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Zusammenfassung

Die Sterne der ersten Generation, sog. PopulationlII-Sterne, sind per Definition jene,
die sich aus der primordialen Gasmischung, die im wesentlichen aus Wasserstoff, Heli-
um und winzigen Spuren Lithium und Beryllium bestanden hat, gebildet haben. Thre
besondere chemische Zusammensetzung hat eine andere Entstehung und Entwicklung
als man sie bei heutigen Sternen beobachten kann zur Folge. Ein entscheidender Un-
terschied in ihrer Entstehung liegt in der Abwesenheit der heute wichtigsten Kiihler, so
dass molekularem Wasserstoff als wichtigstem Kiihlagens eine entscheidende Rolle zu-
kommt. Somit besteht eine starke Kopplung zwischen der chemischen, thermischen und
dynamischen Entwicklung des Gases. In der vorliegenden Arbeit wurde die protostella-
re Phase der Entstehung von PopulationIII-Sternen, ausgehend von einer homogenen,
ruhenden Wolke bis zu Akkretionsphase, mit Hilfe von sphérisch symmetrischen numeri-
schen Simulationsrechnungen modelliert. Hierbei wurden die Hydrodynamik, der Strah-
lungstransport in grauer Ndherung und die chemische Entwicklung des Gases erstmals
konsistent in einem Modell mit impliziter Zeitintegration implementiert. In einer Reihe
von Modellrechnungen mit unterschiedlichen Anfangswerten wurden die Auswirkungen
der chemischen Zusammensetzung auf die Entwicklung des Gases untersucht, dariiber
hinaus wird durch Verwendung unterschiedlicher Opazitéten des Gases der primordiale
mit dem heutigen Fall verglichen.

Abstract

First generation stars, so called Population III stars, by definition are those that formed
out of the primordial gas mixture, which was composed of hydrogen, helium and very
small trace amounts of lithium and beryllium. Due to their singular chemical compositi-
on the formation and evolution of Population III stars differed from that of present-day
stars. One significant difference during their formation is the absence of today’s most
important coolants, so that molecular hydrogen plays an essential role as the main
cooling agent. Therefore there is a strong coupling between the chemical, thermal and
dynamical evolution of the gas. This thesis presents the modelling of the protostellar
phase of Population III star formation, starting with an homogeneous, stationary cloud
going until the accretion phase using spherically symmetric simulations which include
the hydrodynamics, radiation transport in grey approximation, and chemical evolution,
for the first time consistently implemented in one model that uses an implicit scheme
for the time integration. In a series of model calculations with different initial values the
impact of the chemical composition on the evolution of the gas is explored; furthermore
a comparison between the primordial and the present day’s case is performed using
different gas opacities.
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Einleitung

Durch die Kombination von theoretischen Modellen mit immer praziseren Beobach-
tungen ist es in den letzten Jahren gelungen, unser derzeitiges Weltbild, wonach das
Universum aus einem Urknall, den Big Bang, entstanden ist, zu verfeinern.

In den ersten etwa 1000 Sekunden nach dem Urknall wurden die leichten Elemente Was-
serstoff, Deuterium, Helium und winzige Spuren von Lithium sowie Beryllium synthe-
tisiert, danach war der primordiale Kernreaktor aufgrund der Ausdehnung des Weltalls
bereits zu kalt, um weitere, schwerere Elemente zu erzeugen.

Es folgte eine Epoche der sog. dark ages, in der das Universum nach der Entkopplung
von Strahlung und Materie bei einer Rotverschiebung z ~ 1100 kein Licht enthielt. Uber
diese Periode ist wenig bekannt, das Universum hat sich in dieser Zeit von der anfangs
extrem gleichméafigen zu einer komplex strukturierten Form entwickelt. Wann und wie
dies im Detail passiert ist, ist eine der zurzeit wichtigen Fragen der Kosmologie. Diese
dunkle Phase wurde nach derzeitigem Kenntnisstand (WMAP-Messungen des ersten
Jahres, Spergel et al. [56]) bei einer Rotverschiebung z = 17 £ 5, als das Universum
durch die Strahlung der ersten leuchtenden Objekte reionisiert wurde, beendet.

Es ist noch immer unklar, ob die ersten leuchtenden Objekte Sterne oder Quasare waren,
aber unabhingig davon waren Sterne der ersten Generation aus mehreren Griinden fiir
die weitere Entwicklung der Materie im Universum von grofier Bedeutung, denn sie
haben u.a.:

e cinen Beitrag zur Reionisation des Universums bei geleistet, und evtl. sogar einen
Abdruck in der kosmischen Hintergrundstrahlung CMB hinterlassen (Bromm,
Coppi, Larson [9]),

e zur Anreicherung des intergalaktischen Mediums (IGM) mit Metallen durch Syn-
these von schweren Elementen beigetragen, aus denen sich spéter Sterne der zwei-
ten und dritten Generation sowie Planeten gebildet haben.

PopulationIII-Sterne (kurz PoplII-Sterne) sind per Definition die Sterne der ersten Ge-
neration, die sich dadurch auszeichnen, dass sie sich aus dem primordialen Gas, d.h. mit
einem verschwindend kleinen Anteil an Elementen schwerer als Helium gebildet haben
(Metallhdufigkeit Z = 0). Geht man von derzeitigen empirischen Befunden aus, muss
die erste Sterngeneration als hypothetisch angesehen werden; es gibt jedoch theoretische
Griinde, die fiir die Existenz von PoplII-Sternen sprechen.

Obwohl es (noch) keine Beobachtungen, die die méglichen Werte fiir Grofen wie Aus-
dehnung oder Masse der ersten Objekte einschrinken helfen kénnten, gibt, ist das Pro-
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EINLEITUNG

blem der Bildung der ersten Sterngeneration aus theoretischer Sicht im Rahmen eines
kosmologischen Modells ein wohldefiniertes Problem. Nach der Inflationsphase des frii-
hen Universums bildeten sich aus Dichtefluktuationen Strukturen aus dunkler Materie
(DM), deren Gravitationswirkung die gewohnliche (baryonische) Materie folgte. Es ist
unbestritten, dass dunkle Materie bei der Entstehung und Bildung grofrdumiger Struk-
turen eine wichtige Rolle gespielt hat. Ob sich die Dunkle Materie auch unmittelbar auf
die Bildung und Entstehung von PopllI-Sternen ausgewirkt hat, ist derzeit ungeklért.
Es z.B. gibt Uberlegungen (astro-ph0709.2369v1 14 Sept 2007), nach denen DM die
Entwicklung von PopllI-Sternen beeinflussen konnte, indem der Protostern bzw. Kern
durch die durch Anihilation supersymmetrischer Teilchen (Neutralinos) frei werdende
Energie aufgeheizt und damit sein Kollaps gebremst, wenn nicht angehalten wurde. Es
wiirde eine neue Art von Objekt, dark star genannt, entstehen: ein Stern, der statt
durch Kernfusion durch DM-Anihilation aufrecht erhalten wird. Uber die Lebensdauer
dieses Zustandes, und damit iiber Auswirkungen auf das Universum (Masse der PoplII-
Sterne, Erzeugung schwerer Elemente, Reionisation des Universums), wird spekuliert.
Diese Art von Uberlegungen spielen in der hier vorliegende Arbeit keine Rolle.

Die charakteristische Mindesttemperatur, die eine aus primordialen, atomaren Gas be-
stehende Wolke erreichen kann, liegt bei etwa 200 K; dieser Wert héngt mit den Kiih-
leigenschaften des Gases zusammen: Bei geringer Dichte, wenn das Gas den lokalen
thermischen Gleichgewichtszustand noch nicht erreicht hat, kiihlt sich die primordiale
Materie nach Stofanregung durch Emission eines Photons ab. Im lokalen thermischen
Gleichgewicht — der kritische Wert, bei dem in diesem Temperaturbereich der Ubergang
vom NLTE zum LTE stattfindet, liegt bei ca. 10* cm ™ — findet die Abregung hauptsich-
lich durch Stofke statt. Der LTE-Effekt ist proportional zur Teilchenzahl, im Gegensatz
zur NLTE-Photonemission, die proportional zur Teilchenzahl zum Quadrat ist, d.h.
die Kiihlung ist im LTE-Fall wesentlich ineffizienter. Diese Eigenschaft des primordia-
len Gases hat wichtige Folgen: Bei den momentan akzeptierten Modellen hierarchischer
Strukturbildung werden zuerst die kleineren, d.h. die kiihleren Objekte gebildet, so dass
unter der Annahme rein atomaren Gases die ersten Objekte sich erst recht spiat (Rot-
verschiebung z < 10...15) aus miifiig massiven Halos von ca. 108M, gebildet hitten.
In Kapitel 1 dieser Arbeit wird etwas ndher auf die Thematik der Strukturbildung im
frithen Universum eingegangen.

Kapitel 2 befasst sich mit den Mechanismen der Sternentstehung. Ein zentraler Be-
griff ist der der Jeansmasse M, d.h. der Masse, ab der eine Wolke gegebener Masse
und Temperatur gravitativ instabil wird. Nimmt man die typischen Werte einer Wolke
primordialer Zusammensetzung (T ~ 10 K, n ~ 10* cm™3), erh#lt man eine Jeansmas-
se von einigen tausend Sonnenmassen, was den Schluss nahe legt, dass PoplII-Sterne
massereicher als Popl-Sterne, deren typische Jeansmasse aufgrund der niedrigeren Tem-
peratur (Kiithlung u.a. durch Staub und CO) von etwa 10 K eher im Bereich weniger
Sonnenmassen liegt, gewesen sein miissten. Die IMF von PoplIl-Sternen ist umstrit-
ten; die vorhergesagten Werte schwanken zwischen 0,1 Mg und 200 Mg, (Palla, Salpe-
ter & Stahler [43], Abel et al. [2], Hutchings et al. [23]). Nakamura & Umemura [38]
schlagen eine bimodale IMF vor, die bei einer bzw. 10 My Maxima aufweist. Die Ergeb-
nisse neuerer Arbeiten, in denen die Entstehung von Strukturen im frithen Universum
dreidimensional simuliert wird (Abel [1], Banerjee et al. [6]), tendieren zu eher hohen
Massen, weil bei der Entstehung von Strukturen, die einer primordialen Molekiilwolke
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entsprechen wiirden, ab einem gewissen Punkt keine Fragmentation mehr beobachtet
wird.

Die Frage, ob sich aus einer primordialen Gaswolke ein (Proto-)Stern bilden kann, hangt
entscheidend davon ab, ob das Gas in der Lage ist die wihrend der Kontraktion der
Wolke frei werdende Gravitationsenergie abzustrahlen, wodurch der Kollaps erst er-
moglicht bzw. aufrecht erhalten wird. Das thermische (hydrodynamische) Verhalten des
Gases hingt wiederum von seiner chemischen Zusammensetzung ab; so besitzen Mole-
kiile mehr Energiezustédnde niedriger Anregungsenergie, iiber die nach Stoffanregung die
thermische Energie des Gases abgestrahlt werden kann, als Atome. Aus diesem Grund
ist flir das Verstidndnis der Kiihlprozesse im Gas die Kenntnis seiner chemischen Zu-
sammensetzung so wichtig.

Molekiile beeinflussen die Kiihleigenschaften von (primordialem) Gas bei tiefen Tem-
peraturen in erheblicher Weise; durch ihre Anwesenheit #ndert sich das Gesamtbild
dramatisch; falls der kritische Wert fiir den Hs-Anteil {iberschritten wird, hétten sich
erste Objekte schon bei z 2 20 aus massearmen Halos gebildet. Da dem primordia-
len Gas im Vergleich zum heutigen interstellaren Gas die wichtigsten Kiihler fehlten,
kommt als wichtigster Kiihlagens nur molekularer Wasserstoff in Frage, der sich in der
Gasphase, insbesondere bei geringer Dichte, nur schlecht bilden kann. Dennoch handelt
es sich hierbei um das haufigste Molekiil, so dass Hy trotz seiner schlechten Kiihleigen-
schaften die chemische Spezies ist, die im Wesentlichen das thermische Verhalten des
primordialen Gases festlegt'.

Die verhdltnisméfig geringe Anzahl chemischer Spezies, aus denen primordiales Gases
besteht, bringt vergleichsweise einfache chemische Netzwerke mit sich; dennoch scheitert
eine exakte Modellierung an der Unkenntnis einiger Reaktionsraten insbesondere bei
geringer Dichte und Temperatur, so dass je nach angenommener Rate die erhaltenen
Héufigkeiten zumindest wihrend einiger Phasen der Entwicklung durchaus um eine
GroRenordnung auseinander liegen konnen, wie in Glover [21] bzw. den dort genannten
Referenzen (insbes. Glover et al. [22]) gezeigt wird.

Galli & Palla [20] haben gezeigt, dass ein Netzwerk mit 21 Spezies und 87 Reaktionen,
das sich auf auf 33 Reaktionen (von den Autoren Minimalmodell genannt) reduzieren
lasst, ausreicht, um die Haufigkeiten (und daraus abgeleitet das thermische Verhalten)
des Gases im Fall geringer Dichte ausreichend genau zu modellieren. Bei héherer Dichte
miissen weitere Reaktionen, z.B. Dreiteilchenprozesse, die zur Bildung von Hs beitragen,
einbezogen werden. Dennoch bleibt das Netzwerk iibersichtlich; zur Modellierung der
chemischen Vorgénge im heutigen interstellaren Gas sind tausende Reaktionen notwen-
dig, so beinhaltet die UMIST Datenbank [47] aus dem Jahr 2006 mehr als 400 Spezies
und iiber 4000 Reaktionen.

Entscheidend fiir die thermische Entwicklung des Gases ist die Haufigkeit des wichtig-
sten Kiihlers, Hs, und der Spezies aus denen es entlang des Reaktionspfades aufgebaut
wird. Das dritte Kapitel dieser Arbeit befasst sich mit den chemischen Prozessen im
frithen Universum, wobei die Prozesse, die zur Bildung und Zerstérung molekularen
Wasserstoffs beitragen, besondere Aufmerksamkeit erhalten.

! Andere Spezies wie HD oder LiH haben pro Molekiil eine hohere Kiihlleistung, sind aber stets zu
unterhiufig um die Eigenschaften des primordialen Gases zu beeinflussen, es sei denn die Temperatur
liegt in einem Bereich, der weit unter dem liegt, der im Rahmen dieser Arbeit von Interesse ist.
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Simulationsrechnungen waren schon immer ein wichtiges Werkzeug in der Astrophysik;
dies gilt insbes. fiir den Themenbereich des frithen Universums, wo wenige oder teilweise,
wie bei der Entstehung und Entwicklung von PoplIII-Sternen, keine Beobachtungsdaten
zur Verfligung stehen.

Modellrechnungen, die die Entstehung und Entwicklung von Sternen abbilden, sind
nicht neu. Arbeiten wie die von Penston [44] haben sich in vereinfachten Modellen
mit der Entwicklung von isothermen Kugeln, Bonnor-Ebert-Kugeln und dergleichen
beschiftigt. Die Sternstrukturgleichungen — sie sind in dieser Arbeit Gegenstand des
zweiten Kapitels — wurden numerisch erstmals im Jahr 1969 von Larson [29] geldst. Die
Modelle waren sehr vereinfacht, was vor allem mit der begrenzten Rechenleistung der
damaligen Zeit zusammenhing.

