahre]

NJ=82 (max. Dichte)
NJ=82 (min. Dichte)

NJ=122 (max. Dichte)
NJ=142 (max. Dichte)
NJ=162 (max. Dichte)

Abbildung 7.15. Vergleih des Verh

�

altnisses der Anzahl von Hauptreihensternen

zur Gesamtzahl der Sterne im Verlauf der Simulation f

�

ur die vier im vorigen Abshnitt

betrahteten St

�

utzstellen des Modells jeweils zum Zeitpunkt der maximalen Dihte.

Die 82. St

�

utzstelle entspriht wieder 10

�3

p vom Haufenzentrum, die 122. St

�

utzstelle

0.06 p, die 142. St

�

utzstelle 0.4 p und die 162. St

�

utzstelle 2.6 p. F

�

ur die innerste der

betrahteten St

�

utzstellen ist zus

�

atzlih der Verlauf dieses Verh

�

altnisses zum Zeitpunkt

der Dihteminima angegeben.

Das Verh

�

altnis von Hauptreihen-Sternen zur Gesamtzahl der Sternen

In Abbildung 7.15 ist das Verh

�

altnis der Anzahl von Hauptreihen-Sternen zur

Gesamtzahl der Sterne gem

�

a� den Zahlen in den Tabellen 7.2 bis 7.12 angege-

ben, wobei jeweils die Zahlen zum Zeitpunkt des Dihtemaximums verwendet

wurden. Nur im Fall der innersten St

�

utzstelle wurde zus

�

atzlih der Verlauf der

Anzahlverh

�

altnisse zum Zeitpunkt der Dihteminima angegeben, da sih nur

im Zentrum des Haufens

�

Anderungen in den Farben-Helligkeits-Diagrammen

w

�

ahrend der Oszillationen ergeben haben.

Gut zu erkennen sind zun

�

ahst die Folgen der Massensegregation im Kugel-

sternhaufen: Zun

�

ahst sind alle Sterne im Haufen Hauptreihensterne (also ist

das Verh

�

altnis 1). Doh shon bald zeigen sih deutlihe Untershiede an den

vershiedenen betrahteten St

�

utzstellen, die niht allein mit Sternentwiklungs-

e�ekten erkl

�

art werden k

�

onnen. Je niedriger das Verh

�

altnis ist, desto weniger

Hauptreihensterne sind im Vergleih zu den entwikelten Sternen zu �nden.

Am konstantesten bleibt dieser Faktor in den

�

au�eren Regionen (oberste Li-

nie). Am deutlihsten zu Gunsten der entwikelten Sterne f

�

allt es f

�

ur den in-

nersten Bereih des Haufens aus (unterste Linie). Die zweitunterste Linie zeigt
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Abbildung 7.16. Vergleih des Verh

�

altnisses der Anzahl von massearmen Hauptrei-

hensternen zur Anzahl vom massereihen Hauptreihensternen im Verlauf der Simula-

tion f

�

ur die vier im vorigen Abshnitt betrahteten St

�

utzstellen des Modells jeweils

zum Zeitpunkt der maximalen Dihte. Die 82. St

�

utzstelle entspriht wieder 10

�3

p

vom Haufenzentrum, die 122. St

�

utzstelle 0.06 p, die 142. St

�

utzstelle 0.4 p und die

162. St

�

utzstelle 2.6 p. F

�

ur die innerste der betrahteten St

�

utzstellen ist zus

�

atzlih der

Verlauf dieses Verh

�

altnisses zum Zeitpunkt der Dihteminima angegeben.

die Verh

�

altnisse w

�

ahrend der Dihteminima im Zentrum: Sie untersheiden sih

nur unwesentlih von denen bei der zweitinnersten der betrahteten St

�

utzstelle.

Das gleihe gilt f

�

ur den langsamen Abfall des Verh

�

altnisses | bedingt durh

die nat

�

urlihe Entwiklung von immer mehr Hauptreihensternen zu Remnants:

Hier gibt es kaum Untershiede zwishen den drei

�

au�eren betrahteten St

�

utz-

stellen. Das gilt auh f

�

ur die innerste St

�

utzstelle zu den Dihteminima. Nur bei

den Dihtemaxima ist hier noh ein deutliherer Abfall auszumahen.

Das Verh

�

altnis von massearmen zu massereihen Hauptreihen-Sternen

Die Folgen der Massensegregation werden auh in Abbildung 7.16 deutlih.

Hier ist die zeitlihe Entwiklung des Verh

�

altnisses der Anzahl von massearmen

Hauptreihensternen (M < 0.7 M

�

) zur Anzahl der massereihen Hauptreihen-

sternen (M > 0.7 M

�

) dargestellt. Da sih im Laufe der Entwiklung immer

weniger massereihe Hauptreihensterne im Haufen be�nden, sollte das Verh

�

alt-

nis mit der Zeit gr

�

o�er werden. Interessant ist, dass es im

�

au�eren Bereih

des Haufens (obere Kurve) o�enbar gelingt, diesem Trend entgegenzuwirken,
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ihn anfangs sogar umzukehren: Die Mitglieder der Gruppe der massereiheren

Hauptreihensterne enth

�

alt im Laufe der Simulation immer weniger massereihe

Sterne, so dass es auh hier zu den Massensegregationsprozessen kommt, die

shon bei den massearmen Hauptreihensternen zu beobahten war. Am Anfang

allerdings bewirkt die Massensegregation das Gegenteil: Der Anteil der masse-

armen Sterne steigt an.

Auh bei den n

�

ahsten beiden St

�

utzstellen (NJ = 142 und NJ = 122)

sieht man diesen E�ekt: Die massearmen Hauptreihensterne wandern in die Au-

�enregionen, die massereiheren Hauptreihensterne konzentrieren sih im Zen-

trum. Im Gegensatz zum

�

au�eren Bereih kommt es daher hier zun

�

ahst zu

einem starken Absinken des hier betrahteten Verh

�

altnisses: die massereiheren

Hauptreihensterne sind ab der zweitinnersten St

�

utzstelle (NJ = 122) sogar in

der

�

Uberzahl.

Auh hier best

�

atigt sih zudem der shon im vorigen Abshnitt festgestellte

Trend, dass die Entwiklung im innersten Bereih bei minimaler Dihte den im

den weiter au�en gelegenen Regionen gleiht (NJ = 82 (min. Dihte)), w

�

ahrend

die Situation f

�

ur NJ = 82 bei maximaler Dihte deutlih vershieden ist. Diese

Kurve ist sowieso mit Vorsiht zu lesen: Wegen der extrem geringen Zahl von

Hauptreihensternen im Zentrum bei Dihtemaxima unterliegen die gebildeten

Verh

�

altnisse gro�en Shwankungen, die

�

uberwiegend aus dem Projektionsver-

fahren resultieren.

Das Verh

�

altnis von Wei�en Zwergsternen zu entwikelten Sternen

Als Drittes soll noh das Verh

�

altnis der Anzahl von Wei�en Zwergsternen zur

Gesamtzahl der entwikelten Sterne bzw. Remnants verglihen werden, um so

deutlih zu mahen, dass es auh innerhalb der stellaren Remnants deutlihe

Untershiede im vershiedenen Abstand vom Haufenzentrum gibt. In Abbildung

7.17 ist dazu wiederum dieses Verh

�

altnis f

�

ur die vier vershiedenen St

�

utzstellen

zu den Zeitpunkten maximaler Dihte, sowie f

�

ur die innerste St

�

utzstelle zus

�

atz-

lih zu den Zeitpunkten minimaler Dihte aufgetragen.

Deutlih wird auf den ersten Blik, dass auh bei den Remnants die mas-

sereiheren Vertreter zum Zentrum hin dominieren. Im

�

au�eren Bereih des

Haufens (NJ = 162, oberste Linie) steigt das Verh

�

altnis von Wei�en Zwergen

zur Gesamtzahl der Remnants zu Beginn der Simulation an. Hier sind mas-

se

�

armere Wei�e Zwerge nah au�en gewandert, so dass hier der

�

uberwiegende

Teil der entwikelten Sterne Wei�e Zwergsterne sind.

Dies

�

andert sih graduell je dihter man dem Haufenzentrum kommt, was

sehr sh

�

on an den weiteren Linien zu erkennen ist. Besonders dramatish ist

der E�ekt wiederum f

�

ur die innerste St

�

utzstelle, wo im Dihtemaximum der

Anteil der Wei�en Zwerge sehr shnell auf ein sehr niedriges Niveau f

�

allt. Im

Dihteminimum ist dieser E�ekt niht so dramatish und

�

ahnelt | wie shon
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Abbildung 7.17. Vergleih des Verh

�

altnisses der Anzahl von Wei�en Zwergsternen

zur Anzahl aller Remnants im Verlauf der Simulation f

�

ur die vier im vorigen Abshnitt

betrahteten St

�

utzstellen des Modells jeweils zum Zeitpunkt der maximalen Dihte.