In den letzten Jahren sind aufwendige dreidimensionale AMRZ-Rechnungen moglich
geworden, in denen die Strukturbildung im friihen Universum ab einem sehr frithen
Zeitpunkt nachvollzogen werden konnte. Diese Simulationen sind aber (noch) nicht in
der Lage bis in den Bereich der Sternentstehung vorzudringen, denn es ist bisher nicht
moglich die notige Auflosung (typischerweise kommen diese Rechnungen bis zu einer
Dichte von etwa 10! cm3 bis 10!! cm?; der stellare Wert liegt bei ca. 10?4 cm?) und
Genauigkeit bei der Losung der hydrodynamischen Gleichungen zu erreichen; SPH3-
Methoden kommen etwas weiter, diese haben aber den Nachteil, dass die Massenauf-
16sung in der Regel bereits am Anfang der Rechnung festgelegt ist, aufserdem ist die
Behandlung von Stéfsen problematisch. Bei der Behandlung des Strahlungstransports
begniigt man sich in der Regel mit dem optisch diinnen Fall, was im Bereich dieser
Rechnungen gerechtfertigt, im Fall der Sternentstehung aber nicht ausreichend ist.

Soll das Problem in angemessener Weise untersucht werden und dennoch handhabbar
bleiben, bleiben gewisse Vereinfachungen also auch heute noch unumgénglich. Nicht un-
gewohnlich ist die Reduktion des Problems auf eine Dimension. Diese Vorgehensweise
hat den Nachteil, dass weder Drehimpuls einbezogen, noch der Frage nach Fragmenta-
tion nachgegangen werden kann. Dafiir konnen aber praktisch alle als relevant angese-
henen physikalischen Prozesse in den Modellen enthalten sein, insbes. eine detaillierte
Behandlung des Strahlungstransports auch im optisch dicken Fall. Es gibt zahlreiche
Arbeiten, die sich analytischer bzw. semianalytischer Argumente bedienen und z.T. gro-
be Vereinfachungen was (je nach Schwerpunkt) den strahlungshydrodynamischen oder
den chemischen Anteil angeht, machen. Je nach Modellannahmen kénnen sie zu unter-
schiedlichen Schliissen kommen; beispielsweise was den oben angedeuteten Verlauf der
IMF betrifft (s. Kapitel 2).

Auch die hier vorliegende Arbeit gehort zu denen, die das Problem eindimensional be-
handeln. Bei den hier prisentierten Modellrechnungen handelt es sich um sphérisch
symmetrische Simulationsrechnungen, bei denen die Gleichungen der Strahlungshydro-
dynamik mit grauem Strahlungstransport und einem chemischen Netzwerk auf einem
adaptiven, gestaffelten Gitter mit der Methode der finiten Volumina diskretisiert wur-
den. Die Einzelheiten der Implementierung werden im vierten Kapitel dargelegt. Die
hier vorliegende Arbeit unterscheidet sich vom Standpunkt der technischen Umsetzung
von anderen, thematisch &hnlichen Arbeiten (oft zitiert werden die Arbeiten von Omu-

2 Adaptive Mesh Refinement
3Smoothed Particle Hydrodynamics
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kai & Nishi [42] und Ripamonti et al. [50]) vor allem dadurch, dass es erstmals gelungen
ist, alle Teilaspekte — Hydrodynamik, Strahlungstransport, Chemie — konsistent in einem
Modell zu implementieren. Dariiber hinaus wurde zur Loésung des Gleichungssystems
ein implizites Schema benutzt: die Zeitskalen, auf denen sich die hydrodynamischen
und die chemischen Prozesse abspielen, unterscheiden sich um viele GroRenordnungen?*,
man spricht von einem steifen Gleichungssystem. Ein explizites Schema zur Loésung
des Gleichungssystems, wie es u.a. von Omukai&Nishi [42], benutzt wird, ist durch
die Courant-Frierichs-Levy-Bedingung aufserordentlich rechenzeitaufwendig und kaum
praktikabel. Die Einschrankungen an den Zeitschritt durch die CFL-Bedingung werden
durch die Anwendung eines impliziten Verfahrens fiir die Zeitintegration umgangen.

Die Konstruktion der Modelle einschlieflich der Wahl der Anfangsbedingungen wer-
den im fiinften Kapitel beschrieben, in Kapitel 6 werden die Ergebnisse dieser Arbeit
vorgestellt, die mit einer zusammenfassenden Diskussion abgeschlossen wird.

In den Anhéngen sind sind die Beschreibungen der numerischen Lésung der Strahlungs-
transportgleichung und das chemische Netzwerk nachzulesen.

“Tausende Jahre fiir die freie Fallzeit einer protostellaren Wolke gegeniiber Mikrosekunden bei be-
stimmten chemischen Reaktionen.
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Kapitel 1

Strukturbildung und
Sternentstehung im frihen
Universum

Nach derzeitiger Vorstellung haben sich die ersten Sterne und Quasare am Ende der
sog. dark ages (einige 108 Jahre nach dem Urknall) gebildet. Durch Beobachtungen
der CMB-Anisotropien kann der Zustand des Universums bei z ~ 1100 (ca. 105 Jahre
nach dem Urknall) untersucht werden, bei z < 6 (ca. 10° Jahre nach dem Urknall) ist
Entsprechendes iiber die Beobachtung der Quasarabsorptionslinien und Lya-Emission
von Galaxien méglich. Uber die dazwischenliegende Epoche, den sog. dark ages, ist wenig
bekannt. In dieser Zeit hat sich das Universum von einer anfangs extrem gleichméfigen
zu einer komplex strukturierten Form entwickelt. Wann und wie dies im Detail passiert
ist, ist eine der zurzeit wichtigen Fragen der Kosmologie.

1.1 Bildung pristellarer Klumpen

Mit Hilfe stets besserer Beobachtungsdaten ist es gelungen, die Parameter der kosmo-
logischen Modelle' immer weiter einzuschrinken, so dass man heute in der Lage ist,
von etablierter kosmologischer Modellen zu sprechen (u.a. Spergel et al. [56]). Im Rah-
men dieser Modelle entstehen Strukturen hierarchisch durch Verschmelzung kleinerer
Einheiten.

Es wird vorhergesagt, dass sich die ersten Sterne in DM-Halos von etwa 10°Mg bei
einer Rotverschiebung von z = 20,...,30 gebildet haben. Deren Temperatur Ty ~
M?/3(1 + 2) liegt unter der Schwelle fiir die effiziente Kithlung durch Wasserstoffatome
(T =~ 10*K). Kiihlung muss also durch molekularen Wasserstoff stattfinden, was zur
Folge hat, dass das thermodynamische Verhalten des primordialen Gases durch die Hs-
Kiihlung bestimmt wird. Daher ist es wichtig, die Nichtgleichgewichtschemie von Hs
zu verstehen. Bei Abwesenheit von Staub kann sich molekularer Wasserstoff nur auf
vergleichsweise ineffizienter Weise in der Gasphase gebildet haben (s. Abschnitt 3.4.2).

!flaches, A-dominiertes Universum, h, Qh%, Qmh?2, os

7



1.1. BILDUNG PRASTELLARER KLUMPEN

Da es derzeit keine Beobachtungsdaten fiir die Periode der Pop ITI-Sternentstehung gibt,
muss auf numerische Simulationen ausgewichen werden um die dynamischen, thermi-
schen und chemischen Eigenschaften des primordialen Gases zu untersuchen. Zwei- bzw.
eindimensionale Modelle sind handhabbarer, bedeuten aber auch stérkere Idealisierun-
gen. So wurde in fritheren Arbeiten (z.B. Palla et al. [43] oder Puy & Signore [49])
mit der Losung von chemischen Netzwerken die chemische Entwicklung und Kiihlung
des primordialen Gases untersucht, die Kollapsmodelle waren aber stark idealisiert.
Inzwischen sind mehrdimensionale Simulationen praktikabel geworden: Abel et al. [1]
haben selbstkonsistente dreidimensionale kosmologische Simulationen von Hydrodyna-
mik im Rahmen der Strukturbildung in einem SCDM dominiertem Universum durch-
gefithrt. Ein wichtiges Ergebnis dieser Arbeit war die Entstehung massearmer Halos
(10%,...,10® Mg,), die bei einer Rotverschiebung zwischen 50 und 30 kollabieren. Nen-
nenswerte Kiithlung fand nur in Kernen der (sphérischen) Kreuzungspunkte von Fila-
menten statt. Darin war nur ein kleiner Anteil der gebundenen Baryonen in der Lage
schnell abzukiihlen (< 10%), daher die Vorhersage, dass Pop ITI-Cluster nicht sehr mas-
sereich waren. Die réumliche Auflésung war auf 1 kpc beschriankt, so dass es unmdoglich
war, den Kollaps bis zu stellaren Dichten zu verfolgen. In Abel et al. [2] wurde dieser
Punkt deutlich verbessert, indem der hydrodynamische Teil des Modells mit Hilfe der
adaptive mesh refinement-Technik (AMR?) simuliert wurde. Des Weiteren wurde ne-
ben der dunklen Materie die zeitabhéngige chemische Entwicklung (mit neun Spezies,
vor allem in Hinblick auf die Kiihlung des Gases) implementiert. Die Simulation des
SCDM-Modells begann bei z = 100. Sobald eine Dichtestérung (high-o-peak) identi-
fiziert wurde, wurde dessen Lagrangevolumen in mehreren Verfeinerungsschritten des
Gitters verfolgt.

Nur an den Stellen, an denen sich die filamentartigen Gasstrukturen iiberlappten, bilde-
ten sich primodiale Molekiilwolken. Thre Entwicklung war durch die hiufige Verschmel-
zung von Strukturen gekennzeichnet, so dass sich komplexe Dichte- und Geschwindig-
keitsfelder ergaben. Die Kerne dieser Molekiilwolken waren aber nahezu sphérisch. Sie
hatten typischerweise eine Masse von etwa 5-10° M. Ihre Entstehungsgeschichte kann,
abhiingig von der Rotverschiebung?, in vier Intervalle unterteilt werden:

1. Nur durch dunkle Materie dominierte Objekte kollabieren.

2. Baryonische Objekte kollabieren. Die Kiihlung ist noch ineffizient, so dass sich
keine dichten Kerne bilden kénnen. Die Masse des grofiten Klumpens nimmt durch

Verschmelzung mit anderen Klumpen zu, ebenso dessen Temperatur und der Ho-
Anteil fHQ.

3. Sobald fy1, einige 10™* erreicht hat, beginnt molekularer Wasserstoff fiir die Kiih-
lung des Gases wichtig zu werden. Die Zentraltemperatur féllt, gleichzeitig steigt
die Dichte weiter an. Bei n. ~ 10* cm™3 gehen die angeregten Ho-Zustinde ins

’Bei der AMR-Technik wird eine Region im Raum von einem Gitter (parent grid) iiberspannt, das
an den Stellen, an denen eine hohere Auflésung nétig wird, durch ein feineres, hoherauflésendes Gitter
(child grid) ersetzt wird. Dieses Gitter kann wiederum Ausgangspunkt einer weiteren Gitterverfeinerung
werden.

3Die Zahlenwerte hingen von den Parametern des kosmologischen Modells ab, die ablaufenden
physikalischen Prozesse dagegen nicht.
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LTE iiber, damit wird die Kiihlzeitskala anndhernd dichteunabhéngig (im Fall
niedrigerer Dichte ist sie proportional zu p~1).

4. Bildung eines sehr kleinen und dichten Kerns. Von diesem Punkt an brechen
vorausgesetzte Naherungen (optisch diinne Kiihlung, Strahlungstransporteffekte
beginnen wichtig zu werden) zusammen. Ab hier waren keine quantitativen Aus-
sagen mehr moglich. Die Autoren legen Wert darauf, dass die Simulation durch
(nicht implementierte) Physik, nicht durch die erzielbare Auflésung begrenzt war.
Die Dreiteilchenprozesse setzten ab n ~ 108 cm ™3 ein, wobei die Kiihlrate durch
den hoheren Ho-Anteil um einen Faktor 1000 erhoht wird. Dadurch verkiirzt sich
die dynamische Zeitskala im Kern, d.h. die Entwicklung von umgebenden Halo
und Molekiilwolke wird entkoppelt; nur letztere ist an der Sternbildung beteiligt.
Im weiteren Verlauf der Entwicklung kann entweder ein massiver Stern entstehen
oder die Wolke wihrend der quasihydrostatischen Phase aufgrund einer thermi-
schen Instabilitét zerbrechen, womit letztendlich mehrere Sterne geringerer Masse
gebildet wiirden. Welcher Fall eintritt, war aufgrund dieser Simulation nicht zu
sagen, da sie abgebrochen werden musste, nachdem der Zeitschritt zu kurz wur-
de. Es ist aber anzunehmen, dass, nachdem sich der erste Stern (wahrscheinlich
in der Ndhe des Zentrums der Molekiilwolke, da hier die Zeitskala am kiirzesten
ist) gebildet hat, dessen Strahlung den Akkretionsprozess verlangsamt bzw. ganz
anhélt. Sehr massive Objekte oder gar SMBHs wurden auf diesem Wege also
wahrscheinlich nicht gebildet (s.u.).

FEinzelne Protosterne konnten auch bei dieser Simulation nicht aufgelést werden, wohl
aber die kollabierenden protostellaren Wolkenkerne aus denen sie entstehen. Diese hat-
ten in der Simulation, dhnlich wie heutige Molekiilwolken, typischerweise eine Masse
von 200 M), 0,3 pc Ausdehnung bei einer Teilchendichte von etwa 10° cm™3. Im Unter-
schied zu heutigen Molekiilwolken lag der Anteil molekularen Wasserstoffs nahe 5104,
so dass die weitere Entwicklung ganz anders als im heutigen Fall verlaufen musste.

In einer Arbeit von Bromm, Coppi und Larson [9] werden im Rahmen der Untersuchung
der Anfangsphase der kosmischen Strukturbildung Kollaps und Fragmentation primor-
dialer, metallfreier Wolken mittels dreidimensionaler SPH-Simulationen von Gas und
dunkler Materie (CDM) simuliert. Im Gegensatz zu Abel et al. [2] wird aber nur der
Kollaps einer isolierten, iiberdichten Region verfolgt. Dieser Ansatz hat den Nachteil,
dass die Wechselwirkung mit der Materie auf groften Skalen und damit die Gezeitenaus-
wirkungen, die den Drehimpuls der kollabierenden Struktur erzeugen, ignoriert werden.
Daher muss der Drehimpuls als freier Parameter in die Modelle eingehen. Der Vorteil
dieser Herangehensweise liegt darin, dass das Verhalten des Gases mit weniger Aufwand
fiir einen groferen Bereich von Anfangsbedingungen untersucht werden kann. In diesem
Sinne kann diese Arbeit als komplementédr zu der von Abel et al. [2] betrachtet werden.