Die 82. St

�

utzstelle entspriht wieder 10

�3

p vom Haufenzentrum, die 122. St

�

utzstelle

0.06 p, die 142. St

�

utzstelle 0.4 p und die 162. St

�

utzstelle 2.6 p. F

�

ur die innerste der

betrahteten St

�

utzstellen ist zus

�

atzlih der Verlauf dieses Verh

�

altnisses zum Zeitpunkt

der Dihteminima angegeben.

oben bemerkt | den Verh

�

altnissen an den anderen St

�

utzstellen.

7.5 Vergleih mit Beobahtungen

Nah Vorstellung dieser detailliertesten Simulation eines Kugelsternhaufens sol-

len nun abshlie�end die Ergebnisse mit den im zweiten Kapitel vorgestellten

Beobahtungsdaten von Kugelsternhaufen in Beziehung gesetzt werden. Da das

Verfahren zur Erzeugung von Farben-Helligkeits-Diagrammen noh relativ grob

ist, kann es dabei in erster Linie um das Erkennen von Trends gehen. Vor al-

lem zur Reproduktion von Farbgradienten w

�

aren genauere Informationen

�

uber

Rote-Riesen-Sterne und Horizontalast-Sterne notwendig. Dies ist aber durh die

hier gew

�

ahlte Beshreibung niht m

�

oglih, da die Entwiklungszeiten w

�

ahrend

dieser Phasen so kurz sind, dass sie nur in jeweils einer Sternentwiklungs-Kom-

ponente zu �nden sind. Zusammen mit dem hier vorgestellten Projektionsver-

fahren, dass ja aus den Dihten der dynamishen Komponente Sternenanzahlen

f

�

ur alle Sternentwiklungs-Komponenten bestimmt, ist somit keine realistishe

Berehnung von Sternenzahlen w

�

ahrend dieser nur sehr kurzen Entwiklungs-

abshnitte m

�

oglih. Deswegen wurde in vorherigen Abshnitt auh das Shwer-



88 7. Farben-Helligkeits-Diagramme

gewiht auf Entwiklungsphasen gelegt, die sehr lange andauern und daher eher

Trends aufzeigen k

�

onnen. Zudem sind Ein

�

usse wie das Tidenfeld der Galaxis

und der Umlauf des Kugelsternhaufens und die damit verbundenden E�ekte

(beispielsweise das so genannte tidal shoking) niht ber

�

uksihtigt, die auh

einen Einuss auf die Populationen im Kugelsternhaufen haben sollten.

Am Ende der Simulation be�nden sih in

�

au�eren Regionen massearme

Hauptreihensterne und Wei�e Zwerge, w

�

ahrend sih im zentralen Bereih des

Haufen bevorzugt die stellaren Remnants aufhalten, wobei es hier eine deut-

lihe

�

Uberh

�

au�gkeit von Neutronensternen gibt. Die Remnants sind nat

�

urlih

im Fall der Neutronensterne | aber auh oft shon bei den

"

ersten\ Wei�en

Zwergsternen | niht beobahtbar und daher nur in der Statistik der Far-

ben-Helligkeits-Diagramme erkennbar. Der festgestellte Gradient der Remnants

im Modellhaufen korrespondiert jedoh mit einem anderen Beobahtungssah-

verhalt: So �nden sih im Zentrum von Kugelsternhaufen vermehrt kompakte

Doppelsterne, deren einer Partner oft ein Neutronenstern oder aber ein Wei�er

Zwerg ist (siehe zum Beispiel Grindlay et al. 2001).