Die Entwicklungen der dunklen Materie und der Gaskomponente werden mit einer hier-
archischen SPH-Methode* berechnet, das chemische Reaktionsnetzwerk implizit geldst.
Nachdem ein Gaselement kollabiert (runaway collapse) und dessen Teilchendichte einen
bestimmten Wert iiberschreitet, wird die Rechnung aufgrund der CFL-Bedingung® ex-

4Es handelt sich um eine Kombination aus SPH-Hydrodynamik und einem hierarchischen gravity
solver, TREESPH genannt.
®Courant-Friedrichs-Levi-Bedingung Abschnitt 4.2, Seite 63
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trem verlangsamt. Das eigentliche Ziel der Publikation ist nicht, die Entwicklung einzel-
ner Protosterne zu verfolgen, sondern die Beschaffenheit der ersten Sterne am Ende der
Freifallphase einzuschranken. Um die Beschrinkung durch die CFL-Bedingung zu iiber-
winden und die Entwicklung des gesamten Systems iiber den Zeitpunkt der Entstehung
der ersten nichtlinearen Region hinaus verfolgen zu kénnen, werden gravitativ gebun-
dene Teilchen ab einer bestimmten Teilchendichte (108 ¢cm™3) zu sog. sink-particles
zusammengefasst und deren Einzelentwicklung zu hoheren Teilchendichten nicht wei-
ter verfolgt. In der weiteren Entwicklung nimmt die Masse der Materieklumpen durch
Akkretion und vor allem durch Verschmelzung mit anderen Klumpen zu (so kénnen
bis zu 10* M, erreicht werden). Diese Ereignisse hiingen allerdings empfindlich von den
Anfangsbedingungen ab und sind fiir die vorliegende Arbeit nicht weiter von Bedeutung.

Wichtigstes Ergebnis im Zusammenhang mit der vorliegenden Arbeit ist, dass das Gas
~ relativ unabhiingig von den Anfangswerten des Modells und in Ubereinstimmung mit
der Arbeit von Abel et al. [1] — charakteristische Werte von Temperatur und Dichte
annimmt, woraus auch eine typische Massenskala fiir Pop III-Sterne abgeleitet werden
kann.

Die Simulationsrechnungen von Bromm, Coppi und Larson [9] sowie Abel, Bryan und
Norman [2] ergeben trotz unterschiedlicher Methoden und Ansétze iibereinstimmend
ghnliche, charakteristische Werte von Temperatur und Dichte fiir das primordiale Gas.
Dies liegt an der bereits erwdhnten Mikrophysik des Wasserstoffs, wobei es auf zwei in
diesem Kontext wichtige Eigenschaften von molekularem Wasserstoff ankommt:

e Die niedrigste Temperatur, die ein Gas durch Hs-Kiihlung erreichen kann, liegt
bei wenigen hundert Kelvin. In Abschnitt 3.5 (Seite 54) wird etwas ndher darauf
eingegangen.

e Bei einer Temperatur von 100,...,200 K geht die Niveaubesetzung der Hs-
Molekiile von NLTE nach LTE iiber, wenn die Teilchendichte bei etwa
103,...,10* cm™3 liegt. Dann ist die Kiihlrate geséttigt.

Diese Werte ergeben eine Masse von etwa 103Mg), die nahe an der charakteristischen
Jeansmasse liegt. Daraus wird der Schluss gezogen, dass die ersten Sterne wahrscheinlich
massereich (M > 10> M) waren.

Ein weiteres Argument fiir die Existenz massereicher Pop III-Sterne wird aus Beob-
achtungsdaten von IGM-Absorptionslinien in Quasarspektren abgeleitet: Im interga-
laktischen Medium (IGM) wurden Metalle in Absorptionslinien von Quasarspektren
beobachtet, die aus einer Zeit stammen, als das Universum etwa ein Zehntel seines heu-
tigen Alters hatte. Dies bedeutet, dass innerhalb der ersten 10° Jahre nach dem Urknall
schwere Elemente erzeugt, an das IGM abgeben und verteilt worden sein miissen. Da Ele-
mente schwerer als Lithium nicht im Urknall, sondern in Sternen synthetisiert werden,
bleiben als einziger bekannter Mechanismus zur Anreicherung des IGM mit Metallen
zu einem so frithen Zeitpunkt die Supernovaexplosionen massereicher Sterne. Daraus
wird geschlossen, dass (wenn auch nicht notwendigerweise ausschlielich) bei der ersten
Sterngeneration massereiche Sterne entstanden sein miissen (Abel et al. [3]). Allerdings
wird nicht angenommen, dass primordiale protostellare Wolken so massereich gewesen
sind, dass sie direkt in schwarze Locher kollabiert sind: Numerische Simulationen der
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Entstehung von supermassiven schwarzen Lochern (SMBH) haben ergeben, dass diese
sich erst nach einer Sternentstehungsperiode gebildet haben, da als unwahrscheinlich
gilt, dass sich ein SMBH direkt aus dem Kollaps einer (primordialen) Gaswolke bilden
kann (s. z.B. Loeb & Rasio [34]). Die direkte Bildung eines SMBH wird durch die ki-
netische Energie aus Supernovaexplosionen, die das Zusammenklumpen des Gases im
Zentrum des DM-Potentialtopfes verhindert, unterdriickt. Es wird angenommen, dass
Quasare durch die bei der Akkretion auf SMBHs entstehende Wérme angetrieben wer-
den. Es scheint also plausibel, dass Sterne bereits vor der Bildung der ersten Quasare
existiert haben. Diese wiederum haben sich nach derzeitiger Vorstellung durch Akkreti-
on auf supermassive schwarze Locher bei z ~ 10 gebildet. Die ersten Sterne hétten sich
also vor den ersten Quasaren gebildet, d.h. Quasare und deren Einfluss auf das ISM
hitten bei der Entstehung und Entwicklung der ersten Sternen keine Rolle gespielt.

Dieser Abschnitt sollte eine — keineswegs vollstandige — Ubersicht zu diesem Themen-
komplex geben und illustrieren, dass es inzwischen ein relativ gefestigtes theoretisches
Bild der Phase der Strukturbildung im frithen Universum wor der Bildung der ersten
Sterne gibt. Es ist in letzter Zeit gelungen, die freien Parameter der theoretischen Mo-
delle mit Hilfe von Beobachtungsdaten (insbes. WMAP, s. Spergel [56]) soweit einzu-
schrinken, dass von einem etablierten Modell der kosmologischen Strukturbildung im
frithen Universum gesprochen wird. Die aus diesen Modellen gewonnenen Daten kénnen
als Anfangswerte der Sternstrukturparameter von numerischen Simulationsrechnungen
der primordialen Sternentstehung benutzt werden, wie in Abschnitt 5.1 beschrieben
wird.

1.2 Entstehung der ersten Sterne

Die Sternbildung im heutigen Universum ist ein Vorgang, dessen Komplexitét teilweise
mit der komplizierten Mischung metallreichen Gases und Staubs zusammenhéngt. Der
Zustand des Universums zur Entstehungszeit der Pop ITI-Sterne ist wesentlich einfacher
zu beschreiben:

e Es gab weder Metalle noch Staub. Damit war Wasserstoff (atomar und molekular)
Hauptkiihler und -opazitatsquelle des primordialen Gases. Die chemischen und ra-
diativen Prozesse im primordialen Gas sind gut verstanden. Die Kiihlung des Ga-
ses findet im Wesentlichen durch Wasserstoff (in atomarer und molekularer Form)
statt. Der Beitrag anderer Spezies zur Gaskiihlung ist aufgrund der Haufigkeiten
wahrscheinlich unerheblich (nur HD und LiH konnten bei tiefen Temperaturen
eine Rolle gespielt haben).

e Es werden keine starken Magnetfelder erwartet.

e Per Definition gibt es keine anderen Sterne, welche die Sternentstehung durch
Strahlung, Sternwinde oder Supernovae beeinflussen kénnten.

e Es wird angenommen, dass es im IGM keine turbulenten Bewegungen gab.

e Die Anfangsbedingungen konnen aus dem inzwischen als etabliert geltenden Stan-
dardmodell der Strukturbildung abgeleitet werden.
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Diese Vereinfachungen machen die Behandlung des Problems deutlich handhabbarer,
denn die wesentlichen physikalischen Prozesse reduzieren sich auf Gravitation, thermi-
schen Druck, Drehimpuls und Strahlungstransport.

Trotz dieser Vereinfachung gibt es bis heute kein theoretisches Geriist, das die Vorher-
sage der initial mass function (IMF) aus ersten Prinzipien ermdglichen wiirde®. Dieser
Punkt wird in den Veréffentlichungen von Nakamura & Umemura [37], [38] und [39] auf-
gegriffen. Untersucht wurde die Entwicklung filamentartiger Strukturen mit dem Ziel
eine Abschitzung der Masse von PopIII-Sternen zu ermdglichen. Simuliert wird die
thermische und dynamische Entwicklung von filamentartigen, primordialen Gaswolken
mit Hilfe eindimensionaler Hydrodynamik in Verbindung mit Nichtgleichgewichtsche-
mie von Wasserstoff. Wahrend der Rechnung zerféllt die Wolke in eine Hiille und einen
dichten zentralen Teil, der (von n. = 10° cm? bis 10'® ¢cm3) quasistatisch kontrahiert.
Dieser Teil der Wolke erwies sich wahrend des Kollapses als instabil bzgl. Fragmenta-
tion. Die Masse des Sterns liegt zwischen 3 und 16 M. Im Unterschied zu [37] wird
in [38] die Entwicklung des Filaments mit Hilfe von ein- und zweidimensionaler Hy-
drodynamik und chemischer Nichtgleichgewichtsprozesse von Wasserstoff simuliert. Die
Anfangswerte der Zentraldichte lagen zwischen 10,...,10% cm™3. Es haben sich zwei
Situationen herausgestellt, die zur Fragmentation fithren kénnen: Bei geringer Anfangs-
dichte (< 10% cm™2) kann die Kiihlzeitskala linger als die freie Fallzeit werden. Dies
liegt daran, dass die Dichte zu niedrig bleibt, um den Wasserstoff effizient iber Dreiteil-
chenprozesse von der atomaren in die molekulare Form zu iiberfiihren, so dass die Wolke
nicht effektiv gekiihlt werden kann. Die Endmasse liegt in diesem Fall im Bereich eini-
ger 10 M. Falls die Anfangsdichte des Filaments dagegen oberhalb von 10° cm ™3 liegt,
ist die Kiihlung durch Hy effizienter, was eine stiirkere Kontraktion (bis n ~ 10! cm)
zur Folge hat. Sobald die Wolke fiir Ho-Linien optisch dick wird, wird die Kontraktion
fast angehalten. Der entstandene hydrostatische Kern héitte eine Masse von etwa 1 Mg.
Der Wert der Anfangsdichte des Fragments konnte mit dem Zeitpunkt (Rotverschie-
bung) der Kollapses des Ausgangswolke zusammenhéngen. Insgesamt ergibt sich eine
bimodale IMF, wobei Sterne subsolarer Masse selten und solche mit Massen zwischen
zehn und hundert Sonnenmassen am hiufigsten sein sollten. Die bimodale IMF wurde
in einer spater veroffentlichten Arbeit bestatigt: In Nakamura & Umemura [39] wird der
gravitative Kollaps metallarmer Gasfilamente unter Einbeziehung eindimensionaler Hy-
drodynamik und Nichtgleichgewichtschemie von Hy und HD simuliert. Hauptergebnis
war, dass die Entwicklung der Wolke in erster Linie von der Anfangsdichte im Zentrum,
nc,0, sowie der Anfangshiufigkeit von molekularem Wasserstoff fi2 ¢ abhéngt: Bei Fi-
lamenten niedriger Dichte (n.o < 105 cm™?) hiingt die weitere Entwicklung davon ab,
ob fu2,0 unter oder iiber dem kritischem Wert fyo o =3 - 1073 liegt. Ist fr2,0 < fH2,0rs
wird die Ki{ihlung durch Hy dominiert. Das Filament fragmentiert bereits bei Dichten
von etwa 10% cm*3, so dass die Endmasse bei ca. 100 Mg, liegt. Im Fall fro0 > fu2,cr
fragmentiert das Filament bei 107 cm ™3, die Endmasse betrigt dann ca. 10 Mg. Dies
hat damit zu tun, dass die Kiihlung durch HD hier die durch Hs iiberwiegt. Liegt die
Anfangsdichte n. o dagegen iiber 10° cm™3, ist die Kiihlrate von Hy und HD gesittigt
und die Kiihlung durch Hs dominiert. Erreicht die Teilchendichte Werte von um die
108,...,10% cm™3, so wird die Kontraktion durch die Bildung von H, iiber Dreikérper-

5Es gibt auch keine fundamentale Theorie der Sternbildung, weder fiir den primordialen, noch fiir
den heutigen Fall.
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prozesse und der sich daraus ergebenden hoheren Kiihlrate verstirkt. Solange die Wolke
bzgl. Hs optisch diinn bleibt, wird keine weitere Fragmentation erwartet. Das Fragment
sollte dann eine Masse von etwa einer bis zwei Sonnenmassen nicht iiberschreiten.

Die erste Arbeit, in der das Problem des dynamischen protostellaren Kollapses durch
numerische Losung der hydrodynamischen Gleichungen’ geldst wurde, war die von Lar-
son [29] aus dem Jahr 1969. Damals war wenig iiber die Bedingungen, unter denen
Sternbildung einsetzt, bekannt. Daher wurde vereinfachend angenommen, dass ein sphé-
risches Volumen interstellaren Materials gegebener Masse gravitativ instabil wird und
kollabiert, weil die Dichte einen bestimmten Minimalwert {iberschreitet.

Die Grundannahmen waren folgende:

e Simuliert wurde die Entstehung eines Sterns in einer HI-Region, d.h. fiir das Ma-
terial wurde typische Pop I-Zusammensetzung angesetzt: Wasserstoff befindet sich
in molekularer Form, Staub macht 1% der Gesamtmasse aus.

e Der Staub ist die Hauptopazitéitsquelle, nach dessen Verdampfung nimmt die Opa-
zitét stark ab bis die molekulare Absorption dominiert.

e Dominanter Heizeffekt ist die Kompression des Materials.

e Dominanter Kiihleffekt ist der Energietransfer vom Gas auf den Staub, der sei-
nerseits die Energie abstrahlt.

e Es handelt sich um einen sphéarisch symmetrischen Kollaps unter Vernachlissigung
von Rotation, Magnetfeldern und interner turbulenter Bewegung.

e Der Auflenrand wird rédumlich festgehalten, der Radius bleibt konstant.

Solange die Wolke optisch diinn ist, halten sich Heizung und Kiihlung die Waage, wéh-
rend dieser Phase verhélt sich die Wolke isotherm. Die Rechnungen ergaben, dass die
Figenschaften des Kollapses nicht kritisch von der Wahl der Anfangsbedingungen ab-
héngen.

Die Anfangsdichte hatte einen konstanten Wert. Durch Testrechnungen wurde herausge-
funden, dass der Kollaps sicher einsetzt, wenn der Radius folgende Werte unterschreitet:

GM
max A6—— 1.1
R 0,46 (1.1)
GM
= 41 —. .
Re = 041— (1.2)

In diesen Gleichungen ist G die Gravitationskonstante, M die Masse der Wolke, R die
Gaskonstante® und T die Temperatur in Kelvin. Gleichung (1.1) gibt den Radius an, bei
dem es zum Kollaps der Wolke kommt, aber noch Oszillationen um den Gleichgewichts-
punkt auftreten konnen. Durch den etwas kleineren Vorfaktor in Gleichung (1.2) wurde
sichergestellt, dass die Wolke aus ansonsten beliebigen Anfangsbedingungen kollabierte.