Der relativ hohe Anteil von Remnants im Zentrum l

�

asst somit eine verst

�

ark-

te Bildung von Doppelsterne wahrsheinlih ersheinen, die man dann als R

�

ont-

gen-Doppelsterne oder Pulsare beobahten k

�

onnte. Mit welhen Raten diese

dann durh Interaktion mit anderem Sternen aus dem Haufen

"

gekikt\ wer-

den, kann mit dem vorliegenden Modell niht beantwortet werden. Es ist aber

zu erwarten, dass Neutronensterne, die sih in hoher Konzentration im Zen-

trum sammeln, mit hoher Geshwindigkeit aus dem Haufen geshleudert wer-

den, w

�

ahrend Wei�e Zwergsterne, die durh Tidene�ekte aus dem Haufen ent-

fernt werden eher aus den

�

au�eren Regionen stammen und so nur geringere

Geshwindigkeiten haben d

�

urften. Ein m

�

ogliher Ansatz f

�

ur Haufenmodelle mit

expliziter Behandlung der Doppelstern-Population ist im abshlie�enden Kapi-

tel

�

uber die Fortentwiklung dieser Arbeit skizziert.

Im Rahmen dieses Projektes interessanter sind allerdings die beobahte-

ten Farbgradienten, f

�

ur die weniger

"

exotishe\ Sterne verantwortlih gemaht

werden. So zeigt sih shon nah relativ kurzer Entwiklungszeit, dass es in den

�

au�eren Bereihen des Kugelsternhaufens deutlih mehr massearme Hauptrei-

hensterne gibt. Cederbloom et al. (1992) hatten dieses De�zit von massenar-

men Hauptreihensternen im Zentrum als m

�

oglihe Ursahe f

�

ur die von ihnen

beobahteten Farbgradienten angef

�

uhrt und auh Guhathakurta et al. (1998)

haben in eine

�

ahnlihe Rihtung argumentiert. In einer weiteren Arbeit (Ho-

well, Guhathakurta & Tan 2000) wurde dem allerdings widersprohen. Aus der

hier vorliegenden Rehnung wird zumindest deutlih, dass es einen sehr au�

�

alli-

gen und deutlihen Gradienten bei der Verteilung von massearmen Sternen im

Kugelsternhaufen geben muss.

F

�

ur die beshriebene Unterh

�

au�gkeit von Roten Riesensternen in Rihtung

des Haufenzentrums (Djorgovski et al. (1991)) �ndet sih in den hier vorgestell-

ten Farben-Helligkeits-Diagramm kein Hinweis. Die Diskretisierung der Mas-
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sengruppen ist in diesem Modell einfah noh zu grob, um zwishen zwei sehr

eng aufeinanderfolgenden und sehr kurzen Entwiklungsstadien zu untershei-

den: Die jeweiligen Entwiklungsstufen spielen sih innerhalb einer dynamishen

Massengruppe ab und Segregationse�ekte sind somit niht nahweisbar.

7.6 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde ein Verfahren vorgestellt, durh das die aus dem Gas-

modell gelieferten Dihten der dynamishen Komponenten in eine Anzahl von

Sternen entsprehend der Sternentwiklungs-Komponenten umgerehnet und

daraus Farben-Helligkeits-Diagramme erstellt werden k

�

onnen. Auf diese Weise

gelang es, die Sterne einer Massengruppe mit fester mittlerer Masse so zu gene-

rieren, dass sie einer ehten diskreten Sternenpopulation entsprehen. Dadurh

war es m

�

oglih, einen Eindruk davon zu gewinnen, wie dynamishe E�ekte

zu Untershieden bei den Sternenpopulationen in vershiedenen Regionen des

Haufens f

�

uhren.

Trotz des dazu n

�

otigen

"

Projektionsverfahren\ gelang es, die vermuteten

Massensegregations-E�ekte von massearmen, roten Hauptreihensternen nah-

zuvollziehen, die von einigen Autoren f

�

ur Farbgradienten in Kugelsternhaufen

mit verantwortlih gemaht werden.
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8. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSBLICK

8.1 Zusammenfassung der Ergebnisse

Mit der im Rahmen dieser Arbeit durhgef

�

uhrten Erweiterung des stellardyna-

mishen Gasmodells besteht erstmals die M

�

oglihkeit die dynamishe Entwik-

lung eines Kugelsternhaufens mit seiner tats

�

ahlihen sehr gro�en Teilhenzahl

und unter realistisher Ber

�

uksihtigung der Sternentwiklung zu verfolgen. Das

Gasmodell hat dadurh im Vergleih zu anderen Methoden wihtigen Boden gut

gemaht und d

�

urfte daher in Zukunft wieder eine bedeutendere Rolle spielen

| vor allem da eine direkte Simulation von Sternensystemen mit bis zu einer

Millionen Teilhen noh immer in weiter Ferne liegt.