"In fritheren Arbeiten wurde aus vereinfachenden Annahmen (homologer Kollaps, polytrope Dich-
teverteilung usw.) auf die Eigenschaften des Kollapses geschlossen.
8Wert: R = 3,36 - 107ergg ' K1
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Abbildung 1.1: Links: Zeitliche Entwicklung der Dichteverteilung einer kollabierenden Wolke.
Die verstrichene Zeit ist in Einheiten von 10'3 s notiert. Die Dichteverteilung entspricht beinahe
p ~ r~2. Rechts: Zeitliche Entwicklung der Dichte- und Geschwindigkeitsverteilung kurz nach
der Bildung des zweiten Kerns. (Beide Abbildungen aus Larson [29]).

Gelost wurden die Gleichungen fiir Gasdynamik und Strahlungstransport im Euler-
schema. Die verwendeten Naherungen sind giiltig, solange das Material optisch dick ist
und der Energietransport durch Konvektion keine Rolle spielt. In spidten Phasen der
Entwicklung wird der Energietransport durch Konvektion wichtig, dann wird eine ver-
einfachte Form der Mischungsweg-Approximation benutzt. Stoffronten wurden durch
kiinstliche Viskositdt ausgeschmiert und in spéiten Entwicklungsphasen mittels shock
fitting (Diskontinuitét der Flussvariablen) behandelt.

Die Rechnungen ergaben, dass die Wolke folgende Phasen durchlduft:

1. Isotherme Anfangsphase: Da kein Druckgradient vorliegt, befindet sich das Ma-
terial im freien Fall (tg ~ p~'/?). Die Dichte steigt innen stirker an als aufen,
und das auf immer kiirzerer Zeitskala auf immer kleinerem Raum: der Kollaps hat
nicht-homologen Charakter.

2. Bildung eines optisch dicken Kerns: Eine kleine Region im Zentrum wird optisch
dick, sobald die Dichte einen bestimmten Wert iiberschreitet. Die Kompressions-
wirme kann nicht mehr frei abgestrahlt werden. Ab hier verlduft die Kompression
adiabatisch. Durch den schnellen Anstieg der zentralen Dichte und Temperatur
wird der Kollaps gebremst und im Zentrum angehalten. Es bildet sich ein Kern,
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der sich dem hydrostatischen Gleichgewicht ndhert, wahrend sich das weiter au-
Ben liegende Material weiterhin im freien Fall befindet. Ein Stof entsteht, wenn
dieses Material auf den Kern trifft. Der Aufprall verursacht einen Riickstof und
eine Folge von Schwingungen um die Gleichgewichtskonfiguration (die aber klein
und daher fiir die weitere Entwicklung unwichtig sind). Das Material regnet auf
den Kern ab, dessen Masse wichst (d.h. die Stoffront wandert bzgl. der Masse
auswarts), wihrend der Kernradius wegen des Energieverlusts durch Abstrahlung
schrumpft (d.h. die Stokfront wandert bzgl. des Radius einwérts).

. Bildung eines zweiten Kerns: Masse akkretiert weiterhin auf den Kern, der sich da-
durch auf ca. 2000 K autheizt. Hy beginnt zu dissoziieren, was zur Folge hat, dass
das Verhiltnis der spezifischen Warmen unter den kritischen Wert von 4/3 fallt.
Die hierdurch hervorgerufene Instabilitét fithrt zum Einsetzen des dynamischen
Kernkollapses, wobei diesmal die Energie hauptséchlich bei der Dissoziation von
Hy verbraucht wird, was zur Folge hat, dass mit zunehmender Dichte die Tempe-
ratur nur langsam ansteigt (diese Situation ist mit der isothermen Anfangsphase
der gesamten Wolke vergleichbar). Die Zeitskala im Zentrum wird immer kiir-
zer, wodurch die Zentraldichte immer schneller immer stirker ansteigt. Wenn der
Wasserstoff nahezu vollstandig dissoziiert ist, liegt das Verhéltnis der spezifischen
Wiérmen wieder oberhalb von 4/3. Der Zentraldruck wird hoch genug um den
Kollaps anzuhalten. Ein zentraler Kern im hydrostatischen Gleichgewicht ist ent-
standen. Das darauf abregnende Material wird schlagartig abgebremst. Zu diesem
Zeitpunkt befindet sich der dufere Teil des ersten Kerns noch im Kollaps, die erste
Stofsfront existiert immer noch.

. Expansion des stellaren Kerns: Die Dichte ist bei der Entstehung des zweiten
Kerns so hoch, dass das Material praktisch optisch dick und damit der radiative
Energieverlust vernachléssigbar ist. Deshalb ist die Stofsfront, die den zweiten
Kern begrenzt, anfangs adiabatisch. Materie aus dem ersten Kern fillt weiter
auf den zweiten Kern, wodurch der erste entleert wird und die Dichte fallt. Die
dufere Stofkfront 16st sich mangels Material auf. Aufgrund der Sprungbedingung
an der Stoffront muss die Dichte innerhalb des Stofes ebenfalls abnehmen. Weil
die Temperatur nur geringfiigig abnimmt, steigt also die spezifische Entropie des
Materials, das auf den zweiten Kern fallt, was zur Folge hat, dass der Radius
des zweiten Kerns zunehmen muss. Wahrend der Kern expandiert, nehmen die
Zentraltemperatur und -dichte weiter zu, und mit ihnen der Ionisationsgrad. Durch
den hohen Ionisationsgrad féllt trotz hoher Dichte das Verhiltnis der spezifischen
Wiérmen nicht mehr unter 4/3, ein weiterer dynamischen Kernkollaps wird so
unterbunden.

. Radiative Abkiihlung und Kontraktion des Kerns: Sobald die Dichte aufserhalb
des Kerns soweit féllt, dass das Material optisch diinn wird, kann die an der
Stokfront aufgestaute Energie abgestrahlt werden. Die Leuchtkraft des Objekts
steigt stark an. Durch den Energieverlust an der Stoffront sinkt die spezifische
Entropie des einfallenden Materials, was zur Kontraktion des Kerns fiihrt. Eine
Konvektionszone, die sich nach innen auszubreiten beginnt, entsteht. Weil Dichte
und Temperatur innerhalb der Stoffront sinken, nimmt die Opazitdt ab, so dass
der Energietransport durch Strahlung wichtig werden kann. In diesem Fall verliert
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der Kern erheblich an Energie (durch Konvektion aus dem Inneren verbunden mit
der Abstrahlung an der Oberfliche) wodurch der Radius stark kontrahiert. Die
Kernmasse nimmt in dieser Phase nur leicht zu. Der erste Kern einschlieflich
Stofsfront ist inzwischen vollstdndig aufgeldst.

6. Hauptakkretionsphase: Wahrend der spédten Kollapsphasen ist die thermische
Energie des auf die Stoffront fallenden Materials gegeniiber der kinetischen Ener-
gie vernachlédssigbar. Der radiative Energiefluss aus der Stoffront entspricht dem
kinetischen Energiefluss auf die Stofsfront. Die spezifische Entropie des einfallen-
den Materials nimmt nicht ldnger ab, sondern zu, weil die Oberflichentemperatur
zunimmt, wihrend der Energieverlust aus dem Inneren abnimmt. Dadurch wird
die Kontraktion des Kerns aufgehalten, die Konvektionszone schrumpft und ver-
schwindet. Wéhrend die Kernmasse weiterhin stark zunimmt, bleibt der Radius
beinahe unveréndert (Gegenspiel von steigender Entropie gegen Massenzunahme).
Das ganze hat eine deutliche Zunahme von Einfallgeschwindigkeit, Oberflachen-
temperatur und Leuchtkraft zur Folge. In den spéten Kollapsphasen wird der
Radius in erster Linie durch die Entropie des Materials im duferen Bereich des
Kerns bestimmt, d.h. die frithe Geschichte wird zunehmend unwichtiger®.

7. Endphasen der Entwicklung: Wenn etwa die Hélfte des Materials in den Kern
gefallen ist, wiegt die Zunahme der Einfallgeschwindigkeit den Abfall der einfal-
lenden Masse nicht lénger auf, so dass der Zufluss an kinetischer Energie abzuneh-
men beginnt. Infolge dessen nehmen die Oberflichentemperatur und Leuchtkraft
ab. Es entsteht wieder eine Konvektionszone, denn die spezifische Entropie des
einfallenden Materials nimmt ebenfalls ab. Die Opazitdt nimmt ab, wodurch der
Energieabfluss aus dem Sterninneren an Bedeutung zunimmt. Nachdem fast das
gesamte Material auf den Stern abgeregnet ist, wird die Zufuhr an kinetischer
Energie im Vergleich zum Energieverlust durch Strahlung vernachléssigbar, d.h.
die Leuchtkraft wird hauptsichlich aus dem Inneren des Kerns und nicht mehr
durch die Zufuhr kinetischer Energie aufrecht erhalten. Somit ist aus dem Kern ein
normaler Stern geworden, dessen Konvektionszone etwa bis zur Hélfte des Kerns
hineinreicht (Hayashimodell in konvektiver Vorhauptreihenkontraktionsphase).

Zusammenfassend sind in Abbildung 1.1 die zeitliche Entwicklung von Dichte und ra-
dialer Geschwindigkeit aus der Publikation von Larson [29] abgebildet.

Die 1998 verdffentlichte Publikation von Omukai & Nishi [42] kann als aktualisiertes
Gegenstiick zu Larsons Arbeit [29] mit Pop ITI-Gasmischung gesehen werden. Hier wird
die Entwicklung metallfreier protostellarer Wolken mit eindimensionaler Hydrodynamik,
Strahlungstransport von molekularem Wasserstoff (Kontinuum und Linien) und Wasser-
stoffchemie bis zur Hauptakkretionsphase simuliert. Bei dem hydrodynamischen Teil der
Simulation wurde von einer sphérisch symmetrischen Wolke ausgegangen, wobei weder
Rotation, noch Magnetfelder, noch ein dufieres Strahlungsfeld (gerechtfertigt durch die

9wodurch die Auswirkungen von Unsicherheiten und Fehlern am Beginn der Rechnung an Bedeutung
verlieren.
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Abbildung 1.2: Entwicklungsphasen einer protostellaren Wolke zu unterschiedlichen Zeitpunk-
ten. Aufgetragen sind (a) Dichte (b) Temperatur (¢) Geschwindigkeit (d) Ho-Konzentration,

jeweils als Funktion des Radius. Aus Omukai & Nishi [42].

Annahme, dass sich Sterne tief innerhalb von protogalaktischen Wolken gebildet haben,
wodurch die Einfliisse durch die kosmische Hintergrundstrahlung insignifikant gewesen
sein diirften) berticksichtigt wurden. Benutzt wurde ein expliziter Lagrangecode mit
finiten Differenzen und kiinstlicher Viskositdt nach Neumann-Richtmyer.

Zur Simulation der Chemie wurde ein Netzwerk mit 8 Spezies (H, HT, H™, Hs, He,
Het, He™ ™, e™; He-Hiufigkeit 28% nach Masse) implementiert, wobei— abhingig von
der Teilchendichte- auf verschiedene Weise vorgegangen wurde:

e ny < 10" cm™3: Hier wurde ein implizites Schema fiir die Reaktionen zwischen
den Wasserstoffspezies und den Elektronen benutzt. Die He-Atome sind aufgrund
tiefer Temperaturen (7' < 2100 K) und Dichten neutral.

e ny > 10 cm—3: Der Ho-Anteil befindet sich sicher im Gleichgewicht, daher wurde
auf Gleichgewichtschemie (Gleichgewichtshiufigkeiten aus Sahagleichungen) um-
geschaltet. Obwohl sich die Elektronen in diesem Bereich noch nicht im chemischen
Gleichgewicht befinden, ist der dadurch verursachte Fehler klein, da die Elektro-
nen bei der Bildung und Dissoziation von Hy keine Rolle mehr spielen.

17



1.2. ENTSTEHUNG DER ERSTEN STERNE

Zur Behandlung des Strahlungstransports wird angenommen, dass sich das Gas im LTE
befindet. Die Strahlungstransportgleichung wird mit der pz-Methode geldst (dhnlich wie
in Anhang A beschrieben).

Als Opazititsquellen werden die Rotations- und Vibrationslinien von Hy wie auch Kon-
tinuumsanteile beriicksichtigt, wobei der Strahlungstransport durch Linien (frequenz-
abhéngig) und das Kontinuum (als graues Problem) getrennt behandelt werden. Bei
Temperaturen unter 1000 K wird die Opazitdt Null gesetzt, ab 7000 K werden die
Werte von Rogers & Iglesias [51] benutzt, dazwischen das Planckmittel nach Lenzuni,
Chernoff und Salpeter [31].

Als Anfangskonfiguration wurde eine Bonnor-Ebert-Kugel gewihlt!?. Sofern das Zen-
trum gut aufgeldst war, haben sich 100 Gitterzellen als ausreichend erwiesen. In der
Simulation durchlief die Wolke folgende Entwicklungsphasen:

1. Kollapsphase: Anfangs befindet sich die Wolke im hydrostatischen Gleichgewicht,
die Kiihlzeit t.oq ist etwas lénger als die freie Fallzeit ¢g. Nach einer quasistati-
schen Kontraktion wird im Zentrum t.,, kleiner als tg, der dynamische Kollaps
setzt ein und zwar im Zentrum (wo die Dichte hoher ist) schneller als aufen. Der
AufRenbereich bleibt fast unverdndert, der Dichteverlauf entspricht mit beinahe
p ~ r~2 dem isothermen Fall. Wie die weitere Entwicklung des Zentralbereichs
verlguft, hangt vom Wert der Teilchendichte ab:

e n. > 10% cm™3: Durch Dreikdrperprozesse wird atomarer Wasserstoff in die
molekulare Form iiberfiihrt. Dadurch steigt die Kiihlleistung, wodurch die
Temperatur in der Zentralregion unter die der Aufsenbereiche fallt. Der ge-
samte Wasserstoff wird in Hy umgewandelt und erst bei hohen Temperaturen
dissoziiert. Die ganze Zeit iiber bleibt der Aufenbereich atomar.

e n.~ 10" cm™3, T, ~ 900 K: Um das Zentrum herum befinden sich etwa 60%
des Wasserstoffs in molekularer Form, einige Hs-Linien beginnen optisch dick
zu werden, wodurch die Kiihlrate im Zentrum im Vergleich zu den dufseren
Bereichen fallt. Das Verhéltnis der spezifischen Warmen steigt, iiberschreitet
den kritischen Wert von 4/3 aber nicht.

o n.~ 10" cm™3, T, ~ 1600 K: H, wird teilweise dissoziiert. Gleichzeitig setzt
die stofinduzierte Ho-Kiihlung ein, die so stark ist, dass die Dissoziation an-
gehalten und sogar umgekehrt werden kann. Dieser Prozess lduft solange ab,
bis die Wolke bei etwa 2000 K und einer Teilchendichte von ca. 10'® cm—3
optisch dick wird und die Dissoziation wieder einsetzt. Dies ist der Grund
dafiir, dass sich im Vergleich zu Larsons [29] Modellen kein kurzlebiger Kern
bildet. Sobald die Dissoziation von Wasserstoff vollstdndig einsetzt, erreichen
Temperatur und Dichte im Zentrum Werte, die in etwa denen heutiger Pro-
tosterne entsprechen. Ab diesem Punkt verlduft auch die Entwicklung von
PopIII- und Pop I-Protosternen nahezu gleich.

o n. ~ 102 cm=3, T, ~ 3 - 10*K: Nachdem die Kontraktion fast adiabatisch
verlief, bildet sich ein hydrostatischer Kern von ca. 1073M,, dessen Tempe-

10Tm Rahmen dieser Verdffentlichung wird die primordiale protostellare Wolke als Fragment einer
groferen Wolke gesehen, die nach der Fragmentation nahe dem hydrostatischen Gleichgewicht sein
muss.
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ratur und Dichte vergleichbar mit der von Kernen heutiger Protosterne ist.
Eine Stofkfront bildet sich an der Oberfliche des Kerns, der ab jetzt durch
Massenakkretion wichst.

2. Akkretionsphase: Die hydrodynamischen Gleichungen wurden mit einem explizi-
tem Schema geldst, unterlagen daher der CFL-Bedingung. Das hatte zur Folge,
dass die Zeitschritte extrem kurz, die Simulationsrechnung dadurch zu rechenzei-
tintensiv wurde. Sie wurde zu einem beliebigen Zeitpunkt nach Bildung des Kerns
beendet.

Die Ergebnisse der Simulationsrechnungen von Omukai & Nishi [42] (Entwicklungspha-
sen der protostellaren Wolke) sind in Abbildung 1.2 dargestellt.

Ahnlich wie in der Arbeit von Omukai & Nishi [42] wird in der von Ripamonti et al. [50]
die Entwicklung einer protostellaren Wolke primordialer Zusammensetzung simuliert.
Implementiert wurde ein eindimensionaler Lagrangecode, der neben der Hydrodynamik
und der chemischen Entwicklung (sehr dhnlich dem Code von Omukai & Nishi [42] mit
einigen Detailinderungen'!), eine ausfiihrliche Behandlung des Strahlungsfeldes enthélt.

Auch hier ergibt sich am Anfang der Entwicklung eine Larson-Pentson selbstdhnliche
Losung mit p ~ r~% (o ~ 2.2), die mit der Bildung des quasihydrostatischen Kerns
zusammenbricht.

Wiéhrend der Kollapsphase finden die wichtigen Verinderungen (chemisch und ther-
misch) im Zentrum statt: Sobald die Teilchendichte n ~ 108 cm~? iiberschreitet, setzen
die Dreiteilchenreaktionen ein, so dass der Wasserstoff in die molekulare Form iiber-
geht, wodurch die Kiihlrate steigt. Das Ineinandergreifen von Heizung bzw. Kiihlung
durch chemische Reaktionen, Kompression und Strahlung hiangt neben der Dichte und
Temperatur auch von der optischen Tiefe ab, wobei die relative Starke der einzelnen
Beitrage von der Kombination dieser Gréfen abhéngt.

Am Ende der selbstdhnlichen Phase setzt die Dissoziation von molekularem Wasserstoff
ein, die wie ein Thermostat wirkt: Durch die verbrauchte Energie wird verhindert, dass
die Temperatur und damit der Druck weiter ansteigen und der Kollaps angehalten wird.
Bei ca. 20000 K ist der Wasserstoff beinahe vollstédndig dissoziiert, so dass dieser Effekt
entfillt und der Kollaps in der Zentralregion durch den Anstieg von Druck und Tem-
peratur angehalten wird. Auferhalb des Zentrums befindet sich das Gas noch beinahe
im freien Fall. Dieses Material bildet beim Aufprall auf den Kern eine Stofkfront. Ab
diesem Zeitpunkt wird die weitere Entwicklung des Kerns durch das abregnende Mate-
rial, einerseits durch den Aufprall, andererseits durch die Kompression und die daraus
folgende Auftheizung, bestimmt.

Hat sich ein Kern gebildet, erreicht die Ho-Haufigkeit keinen nennenswerten Anteil mehr,
bildet aber eine Schicht zwischen dem immer stérker ionisierten Zentrum und der ato-
mar gebliebenen Aufenregion der Wolke!?, d.h. die Wolke besteht, was die chemische

" Beriicksichtigung nichtidealer Effekte wie Druckionisation in der Zustandsgleichung nach Saumon
et al. [62], Strahlungsdruckterm in der Impulsgleichung.

12T dieser Region #ndert sich die chemische Zusammensetzung fast nicht, weil die Teilchendichten
durchweg sehr gering bleiben.
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Abbildung 1.3: Aufgetragen ist die Struktur der primordialen protostellaren Wolke in verschie-
denen Etappen des Kollapses in Abhéngigkeit der Masse innerhalb des Radius r(M,.). Es handelt
sich um folgende Grofen: (a) Dichte (b) Einfallgeschwindigkeit (c¢) Temperatur (d) Anteil von
Wasserstoftkernen in Hy-Molekiilen. Bei den dem Anfangszustand zugehorigen Kurven ist die
Verteilung der Gitterzellen gekennzeichnet. Aus Ripamonti et al. [50].

Zusammensetzung angeht, aus drei Regionen.

Auch diese Simulationen wurden aufgrund der CFL-Bedingung sehr rechenzeitintensiv,
sobald Temperatur und Dichte hohe Werte erreichten. Aus diesem Grund wurde die
Rechnung beendet, wenn die Zentraltemperatur 10° K erreicht hatte. Abbildung 1.3
zeigt die Ergebnisse der Modellrechnungen von Ripamonti et al. [50] in einem im We-
sentlichen analogen Plot zu Abbildung 1.2 aus Omukai & Nishi [42].

In diesem Abschnitt wurden die Ergebnisse von oft zitierten, aktuelleren Arbeiten, die
sich — &hnlich der hier vorgelegten — mit der protostellaren Phase der Sternentwick-
lung, insbesondere im primordialen Fall befassen, prasentiert. Es gibt dariiber hinaus
zahlreiche hier nicht aufgefiihrte, z.T. &ltere Arbeiten, die sich mit dem Problem der
Sternentstehung bzw. der Zusammensetzung des primordialen Gases befassen (Refe-
renzen dazu sind in den zitierten Publikationen zu finden). Dabei handelt es sich oft
nicht um Rechnungen, sondern teilweise stark vereinfachte Ndherungslosungen, da ent-
weder die nétigen Methoden bzw. Ressourcen nicht zur Verfiigung standen, oder der
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protostellare Kollaps an sich nur Teilaspekt der untersuchten Fragestellung war. Im fol-
genden Abschnitt wird etwas ndher auf die theoretische Behandlung des protostellaren
Kollapses eingegangen. Die numerische Behandlung des Gesamtproblems wird in Kapi-
tel 4 beschrieben, davor werden in Kapitel 3 die in diesem Zusammenhang wichtigen
chemischen Prozesse vorgestellt.
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Kapitel 2

Grundgleichungen

2.1 Protostellarer Kollaps

Heutige Sterne kondensieren aus der interstellaren Materie; diese ist nicht gleichméfig
im Raum verteilt, sondern konzentriert sich in kithlen Wolken, die im heifen Zwischen-
wolkenmedium eingebettet sind. Die interstellaren Wolken im heutigen Universum be-
stehen aus einer Mischung aus Gas (hauptséchlich H, He und geringe Mengen schwererer
Elemente) und ca. 1% Massenanteil Staub. Der Staub ist ein weit effizienterer Strahler
als das Gas, daher kann die Kompressionsenergie im Laufe des protostellaren Kollapses
bei einer Wolke mit heutiger Zusammensetzung (zumindest im optisch diinnen Fall) re-
lativ problemlos im fernen Infrarot abgestrahlt werden. Primordiale Wolken enthielten
dagegen weder Staub noch Elemente schwerer als Li (auf die Zusammensetzung des pri-
mordialen Gases wird in Kapitel 3 niher eingegangen). Damit entféllt der effizienteste
Kiihler, was zwangsldufig zur Folge haben muss, dass primordiale Sterne eine andere
Entwicklung durchlaufen als heutige Sterne.

Eigentlich handelt es sich bei der Sternentstehung um die letzte einer Reihe von Frag-
mentationen, die schliefslich zu einem Sternembryo fiihrt. Im frithen Universum muss es
zur Bildung von Strukturen gekommen sein, aus denen sich nach mehrfacher Fragmen-
tation die Sterne der ersten Generation gebildet haben (Abschnitt 1.1). Das Phédnomen
der Fragmentation ist von grofer Bedeutung, liefert es doch die Anfangsbedingungen
fiir eine numerische Simulation. Da es keine Beobachtungsdaten zur Bildung der Sterne
der ersten Generation gibt und die Beobachtungsdaten zur Entstehung heutiger Sterne
aufgrund der vollig anderen Bedingungen keine Anhaltspunkte geben, muss auf theoreti-
sche Modelle der kosmologischen Strukturbildung im frithen Universum zuriickgegriffen
werden. Die primordiale IMF ist umstritten, es gibt allerdings eine gewisse Priferenz
fiir hohere Anfangsmassen (Abschnitt 1.2).

2.1.1 Jeanskriterium
Entscheidend bei der Fragmentation einer Gaswolke ist das Jeanskriterium, das besagt,
ab welcher Jeansmasse M; bzw. welchem Jeansradius Rj; eine Wolke der Masse M,

Dichte p und Temperatur 7' gravitativ instabil wird. Um die Jeansmasse abzuschétzen,
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kann man sich folgender Uberlegung (s. Unsold & Baschek [65]) bedienen: Wenn sich
eine homogene Gaskugel vom Radius R, Dichte p und Masse

im Gleichgewicht befindet, dann ist nach dem Virialsatz das Verhéltnis der doppelten
kinetischen Energie Ey;, zur negativen potentiellen Energie —FE,; gleich Eins:

3kpT

2E‘kin o MII]?H

—E..  3GM?
pot 5T R

Hieraus erhalt man durch Umformen den Jeansradius

1 pmyy
=-GM
Ry =5 GMITT

bzw. die Jeansmasse

Ap \ "2 ks 3/2
= T3/25=1/2, 2.1
w=(3%)  (amg) ™ 21

Falls M > M; oder R < Rj ist, ist kein hydrostatisches Gleichgewicht mehr mdglich
und die Wolke kollabiert, weil entweder der Innendruck zu klein oder —E,o zu grof ist.
M ; hangt nicht nur von der Dichte, sondern auch von der Temperatur ab; deshalb kann
durch Abkiihlung die Fragmentation einer durch thermischen Druck oder ein Magnetfeld
stabilisierten Wolke erneut einsetzen.

2.1.2 Typische Skalen

Eine typische Eigenschaft astrophysikalischer Fragestellungen ist neben der Eigengra-
vitation der grofse Bereich, iiber den die Werte der physikalischen Grofen in Raum
und Zeit variieren konnen (was Auswirkungen auch auf die numerische Behandlung
des Problems hat). Meist sind Entwicklungen, die sich auf einer viel lingeren Zeitskala
als die der kiirzesten Phénomene ereignen, von Interesse. Diese beeinflussen aber auch
die Langzeitentwicklung, so dass bei der Simulation von Evolutionssequenzen darauf
zu achten ist, keine wesentlichen Teile zu {iberspringen. Diese Tatsache ergibt ein ex-
trem steifes, in der Regel nichtlineares System von Differentialgleichungen, auf dessen
numerische Behandlung im Kapitel 4 ndher eingegangen wird.

Zeitskalen

e Dynamische Zeitskala tqyn ~ Rier/cs: die Zeit, in der Schallwellen (d.h. Infor-
mationen) mit der Geschwindigkeit ¢s durch den Kern der Grofe Rgern wandern.
Fiir einen hydrostatischen, selbstgravitierenden Protostern ist diese Zeitskala, die

Freie Fallzeit
3
ter =) —=—— 2.2

per Definition die Zeit, in der eine nicht rotierende, nichtmagnetische, drucklose
Wolke mit mittlerer Dichte p vollstdndig kollabiert. ¢y; ist nur von p abhéngig.
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e Thermische oder Kelvin-Helmholtz-Zeitskala: txy = |EGrav|/L (EGrav Gravita-
tionsenergie, L Leuchtkraft): Zeit, in der eine Warmewelle durch den (optisch
dicken) Kern propagiert.

o Diffusionszeitsskala tq ist die Zeit, in der Licht durch eine Schicht der Dicke [ und
optischer Tiefe A7 liuft: £q = £ max(Ar,1). Fiir eine optisch diinne (strahlungs-
dominierte) Schicht gilt
I 3y P

=—-——"—A
cd(y—1)oT* ’

(mit v = ¢,/c, Verhiltnis der spezifischen Warmen, P Gasdruck, o Stefan-
Boltzmann-Konstante, 7' Temperatur).

tq

o Akkretionszeitskala tace = MKern/ M (M ist die Massenakkretionsrate per Zeitein-
heit).

Fiir einen Stern im Bereich einer Sonnenmasse liegen diese Zeiten typischerweise zwi-
schen 102,...,10'"s. Werden neben der Strahlungshydrodynamik auch chemische
Prozesse einbezogen (Abschnitte 3.4 und 3.6), erweitert sich der Bereich noch mehr:
chemische Reaktionen sind dichte- und temperaturabhingig und spielen sich auf Zeits-
kalen tpem = 1079,...,10"3 s ab.

Lingenskalen

Auch hier liegt eine breite Spannweite der Zahlenwerte vor: Ein protostellarer Kern im
Sonnenmassenbereich hat eine typische Grofe von etwa 10'2 ¢cm, die Hiille ist 10° mal
ausgedehnter, wihrend die Akkretionsstofsfront nur einige Meter breit ist. Der Tempera-
turunterschied zwischen Kern und Hiille betriigt 10° — 107 K. Die Kompression liegt im
Bereich von 1 : 10%°; der daraus resultierende Druckunterschied ruft steile Gradienten
hervor. Deswegen ist es wichtig, eine numerische Technik zu entwickeln, die in der Lage
ist, die Bildung relevanter Strukturen zu erkennen und zu verfolgen.

2.2 Strukturgleichungen

In diesem Abschnitt wird eine Ubersicht iiber die Gleichungen, die das Verhalten von
Gas und Strahlungsfeld beschreiben, gegeben. Auf die numerische Behandlung des Glei-
chungssystems wird in Kapitel 4 eingegangen. Die Betrachtung beschréankt sich auf den
eindimensionalen, sphérisch symmetrischen Fall. Dies ist zwar eine stark idealisierende
Né#herung, sie erlaubt dafiir aber eine verhéltnisméafig vollstindige Beschreibung des
Sternentstehungsprozesses und damit die Entwicklung realistischerer Modelle. Vernach-
lassigt werden Rotation und Magnetfelder.