In einer Art Voruntersuhung wurde zun

�

ahst das Verhalten des Gasmo-

dell f

�

ur vershiedende Parameter f

�

ur Anfangsmassenfunktion und Teilhenzahl

mit den Fokker-Plank-Modellen von Murphy, Cohn & Hut (1990) verglihen

und eine vern

�

unftige

�

Ubereinstimmung gefunden. Als zus

�

atzliher E�ekt wurde

dann der Massenverlust durh Sternentwiklung eingef

�

uhrt. Dadurh wurde ge-

zeigt, dass die massereihsten Sterne (bzw. ihre Entwiklung zu masse

�

armeren

Remnants) f

�

ur das Auftreten von Gravothermishen Oszillationen entsheidend

ist. Ferner wurde deutlih, dass der Massenverlust niht zu pl

�

otzlih passieren

darf, weil es sonst zu Unterbrehungen der Oszillationen kommen kann.

Im n

�

ahsten Shritt musste es somit darum gehen, den Massenverlust durh

Sternentwiklung m

�

oglihst realistish zu beshreiben. Die Sternentwiklungs-

routinen von Hurley, Pols & Tout (2000), die von der Cambridger N -body-

Shule bereits erfolgreih eingesetzt wurden, sind aktuell und detailliert und

besonders auh hinsihtlih der Massenverlustrate und wegen ihrer Parametri-

sierung gut f

�

ur die Verwendung mit dem Gasmodell geeignet. Ihre Nutzung

erlaubt au�erdem einen sp

�

ateren Vergleih von vershiedenen Verfahren zur

Simulation von Sternhaufen. Um den Massenverlust in den hier vorgestellten

Modellen jedoh m

�

oglihst realistish zu beshreiben ohne die Anzahl der dy-

namishen Komponenten unn

�

otig zu erh

�

ohen, wurden Sternentwiklungs-Kom-

ponenten eingef

�

uhrt, deren Aufgabe es ist, den Massenverlust des Haufens zu

beshreiben sowie Daten

�

uber die durh sie repr

�

asentierten Sterne zu liefern.

Erstmals konnte durh dieses modi�zierte Gasmodell die Entwiklung von

Farben-Helligkeits-Diagrammen in untershiedlihen Bereihen des Kugelstern-

haufens verfolgt und so R

�

ukshl

�

usse auf den Einuss der Dynamik auf die Ster-

nenpopulationen gezogen werden. Obwohl es sih hierbei nur um ein Einzelstern-

Gasmodell handelte, bei dem Entstehung und Entwiklung einer Population von



92 8. Zusammenfassung und Ausblik

Doppelsternen niht verfolgt werden kann, sind wihtige Trends deutlih gewor-

den, die auh mit Beobahtungen von Kugelsternhaufen in Einklang zu bringen

sind.

Im einzelnen wurde gefunden:

� Allein durh die Dynamik bilden sih Populationsgradienten zwishen

massereihen und massearmen Hauptreihensternen

� Durh Massensegregation dominieren entwikelte Sterne stark im Zen-

trum des Haufens, wobei die Neutronensterne deutlih in der

�

Uberzahl

sind.

� Wei�e Zwerge | und hier insbesondere die masse

�

armeren | wandern im

Verlauf der Simulation in die Au�enbereihe des Haufens

� Aktuell beobahtete Farben-Helligkeits-Diagramme von Kugelsternhau-

fenwerden durh das Projektionsverfahren qualitativ gut reproduziert.

Dies gilt insbesondere auh f

�

ur die beobahteten Wei�en Zwerg-Abk

�

uhl-

sequenzen.

Zus

�

atzlih ist zu erwarten, dass Neutronensterne, die sih in hoher Konzen-

tration im Zentrum sammeln, durh Wehselwirkungen mit hoher Geshwin-

digkeit aus dem Haufen geshleudert werden, w

�

ahrend Wei�e Zwergsterne, die

durh Tidene�ekte aus dem Haufen entfernt werden eher aus den

�

au�eren Re-

gionen stammen und so nur geringere Geshwindigkeiten haben d

�

urften. Dies

l

�

asst sih mit dem aktuell vorliegenden Modell jedoh niht reproduzieren und

erfordert die Ber

�

uksihtigung des Tidenfelds der Muttergalaxie und detaillierte

Doppelstern-Entwiklung, auf die im folgenden Abshnitt noh kurz eingegan-

gen werden soll.

8.2 Ausblik

Doppelsterne

Wie shon im vorangegangenen Kapitel angedeutet, ist f

�

ur eine realistishe Be-

shreibung von Kugelsternhaufen auh die Ber

�

uksihtigung der Entstehung

und Entwiklung von Doppelsternen von entsheidender Bedeutung. Gl

�

ukli-

herweise ist es shon in den letzten Jahren gelungen, im Rahmen eines stoha-

stishen Monte-Carlo Modells die detaillierte Entwiklung von Doppelsternen

und deren Entwiklung in Dreier-, Vierer- und Mehrfahstreuungen zu verfol-

gen (Spurzem & Giersz 1996, Giersz & Spurzem 2000).

Die M

�

oglihkeit der detaillierten Beshreibung der Entwiklung enger Dop-

pelsterne, liegt bisher nur f

�

ur das stellardynamishe Gasmodell vor. F

�

ur Fokker-

Plank-Modelle beispielsweise, die ja im Energie-Drehimpulsraum arbeiten, ist

dies fast unm

�

oglih. Durh eine Kombination dieses Verfahrens mit dem in die-

ser Arbeit vorgestellten Programm sowie der Erweiterung der Sternentwiklung

auf Doppelsterne, werden eine Vielzahl von Fragen zu beantworten sein,

�

uber
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die sih bislang nur spekulieren lassen: Wieviele ins Zentrum des Haufens ge-

wanderte massereihe Objekte bilden dort Doppelsterne oder aber werden durh

R

�

uksto� bei superelastishen Dreierstreuungen aus dem Haufen geworfen?

Zudem d

�

urften die Farben-Helligkeits-Diagramme bei Modellen mit Dop-

pelsternen deutlih interessanter werden: Dann ist es auh m

�

oglih R

�

ontgen-

Doppelsterne, Pulsare oder Blue Straggler auszumahen und ihr Vorhandensein

in den einzelnen Bereihen und zu untershiedlihen Entwiklungsstadien des

Haufens zu studieren.

Tidenfeld der Muttergalaxie

Ein weiterer wihtiger Punkt, der in der vorliegenden Arbeit niht ber

�

uksih-

tigt wurde, ist das Tidenfeld der Muttergalaxie des betrahteten Kugelhaufens.

Dieses kann | abh

�

angig vom Orbit | daf

�

ur sorgen, dass sih Haufen shon

nah wenigen Milliarden Jahren komplett au

�

ost. F

�

ur das Gasmodell existiert

bislang ein einfahes Verfahren, durh das Massenverlust durh Tidene�ekte

ber

�

uksihtigt werden kann (Spurzem & Takahashi 2001). Eine Kombination

mit den Sternentwiklungsroutinen ist allerdings bislang noh niht m

�

oglih.

�

Ahnlihes gilt f

�

ur die besonders dramatishen St

�

orungen von Sternhaufen

beim Durhgang durh die galaktishe Sheibe. Die hier auftretenden gravitati-

ven Shoks k

�

onnen die Dynamik des Haufens emp�ndlih st

�

oren und d

�

urften

auh deutlihe Konsequenzen f

�

ur die Populationen im Kugelsternhaufen nah

sih ziehen (siehe dazu beispielsweise Gnedin & Ostriker 1999).

8.3 Shlussbemerkung

Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine detaillierte Sternentwiklung in ein stel-

lardynamishes Gasmodell integriert, so dass erstmals aus einem Gasmodell

heraus Farben-Helligkeits-Diagramme erzeugt werden k

�

onnen, die sih sogar

shon mit aktuellen Beobahtungsdaten vergleihen lassen. An anderer Stel-

le wurde an der Entwiklung eines Hybridodes gearbeitet, der die detaillierte

Verfolgung der Entwiklung von Doppelsternen zul

�

asst. Diese Entwiklungen

alle in ein Modell zusammenzuf

�

uhren, wird der n

�

ahste wihtige Shritt sein.

Wenn man bedenkt, wie still es um das Modell noh vor wenigen Jahren war,

hat das Gasmodell | niht zuletzt durh die hier vorgestellte Arbeit | einen

entsheidenden Shritt nah vorne gemaht. Noh 1998 shrieben Heggie et al.,

dass Gasmodelle bisher kaum zum Modellieren von Beobahtungen verwendet

wurden (und damals auh niht verwendet werden konnten). Dass sih daran

inzwishen etwas ge

�

andert hat, sollte durh diese Arbeit deutlih geworden sein.
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