2.2.1 Strahlungshydrodynamik

Das dynamische Verhalten von Strahlung und Materie wird durch die Gleichungen der
Strahlungshydrodynamik beschrieben, die im wesentlichen physikalische Erhaltungssét-
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2.2. STRUKTURGLEICHUNGEN

ze widerspiegeln. Da in diesem Problem alle Geschwindigkeiten u < c erfiillen, ist nur
der nichtrelativistsche Grenzfall von Interesse.

Hydrodynamik
In sphérischer Symmetrie formuliert, lauten die Strukturgleichungen fiir die Variablen

Dichte p, radiale Geschwindigkeit u, innere Energie Fi,; und Masse m innerhalb einer
Kugelschale mit dem Radius r:

Massenerhaltung (Kontiniutatsgleichung)

op 1 0r?pu
- . 2.3
ot r2 or (2.3)
Impulserhaltung (Bewegungsgleichung)
opu 1 0r’puu  OP Gpm 47
(= < — ok H + wo. 2.4
ot <r2 or * or + r o P Twe (2.4)
Energieerhaltung (1. Hauptsatz der Thermodynamik)
OpEint 1 (97“2,0Eint U 1 0rtu
o (S R po 4 - . 2.
ot 2 or TEE )T mp(kd — KsS) + peg (2.5)

on; on;
- Z E’ion,ia—tZ + Z Ediss,i a—tl .

Eigengravitation (Poissongleichung): Statt das Gravitationspotential zu berechnen,
kann die Masse m innerhalb des Radius r berechnet werden

m :/0 dmcpr'® dr. (2.6)

Uber die beiden letzten Terme der Energiegleichung koppelt die chemische an die ther-
mische Entwicklung des Gases. Ejon,; und Egiss; sind die Ionisations- bzw. Dissoziati-
onsenergie der Spezies 7. Um ein Teilchen der Spezies ¢ zu ionisieren wird die Ionisati-
onsenergie Ej,,; bendtigt, die dem Gas entzogen werden muss. Entsprechend gewinnt
das Gas die Bindungsenergie Fqis; bei der Bildung des Molekiils 4.

wg und €q stehen fiir den viskosen Impulsiibertrag und die viskose Energiedissipation,
diese Grofken werden im Rahmen der kiinstlichen Viskositét gebraucht, einer techni-
schen Mafnahme, die zur Behandlung der entstehenden Stoffronten nétig ist (s. Ab-
schnitt 4.2.2).

Strahlungstransport

Beschrinkt man sich auf sphérische Symmetrie, kann das Strahlungsfeld mit der Inten-
sitat I, (r, u,t) am einfachsten durch die Momente der Intensitat beriicksichtigt werden:
das 0. bis 2. Moment der Intensitét lauten (mit p = cos6)
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KAPITEL 2. GRUNDGLEICHUNGEN

1 1
o= 5 Lt de (2.7)
-1
1 1
o= 5 [ L tnd (2.8)
-1
1t )
K, = 5[ L(rnpt)u"du. (2.9)
-1

Hiermit konnen die sog. Momentengleichungen fiir die radiale spezifische Intensitét
I,(r, p,t) formuliert werden:

Gleichung fiir die Strahlungsenergie (0. Moment)

10J 11 0r*Ju 187"2H+1K187"2u L 13K -J (5] 5)

-——=— -5 — -K— - u— p(kyJ — KgS).

c ot cr? 7 r? r c r2 or c . s
(2.10)

Gleichung fiir die Strahlungsfluss (1. Moment)

10H 110rHu 0K 3K-J 1 _10ru

S (2P, o - H). 2.11

c ot <cr2 or +3r+ r +c r? Or T PRH > (2.11)

Die in obigen Gleichungen auftretenden gewichteten Opazitdten kj, ks und kg sind
folgendermafen definiert:

Ky = / /fyidu mit J:/ J, dv
0 J 0
(o] SV . o

Kg = Ky— dv mit S = S, dv
0 S 0
(o] HV [o.¢]

Ky = / Ky,— dv mit H = H,dv.
0 H 0

Man hat also zwei Gleichungen fiir drei Strahlungsmomente (mittlere spezifische In-
tensitit Fr.q = %J, radialer radiativer Fluss Fi,q = 4nH und Strahlungsdruck
Pag = 47”[( ), d.h. man braucht zusétzlich eine Beziehung zwischen ihnen, um das
System zu schliefien.

Dies kann iiber die Eddingtonnéherung erreicht werden: Unter der Annahme eines fast
isotropen Strahlungsfelds am Punkt r wird die Intensitdt I, (r,u) bis zur ersten Potenz
von 6 (= cos 6) entwickelt:

I,(rpm) = ay(r) + by (1) p. (2.12)
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2.3. MATERIALFUNKTIONEN UND ZUSTANDSGLEICHUNGEN

Diese Beziehung in die Gleichungen (2.8) bis (2.9) eingesetzt ergibt

1
) = 5 [ @b di=a)

1

) = 5 [ (@) b)) = 3,00
1

Kolr) = 5 [ (@) + b)) i du = ga(r).

Mit der Definition des Eddingtonfaktors erhdlt man also

Jy
[Edd == K

1

= 2.13
L 3 Y ( )
was fiir fast isotrope Strahlungsfelder eine akzeptable Approximation ist. Genauer ist es,
die frequenzabhingige Strahlungstransportgleichung zu l6sen und aus dem Verhéltnis
der resultierenden Momente den Eddingtonfaktor fggq zu bestimmen.

In der hier vorliegenden Arbeit wurde der Eddingtonfaktor fiir den grauen (d.h. frequen-
zunabhéngigen) Fall numerisch mit Hilfe der sog. pz-Methode berechnet. Die Verfah-
rensweise basiert auf einer Arbeit von Yorke [71] und ist in Anhang A ndher beschrieben.

2.3 Materialfunktionen und Zustandsgleichungen

Neben den Strukturvariablen (p, u, m, Eiy, J, H) treten im System der Strukturglei-
chungen weitere Grofen auf, die vom Strahlungsfeld, dem thermodynamischen Zustand
des Systems und der chemischen Zusammensetzung des Objekts abhiangen.

2.3.1 Opazitit

Zwischen Strahlung und Materie findet stets ein Energie- und Impulsaustausch statt.
Dieser Tatsache wird in den Gleichungen der Strahlungshydrodynamik durch Kopp-
lungsterme Rechnung getragen, die mit unterschiedlicher Gewichtung der frequenzab-
héngigen Opazitdt x, in die Gleichungen eingehen: Fiir den Strahlungsfluss gilt z.B.
ki = [y Ky dy mit H = Jo" Hy,dv; entsprechend wird bei den anderen Momenten
und der Quellfunktion S bzw. S, vorgegangen. Das Strahlungsfeld muss a priori bekannt
sein, um die Integration ausfithren zu konnen. Diese Prozedur ist sehr aufwendig und
rechenzeitintensiv. Deswegen werden die gewichteten Opazitdten oft durch die Planck-
bzw. Rosselandmittel ersetzt, was den Vorteil hat, dass die Integration einmalig und im
Voraus durchgefiihrt werden kann.

Héufig wird nur das Rosselandmittel kp der Opazitidt benutzt, da es hierfiir tabellierte
Daten gibt (OPAL [25], OP [4]) und kp,js = KR gesetzt. Besser ist es, die physikalisch
geeigneteren Approximationen Ky = kg und K5 = Kp zu benutzen.

Fiir strahlungshydrodynamische Rechnungen ist die Opazitdt von fundamentaler Bedeu-
tung, weil die Opazitat der Kopplungsfaktor zwischen Strahlungsfeld und Materie ist.
Die Berechnung der notwendigen Daten (Energieniveaus, Wirkungsquerschnitte usw.)
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KAPITEL 2. GRUNDGLEICHUNGEN

zur Bestimmung der Opazitdt ist sehr aufwendig, da alle Stofs- und Strahlungsiiber-
ginge simtlicher vorhandenen Spezies iiber einen mdglichst grofsen Temperatur- und
Dichtebereich bekannt sein miissen. Es gibt fiir diverse Gasmischungen und einen wei-
ten Bereich von Metallizitéten tabellierte Daten fiir kg, z.B. von OPAL [24] oder dem
Opacity Project OP [4].

Die Daten von OPAL und OP gelten aber fiir Bedingungen, wie sie z.B. in Sternat-
mosphéren vorherrschen, sind also fiir die Beschreibung der kalten, diinnen primordia-
len Gasmischung ungeeignet. Fiir die primordiale Gasmischung, vor allem bei niedriger
Temperatur und Dichte, ist die Datenlage spéarlich; es gibt tabellierte Daten von Lenzuni
et al. [31] fiir kg und xp im Bereich

1000<  TIK] <7000
1072 < plgem™3] <05

Fiir den bei protostellaren Kollapsrechnungen zu erwartenden Dichte- und Temperatur-
bereich ist dieses Werteintervall zu klein, eine Extrapolation heikel.

In neueren Arbeiten von Mayer [35] wurde die Opazitéit (kr und kp) mit neueren Daten
eigens fiir die primordiale Gasmischung (in Abh#ngigkeit von chemischer Zusammen-
setzung, Dichte und Temperatur) berechnet.

Die Opazitidten von Mayer [35] wurden urspriinglich zur Modellierung primordialer
Akkretionsscheiben berechnet. Sie decken einen Temperatur- und Dichtebereich von
60 < T [K] < 40 -10% bzw. 1071% < p [g em™3] < 1072 ab. In den Rechnungen wur-
de stets von chemischem und lokalem thermischen Gleichgewicht als Grundannahme
ausgegangen.

Fin interessanter Befund war, dass Lithium trotz der sehr geringen Haufig-
keit (fLi =~ 10719) eine wichtige Rolle bei verhiltnismiRig niedrigen Temperaturen
(1000 < T' [K] < 3000) spielt, da es sehr frith ionisiert. Die dadurch bereitgestellten
freien Elektronen beeinflussen die Haufigkeit der H™- und der H;—Ionen, erstere wird
erhoht, letztere herabgesetzt.

Die Hy-Absorption spielt bei Temperaturen unter 500 K keine nennenswerte Rolle, weil
der niedrigste Ubergang des Ha-Molekiils bei 511 K liegt (siche Abschnitt 3.5). In die-
sem Temperaturbereich (genauer bis ca. 400 K) wird die Opazitdt von LiH dominiert;
HD liefert nur unwesentliche Beitrige. Bei Temperaturen iiber 1250 K kiihlen Li-Atome
besser als Hy, sofern chemisches Gleichgewicht vorausgesetzt wird. Da aufgrund fehlen-
der Oberflichen (Staub) Hs sich im primordialen Gas nur in der Gasphase bilden kann
(bei niedrigen Dichten sehr ineffizient {iber Hj und H~, erst bei héheren Dichten ab
n > 108 em~2 iiber Dreiteilchenprozesse, siehe Abschnitt 3.4.2), ist molekularer Was-
serstoff unterhdufig, wodurch die Kithlung durch Li-Atome selbst bei Temperaturen um
600 K dominieren kann.

Dies bedeutet fiir die Modellrechnungen der vorliegenden Arbeit, in der angenommen
wurde, dass die Gasmischung ausschlieflich aus Wasserstoff besteht, dass die Kiihlung
des Gases eher unterschitzt wurde.

Die zur Berechnung der primordialen Opazitdt beriicksichtigten Absorptionsmechanis-
men waren folgende:
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Abbildung 2.1: PoplIII-Opazitdten aus Mayer [35]. Die Abbildungen zeigen auf der rechten
Spalte die Opazitaten fiir lithiumfreies Gas, auf der linken die fiir die PopIII-Gasmischung. Von
oben nach unten sind das Rosselandmittel, das Planckmittel ohne und mit Linien eingezeichnet,
wobei die jeweils dominierenden Absorptionsmechanismen eingetragen sind. Die Werte gelten
unter der Annahme chemischen Gleichgewichts. Die weifsen Bereiche stehen fiir Gebiete, fiir die

keine Opazitidten berechnet wurden.

e Thomsonstreuung.

Rayleighstreuung.

Frei-Frei-Ubergiinge.

30

Gebunden-Frei-Ubergiéinge: Photoionisation und -dissoziation.

Gebunden-Gebunden-Uberginge: Sind insbesondere bei H:},F wichtig, da es als hiu-



KAPITEL 2. GRUNDGLEICHUNGEN

figstes positiv geladenenes molekulares Ion die Haufigkeiten anderer Spezies be-
einflusst (Ladungserhaltung).

e Kollisionsinduzierte Absorption (CIA): Ist im primordialen Gas besonders wich-
tig, weil Hy, bei Abwesenheit von Staub der wichtigste Kiihler, eigentlich nur
iiber ineffiziente Quadrupoliibergéinge absorbieren kann (Abschnitt 3.5). Durch
CIA koénnen deutlich effizientere Dipoliibergénge hervorgerufen werden, die die
Absorption erheblich steigern kénnen. Dieser Effekt ist bei hohen Dichten wichti-
ger, weil dann die Stofe haufiger sind.

Es gibt vier Bereiche, bei denen unterschiedliche Prozesse dominant zum Rosseland-
mittel der Opazitdt beitragen, diese werden in der Temperatur bei 7'~ 3000 K und in
der Dichte bei p ~ 1072 g cm™3 voneinander getrennt. Bei niedriger Dichte dominiert
Streuung, wihrend bei hoher Dichte der Ubergang von Absorption durch gebunden-frei-
Ubergiingen zu CIA stattfindet. Bei 7' ~ 3000 K findet sich ein sehr starker Tempe-
raturgradient im Rosselandmittel. Bei niedriger Dichte wird dieser durch den scharfen
Ubergang von Hy zu H und e~ (Rayleighstreuung an Hy und H bzw. Thomsonstreuung)
verursacht. Bei hoher Dichte sind es die H™ und gebunden-frei-Ubergéinge von H.

Bei der Bestimmung des Planckmittels der Opazitét kann zwischen Prozessen mit und
ohne Linienabsoption unterschieden werden.

Wird die Linienabsoption vernachlissigt, kann zwischen drei Gebieten unterschieden
werden, die jeweils durch Atome, Molekiile oder Ionen dominiert werden. Im von Ionen
dominierten Gebiet tragt hauptsiachlich CIA (Hy — Hy) zur Opazitdt bei, im atomaren
ist es die Absorption durch gebunden-frei-Uberginge von H™, wihrend es im ionendomi-
nierten Gebiet die gebunden-frei-Ubergéinge von H sind. Im Ubergangsbereich zwischen
molekularem und atomarem Gebiet hat die Opazitédt ein lokales Minimum, das durch
die rasche Hy-Dissoziation bei verzogertem Aufbau von H™ verursacht wird. Bei nied-
rigen Temperaturen und Dichten fillt die Opazitdt unter alle Grenzen, weil es keine
Absorptionsmechanismen gibt, die zur Opazitéit beitragen wiirden.

Wird nun die Linienabsoption mit beriicksichtigt, d&ndert sich obiges Bild deutlich. Bei
niedrigen Temperaturen und Dichten ergibt sich durch die Linienabsoption ein Plateau
in der Opazitét, bei héheren Dichten dominiert ebenfalls die CIA, die proportional zur
Dichte ist. Bei hoher Temperatur trigt die Absorption durch gebunden-frei-Uberginge
von H am meisten zur Opazitét bei.

Die in jedem Bereich dominierenden Absorptionsmechanismen sind Abbildung 2.1, die
die Opazitdten fiir die PoplIl-Gasmischung mit und ohne Lithium zeigt (Rosseland-
und Planckmittel, letzteres mit und ohne Linien), eingetragen.

Von den Daten zur Berechnung der Opazitidt wird folgender Dichte- und Temperatur-
bereich abgedeckt

60< TI[K] <40-10°
1079 < plgem™] <1072

Fiir Temperaturen zwischen 10%% K und 10'° K wird aus den Werten von Eldri-
ge & Tout [16] interpoliert. Im Einzelnen wird folgendermafen vorgegangen:
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Abbildung 2.2: Rosselandmittel der Opazitét fiir die primordiale Gasmischung nach Mayer [35].

e Das Rosselandmittel der Opazitdt wird fiir variable Werte von p und 7" aus den ta-
bellierten Werten interpoliert, wobei xr unter der Annahme berechnet wird, dass
sich das Gas (Z = 0) fiir den gegebenen p-T-Wert im chemischen Gleichgewicht
befindet.

e Das Planckmittel der Opazitdt kann entweder analog zu kp fiir eine chemische
Gleichgewichtszusammensetzung oder in Abhéngigkeit von der aktuellen chemi-
schen Zusammensetzung bestimmt werden, die aus der Modellrechnungen ent-
nommen wird. Diese Vorgehensweise ist flir das Planckmittel im Gegensatz zum
Rosselandmittel moglich, weil es sich hier um einen linearen Zusammenhang han-
delt, der es erlaubt die Beitrige der einzelnen Prozesse getrennt zu berechnen und
anschliefend aufzusummieren. Ab Temperaturen 7' > 10%% wird kp = kg gesetzt.

Bei den Interpolationsroutinen handelt es sich um kubische Splines. Auf diese Weise ist
sichergestellt, dass nicht nur die interpolierten Grofen (die Opazitétswerte), sondern
auch deren Ableitungen stetig sind.

Die Opazitdt des primordialen Gases kann Werte annehmen, die einen Bereich von
etwa 20 Grofenordnungen zwischen 1074 cm?g™! und 10°cm?g™! im Falle von kg
bzw. 10712 cm? g=! und 108 cm? g~! bei xp, iiberspannen, wie in den Abbildungen 2.3
und 2.3 zu sehen ist.
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Abbildung 2.3: Planckmittel der Opazitét fiir die primordiale Gasmischung nach Mayer [35].

Fiir weitergehende Einzelheiten sei auf die Dissertation von Mayer [35] verwiesen, in
der sédmtliche beriicksichtigte Prozesse sowie die genaue Vorgehensweise bei der Be-
rechnung der Opazitdt detailliert beschrieben wird. Ein Grund fiir die unterschiedliche
Entwicklung von Pop ITI- und Pop I-Sternen ist die Art und Weise, in der sie die bei der
Kontraktion gebildete Kompressionswiarme abstrahlen.

Die Opazitdt fir die Popl-Gasmischung wurde mittels einer analytischen Fit-
formel (Gleichung (2.14)) fiir das Rosselandmittel von Gail'! gendhert und
KR = Kp = Kpopl(p, ') gesetzt. Modelle, die mit diesen Opazitétswerten gerechnet wer-
den, kénnen also mit Einschrinkungen als Testmodelle fiir Popl-Protosterne gesehen
werden. Vor allem aber ermdglicht dies einen Vergleich der Entwicklungen von Proto-
sternen, die auf unterschiedliche Weise mit den Strahlungsfeld wechselwirken.

1 T 1
-2 0
K=t : (2.14)
’k';che Tolo + 10 H?ce,ev + K%ust,abs
N 1 1
Kﬁust,ev + ’{121101 + K%I* K?xtom + ’{gf
mit

Ty = 3000
Kice = 2-107% . T? Kmol = 1078 - p2/3 .13
Rice,ev = 1016 . -7 K- = 1036 . p1/3 . T10
Rdust,abs = 0.1- T0.5 Ratom — 1.5- 1020 - p- T75/2

KRdust,ev = 2108 P -2 Ke— = 0.348

!personliche Mitteilung.
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log(k [cm® g™])
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Abbildung 2.4: Rosselandmittel der Opazitit fiir Pop I- Gasmischung nach Gleichung (2.14).

Die numerischen Koeffizienten entsprechen den Koeffizienten von Bell & Lin [7]. Sie sind
nach dem jeweils im entsprechenden Temperaturbereich dominanten Prozess benannt
und nach steigender Temperatur geordnet, wobei oben links die niedrigste, unten rechts
die hochste Temperatur herrscht.

2.3.2 Zustandsgleichung

Die Zustandsgleichung setzt Druck, Temperatur und Dichte zueinander in Beziehung.

Fiir ein ideales Gas gilt:
kT

Mgk
i ist das mittlere Molekulargewicht, das mit

P:

p = NtothT- (215)

Nit = Z n; Gesamtanzahl der Teilchen (einschlieRlich Elektronen)
i
C; = i Konzentration der Spezies i
Ntot
Zeft i effektive Anzahl Elektronen
A; Atomgewicht der Spezies ¢

folgendermafsen geschrieben werden kann:
-1
_ Cz(l + Zeff,i)
o= (Z — 1 . (2.16)
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Laut Saumon et al. [52] ist die Annahme eines idealen Gases gerechtfertigt, sofern die
Dichte 107%g cm™ nicht wesentlich iiberschreitet; bei hoheren Werten treten nicht-
ideale Effekte, wie z.B. Druckionisation auf, die bei der Berechnung des Drucks nicht
vernachléssigt werden sollten. Saumon et al. [52] stellen tabellierte Daten der Zustands-

gleichung fiir ein reines Wasserstoff- und ein reines Heliumgas zur Verfiigung, aus denen
der Druck fiir

125<  T[K  <1,15-10°
1070 < plgem™¥] <5623

interpoliert werden kann. Auf diese Weise wiirden zwar die oben genannten Effekte, ins-
besondere die Druckionisation von Hy, bei der Bestimmung des Drucks beriicksichtigt.
In den chemischen Ratengleichungen (siehe Abschnitt 3.6) ist diese aber nicht enthalten,
was zu einer Inkonsistenz in den Modellen fiihren wiirde?. Aus diesem Grund wurde auf
die Implementierung einer erweiterten Zustandsgleichung verzichtet.

Aus Sternentwicklungsrechnungen ist bekannt, dass der Strahlungsdruck erst ab hohen
Massen eine Rolle spielt. In den Modellen, die in der vorliegenden Arbeit gerechnet
werden, erreicht die Masse der protostellaren Kerne bis zu dem Zeitpunkt, an dem die
Modellrechnung abgebrochen wird, nur Werte von deutlich unter einer Sonnenmasse,
sodass die Vernachlédssigung des Strahlungsdrucks gerechtfertigt ist.

Innere Energie und Temperatur

Die innere Energie pro Masseneinheit Ei, setzt sich aus der Summe der thermischen
und der chemischen Energie (Uy, bzw. Uchem) zusammen; dabei trigt jedes Teilchen
mit %kBT pro Freiheitsgrad ndf; zum thermischen und mit seiner Ionisations- bzw.
Dissoziationsenergie zum chemischen Energieinhalt bei

Uth :Z v — 1nikBT (217)
Fin :% (2.18)

mit

1 {g+ |:x2ﬁi|, xE%fur HQ (2 19)

-1 fiir die restlichen Spezies.

Durch obige Formulierung mit dem Adiabatenindex ~; werden durch den Zusatzterm
die Vibrationsfreiheitsgrade von Hy nach Omukai & Nishi [42] beriicksichtigt.

2 Alternativ konnte die Ho-Haufigkeit aus den Tabellen interpoliert werden, was aber nur im Giiltig-
keitsbereich der Tabellen mdglich ware. Die Zustandsgleichung héngt auch von der chemischen Zusam-
mensetzung des Gases ab. In Saumon et al. [52] wird die chemische Gleichgewichtszusammensetzung fiir
einen gegebenen (p,T')-Punkt durch Minimierung der spezifischen freien Helmholtz-Energie berechnet.
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Die spezifische innere Energie ist also eine Funktion der (Teilchen-)Dichten und Tem-
peratur, aus der die Temperatur (z.B. mittels Newton-Raphson-Iteration) berechnet
werden kann:

(2.20)

Ein T7 y T _Ein
Tneu: Talt_< t( P Z) t>-

dEint (T7 P, nl)/dT

Hier ist Ein (T, p,n) die nach Gleichung (2.18) berechnete innere Energie pro Massen-
einheit und Fj,; der aktuelle (wihrend der Iteration konstant gehaltene) Wert der inne-
ren Energie pro Masseneinheit, der aus der Energiegleichung (2.5) des Gesamtsystems
stammyt.
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Kapitel 3

Chemie 1m fruhen Universum

3.1 Urknall und primordiale Nukleosynthese

Kosmologische Fragestellungen, wie die Entwicklung des Universums unmittelbar nach
dem Urknall oder die Entstehung grofirdumiger Strukturen, sind nicht Gegenstand dieser
Arbeit, weshalb nur ein kurzer Uberblick auf wichtige Theorien und Entdeckungen, die
zur Entwicklung der jetzigen Vorstellungen zur Entstehung der leichten Elemente nach
dem Big Bang beigetragen haben, gegeben werden soll.

Als experimenteller Nachweis der Expansion des Universums gilt die 1929 von Hubble
gemachte Beobachtung der Beziehung zwischen der Rotverschiebung von Galaxien und
deren Entfernung zur Erde; als Dopplereffekt interpretiert bedeutet dies: Die gemessene
Radialgeschwindigkeit v, eines Objekts ist proportional zu deren Entfernung r:

vy =Hr, (3.1)

wobei H die Hubblekonstante ist, dessen Wert laut Spergel et al. [56]
bei Hy = 72 4 3(stat.) & 7(syst.) km s~! Mpc~! liegt. Ein relativistisches Modell eines
expandierenden Weltalls wurde vor Hubbles Entdeckung Anfang der 1920er Jahre von
Friedmann aus der Losung der Einsteingleichungen unter Voraussetzung des Weltpostu-
lats (Weltall homogen und isotrop) aufgestellt. Darin ist die Expansion zeitabhéngig und
wird durch nur einen Parameter, den Skalenfaktor R(¢), der mit der Raumkriimmung
zusammenhéngt, beschrieben.

In den 1940er Jahren haben Gamov und seine Mitarbeiter die Bedingungen bei der Nu-
kleosynthese von Elementen untersucht. Sie gingen der Frage nach, ob es moglich wiére,
die chemischen Elemente in heute beobachteter Haufigkeit schrittweise aus Protonen und
Neutronen im heifen Urgas (unter Bedingungen #hnlich denen in heifen Sternen) zu
synthetisieren. Sie kamen zu dem Ergebnis, dass die Reaktionskette bei Helium abbricht,
schwerere Elemente also nicht in einem Urfeuerball entstanden sein konnten. 1968 wur-
den von Wagoner erste Rechnungen zur Big Bang Nukleosynthese (BBN) verdffentlicht,
die 1973 von ihm aktualisiert wurden (Wagoner [68]); aktuellere und umfangreichere
Daten wurden von Vangioni-Flam et al. in der NACRE-Kompilation [66] publiziert.

Der bedeutendere Teil von Gamovs Arbeit liegt in der Vorhersage, dass die Strahlung des
damals expandierenden Universums heute noch nachweisbar sein miisste. Der Nachweis
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3.2. PRIMORDIALE HAUFIGKEITEN

gelang 1965 durch die zufillige Entdeckung der kosmischen Mikrowellenhintergrund-
strahlung durch Penzias & Wilson [45]. Thre Messungen wurden 1979 von Woody & Ri-
chards [69] durch Messungen des Strahlungsfeld im gesamten zugénglichen Wellenlén-
genbereich erginzt, die eine Plancksche Strahlungskurve eines schwarzen Korpers mit
T = 3K ergaben. Die Strahlung erwies sich als praktisch isotrop und unpolarisiert, ein
Beweis dafiir, dass das Universum, im Einklang mit dem Friedmannmodell, von einem
Zustand hoher Temperatur und Materiedichte ausging.

Messungen des COBE-Satelliten (ab 1989) ergaben fiir die kosmische Mikrowellen-
Hintergrundstrahlung (CMB) eine Temperatur von

Tems =2,73 £0,01K (aus den Messdaten abgeleitet)
Tens =2,728 + 0,002K (Absolutmessungen im FIR).

Die relative Intensitiit der Strahlung stimmt innerhalb von 10~* mit der Planckkurve
iiberein, die Polarisation liegt unterhalb von 107°.

3.2 Primordiale Haufigkeiten

Die Kenntnis der primordialen Haufigkeiten ist erforderlich, da diese als Anfangswerte
fiir die Modellierung der protostellaren Phase der bendtigt werden.

3.2.1 Vorhersage primordialer Hiufigkeiten aus SBBN-Rechnungen

Die Umkehrung der Expansion des Universums fithrt zu dem Schluss, dass das Univer-
sum kurz nach dem Urknall ein primordialer Reaktor gewesen sein muss, in dem in den
ersten Minuten nach dem Big Bang die leichten Elemente synthetisiert wurden.

Die Grundannahmen der Standard Big Bang Nukleosynthese (SBBN) sind folgende: Ein
homogenes Universum, isotrope Expansion, Teilcheninhalt geméfs dem Standardmodell
der Teilchenphysik (d.h. insbesondere drei Arten leichter (Masse im MeV-Bereich) oder
masseloser Neutrinos?).

Die Haufigkeiten der durch die primordiale Nukleosynthese erzeugten Nuklide ist in
dieser Theorie durch einen freien Parameter, dem Nukleon zu Photon-Verhéltnis 7 (oft
no = 10'%9), darstellbar.  muss durch weitere Annahmen oder Beobachtungen be-
stimmt oder zumindest eingeschrénkt werden. Bei Beobachtungen ist es in diesem Zu-
sammenhang oft zweckméRig, statt mit 1 mit Q,h? (h ist hierbei der Hubbleparameter
in Einheiten von 100 kms~! Mpc~!) als freiem Parameter zu arbeiten.

Wihrend der ersten Zehntelsekunden nach dem Urknall waren Dichte und mittlere Ener-
gie der stofsenden Teilchen so grofs, dass die Reaktionen der schwachen Wechselwirkung
so schnell abliefen, dass Neutrinos im thermischen Gleichgewicht mit e*-Paaren und
den Photonen der kosmischen Hintergrundstrahlung waren (v +7 < et + e~ < v +7).

'!An diesem Punkt kniipfen andere Varianten der Big Bang Nukleosynthese-Modelle an, die u.a.
zum Ziel haben, die Richtigkeit des Standardmodells der Teilchenphysik zu testen. Sog. Neue Physik
wiirde sich natiirlich auch auf die Vorhersagen primordialer Haufigkeiten auswirken. Auf diese Art von
Fragestellungen soll hier nicht niher eingegangen werden.
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FEinige Sekundenbruchteile spéter fiihrte die Expansion des Universums zur Entkopp-
lung der Neutrinos von den Photonen der kosmischen Hintergrundstrahlung, so dass sie
bei der Umwandlung von Protonen in Neutronen (und umgekehrt) eine Rolle spielen
konnten. Die Energiedichte war aber immer noch so hoch, dass die Anzahl von Protonen
und Neutronen durch die schwache Wechselwirkung im Gleichgewicht gehalten wurde:

pte Sn+r,

p+7v.Sn+et.

Nach einigen Sekunden fror das n/p-Verhéltnis aus, und nahm anschliefend wegen des
Neutronenzerfalls (7, = 887,6s) weiter ab.

Die ganze Zeit iiber wurde Deuterium iiber die Reaktion
p+nsSD+y

produziert. D ist nur schwach gebunden, so dass die stirker gebundenen Nuklide 3H
und ®He erst gebildet werden konnten, als die Energie des Strahlungsfeldes unter die
Photodissoziationsschwelle von D gesunken war.

Die Nukleosynthese setzte ein, als das Universum wenige Minuten alt war, und
die Temperatur unter den kritischen Wert von 80 keV fiel, womit der D-
Photodissoziationsflaschenhals iiberwunden wurde und D zu 3H, 3He, und *He verbrannt
wurde, dies umso schneller, je hoher die Nukleondichte war, d.h. die primordialen D- und
3He-Hsufigkeiten wurden einerseits durch einen Wettlauf zwischen den Kernreaktionen
(abhéngig von der Dichte der Reaktionspartner) und der Expansion des Universums
andererseits festgelegt.

Es gibt keinen stabilen Kern mit der Massenzahl A = 5. Durch diese Liicke wird der
Weg zu Kernen schwerer als “He erschwert, da diese dann nur iiber Reaktionen mit
Kernen, die aus zwei oder mehreren Nukleonen bestehen, gebildet werden konnen. Die
Hiufigkeiten von D, 3H, >He waren stets gering und Reaktionen wurden durch die
hohe Coulombschwelle (insbesondere zwischen *He + 3He und *He + %He) zusitzlich
unterdriickt. Dies hatte zur Folge, dass kaum Kerne mit A > 5 gebildet wurden und
fast alles “He iiberlebt hat; "Li ist der einzige primordial erzeugte Kern mit A > 5, der
in beobachtbarer Haufigkeit vorkommt.

Auch bei A = 8 gibt es keinen stabilen Kern; diese Liicke hat den Aufbau schwererer
Nuklide mit A > 8 verhindert.

Etwa 1000 Sekunden nach dem Urknall (T ~ 30 keV) kam es zum schlagartigen Abbruch
der primordialen Nukleosynthese, da das Weltall durch Expansion bereits zu kalt und
die Coulombbarriere fiir geladene Teilchen zu hoch geworden war, d.h. dass nach dem
Urknall nur die Nuklide D, >He, *He und Li synthetisiert wurden.

Da alle Dichten mit der Expansion abnehmen, ist es zweckmafig, die Nukleondichte
durch 7, das Verhiltnis der Nukleonen zu Photonen (gemessen nach der e*-Anihilation)
zu quantifizieren; daher die Wahl von 7 als freiem Parameter in der SBBN-Theorie.
Durch die heutige Temperatur der Hintergrundstrahlung wird die Dichte der CMB-
Photonen festgelegt; mit der Bestimmung der heutigen Massendichte in Nukleonen
(Baryonen) ist n bekannt.
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Abbildung 3.1: Spektrum des 12,5 pc entfernten spektroskopischen Doppelsternsystems Capella
in der 1216 A-Region (aus Linsky et al. [33]). Die Abbildung zeigt ein Profil, dass aus einer
breiten Lya-Emissionslinie besteht, die durch die Chromosphéren beider Sterne sowie Absorp-
tion durch das interstellare Medium erzeugt werden. Gut zu sehen ist die beziiglich Wasserstoff
um —0,33 A verschobene Deuteriumlinie

Der in diesem Zusammenhang interessante 7-Bereich liegt zwischen n = 1 und n = 10.
Heute sind die meisten relevanten Kernreaktionsraten fiir die Synthese leichter Elemente
bei Energien im Bereich der thermischen Energie zur Zeit der primordialen Nukleosyn-
these ausreichend genau gemessen, so dass die theoretischen Unsicherheiten (unten ist
der 1 o-Bereich angegeben) der durch BBN-vorhergesagten Héufigkeiten verhéltnismé-
Big klein sind:

D,%*He: 8 —10 %
Y,:02-0,5%
Li:12 —21 %.

3.2.2 Primordiale Hiufigkeiten aus Beobachtungen

Wihrend die SBBN-Theorie Hiufigkeiten fiir eine Vielzahl von Isotopen vorhersagt, ist
es nur mdglich, diese fiir H, D, °Li und 7Li zu messen.

Bei der Bestétigung der theoretischen Vorhersagen durch Beobachtungen ist es von
grofem Vorteil, dass fiir jede Spezies andere Methoden und astronomische Gebiete her-
angezogen werden kénnen, wodurch eine Korrelation der Messfehler weitgehend ausge-
schlossen werden kann.

Deuterium

D wird in Sternen iiber die Reaktion D 4+ p — 3He 4 v zu He verbrannt. Da es in
Sternen keine Deuteriumquelle gibt, muss der heute gemessene Wert eine Untergrenze
fiir den primordialen Wert darstellen. Die D/H-H&ufigkeit kann im lokalen interstellaren
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Medium aus der relativen Stérke der isotopisch getrennten Lymanabsorptionslinien von
D und H bestimmt werden (die Da-Linie ist um —0,33 A gegeniiber der Lya-Linie bei
1216 A verschoben). Mit Hilfe von Modellrechnungen, in die u.a. die Entwicklung der
beobachteten Objekte eingeht, wird auf den primordialen Wert geschlossen.

Die technische Schwierigkeit der Messung liegt darin, dass die D-Linie im Fliigel der ex-
trem gesdttigten H-Linie liegt, deren Geschwindigkeitsprofil oft unbekannt ist. Da eine
isotopenverschobene D-Linie von einer geschwindigkeitsverschobenen H-Linie ununter-
scheidbar ist, kann es leicht zu Verwechslungen kommen.

Um die durch die Sternentwicklung verursachten Unsicherheiten zu minimieren wurden
aufer in der solaren Umgebung und dem lokalen interstellaren Medium Messungen an
Lya-Absorbern mit geringer Metallizitdt und hoher Rotverschiebung vorgenommen. Es
wird erwartet, dass diese Systeme keine signifikante Sternentwicklung durchgemacht
und daher anndhernd den primordialen Deuteriumwert aufweisen sollten. Messungen
verschiedener Gruppen ergaben Werte, die nicht miteinander konsistent sind, was auf
systematische Fehler hindeutet. Die gemessenen Werte liegen im Bereich

(2,340.6) - 10~° < (D/H) < (1,9,...,2,5) - 1074

der untere Wert stammt von Songaila et al. [55] der obere von Tytler et al. [64].

Helium

He ist das zweithdufigste Element im Universum und kann daher iiberall mit hoher
Genauigkeit gemessen werden. Da Sterne Wasserstoff zu Helium verbrennen und pro-
zessiertes Material an das interstellare Medium zuriickgeben, kann nur eine Mischung
aus primordialem und von Sternen synthetisiertem He beobachtet werden. Aus diesem
Grund weicht man auf metallarme, d.h. weniger entwickelte Objekte aus. Der primordia-
le “He-Wert, Y),, wird aus Messungen von metallarmen, extragalaktischen HII-Regionen
oder Blue Compact Galaxies (BCGs) abgeleitet?. Hierzu werden die Hiufigkeiten von
Sauerstoff und Stickstoff beziiglich Wasserstoff gemessen und Y, aus den Beziehungen

iy 0
Y = v+ Y
vt Go/mH

dY N

Yo=Yt uNmE

durch lineare Extrapolation Z — 0 bestimmt (siehe Izotov & Thuan [26] und die dort
aufgefithrten Referenzen). Wesentlich ist hierbei die Annahme, dass der Sauerstoffanteil
bzgl. der Gesamthéufigkeit schwerer Elemente in Galaxien unterschiedlicher Metallizit&t
konstant ist, was laut Izotov & Thuan [26], gestiitzt auf Modellrechnungen der chemi-
schen Entwicklung von BCGs (Pilyugin [46] und Fields [17]), in guter Ndherung zutrifft.
Die Annahme eines linearen Zusammenhangs zwischen Y und N/H ist nicht unproble-
matisch, weil der Stickstoff nicht aus der gleichen Quelle wie der Sauerstoff stammen

2Pop II-Sterne sind zur Bestimmung der primordialen Heliumh#ufigkeit ungeeignet; die meisten sind
nicht heiff genug, um He-Spektrallinien anzuregen, die, die es sind, zeigen Diffusionseffekte.

41



3.2. PRIMORDIALE HAUFIGKEITEN

030 ——————
a) All brightest He

T

I lines

0.28 7

0.26
>
0.24f
0.22}
o this paper
o ITL94, ITL97
I I I I | I I I I | I I I I | I I I I | I I I
020, 50 100 150 200
10%(0/H)
o30————
b) All brightest He I lines
0.28}
0.26f e S
- RS ]
0.24f
0.22}
o this paper
o ITL94, ITLOT
I I I I | I I I I | I I
0205 20 40 60 80 100 120
107(N/H)

Abbildung 3.2: Lineare Regressionen von Y bzgl. O/H bzw. N/H zur Bestimmung von Y, (aus
Izotov & Thuan [26]).

muss; von Thuan et al. [62] konnte aber gezeigt werden, dass das N/O-Verhéltnis bei
BCGs mit Z < Z /8 konstant ist, was nur zu verstehen ist, wenn der Stickstoff in den
gleichen massiven Sternen, die auch den Sauerstoff synthetisiert haben, erzeugt wurde.
Fiir den primordialen *He-Wert geben Izotov & Thuan [26] folgende Zahlenwerte an:

Y, = 0,244 £0,002 (aus Extrapolation O/H — 0)
Y, = 0,245 +0,001 (aus Extrapolation N/H — 0)

Diese Methode birgt einige Unsicherheiten: Die Heliumproduktion erfolgt nicht unbe-
dingt mit der gleichen Rate wie die Metallproduktion, d.h. % muss nicht fiir alle Ob-
jekte gleich sein. HII-Regionen sind nur sichtbar, weil das Gas durch die UV-Strahlung
eingebetteter Sterne angeregt wird; die Intensitdt der Emissionslinien wird durch Ab-
sorptionslinien der Sternspektren kiinstlich abgeschwécht. Durch die Annahme, dass das
Gas ausschliefslich durch UV-Strahlung angeregt und ionisiert wird, werden weitere Ef-
fekte (Stoke, Reabsorption emittierter Strahlung usw.) vernachléssigt, deren Korrektur

nicht ohne weiteres moglich ist.
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3He ist fiir die Uberpriifung der BBN ungeeignet, denn es gibt grofe Unsicherheiten in
der Interpretation der *He-Haufigkeiten, was hauptsichlich daran liegt, dass Sterne in
unterschiedlichen Phasen ihrer Entwicklung *He produzieren und zerstéren (Sterne mit
1-2 Sonnenmassen sind 3He-Nettoerzeuger, wihrend massereichere Sterne >He-Zerstorer
sind). Derzeitige Modelle sagen viel mehr He voraus, als beobachtet wird.

Lithium

Die Haufigkeit von Lithium ist um Grofenordnungen geringer als die von Deuterium
und Helium. Hochgenaue ’Li-Messungen sind nur an den Oberflichen naher Sterne
moglich, diese konnen aber bereits eine chemische Entwicklung durchlaufen haben. Der
primordiale “Li-Wert wird durch Beobachtung sehr alter, metallarmer Pop II-Halosterne
(Z =1/250,...,1/12Z¢) bestimmt.

Es wird angenommen, dass sich die Lithiumh&ufigkeit seit der Entstehung der Halozwer-
ge vor fast 13 Milliarden Jahren wenig geandert hat (dies wird dadurch untermauert,
dass Beobachtungen der A = 6707,761A und A\ = 6707,921A Resonanzlinien sehr al-
ter, metallarmer Pop II-Halosterne gezeigt haben, dass diese Sterne anndhernd gleiche
Lithiumh#ufigkeiten aufweisen?, obwohl ihre Massen und Metallizititen unterschiedlich
sind; dass unterschiedliche Auf- bzw. Abbaumechanismen den Lithiumgehalt iiber einen
so langen Zeitraum konstant hielten ist sehr unwahrscheinlich). Der iiber diese Methode
erhaltene Wert liegt laut Spite & Spite [57] bei

7L'
fl = (11,2 + 3,8) - 1071,

Die Hauptunsicherheit bei der Bestimmung der Lithiumh&ufigkeit liegt in der Unkennt-
nis der genauen Temperaturen der Sternatmosphéren. Das Verstandnis der Lithiumpro-
zessierung in Sternen ist auferdem noch liickenhaft.

3.2.3 Kombination von theoretischen Vorhersagen und Beobachtun-
gen

Coc et al. [10] haben mit aktuellen Daten und Monte Carlo-Methoden die Element-
hiufigkeiten der leichten Nuklide (D, 3He, *He und 7Li) in Abhéngigkeit von Qyh?
berechnet. Fiir den durch WMAP bestimmten ,h?-Wert ergeben sich folgende Zahlen-
werte (die laut Angaben der Autoren bis auf den Wert von Li mit den Werten anderer
Arbeitsgruppen gut iibereinstimmen):
Y, = 0,2479 £+ 0,0004
+0,19 1n—
D/H = 2,607, 107"
SHe/H = 1,0440,04-107°
. 10,49 41—
Li/H = 41575 -1071°

In Abbildung 3.3 aus Coc et al. [10] sind die auf verschiedene Weise vorhergesagten
Héufigkeiten dieser Spezies graphisch dargestellt.

3Dieses Phénomen wird in alten Pop I-Sternen nicht beobachtet.
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Abbildung 3.3: Hiufigkeiten von “He (Massenanteil), D, *He und "Li (Anzahl relativ zu H) in
Abhéngigkeit von 119 bzw. h{), aus Coc et al. [10]. Die Grenzwerte wurden aus Monte Carlo-
Rechnungen gewonnen. Der schraffierte Bereich kennzeichnet die primordialen Haufigkeitswerte
von *He, D, *He und “Li, die aus verschiedenen Beobachtungen gewonnen wurden. Die durch
WMAP erhaltenen Werte von k2 sind durch den vertikalen Streifen markiert. Fiir die Details
sei auf die Publikation von Coc et al. [10] und die darin aufgefithrten Referenzen verwiesen.
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3.3 Gasphasenchemie

3.3.1 Molekiilbildungsmechanismen

Zur Bildung eines Molekiils miissen sich zwei (oder mehr) Atome bzw. Ionen so an-
néhern, dass eine chemische Bindung entsteht; dabei ist es nicht moglich die Teilchen
zusammenzuhalten und gleichzeitig die Energie- und Impulserhaltung zu gewéhrleisten,
was bedeutet, dass entweder:

1. ein Photon emittiert, oder
2. ein Teilchen ausgestofsen, oder

3. ein drittes Teilchen die liberschiissige Energie und Impuls davontragen muss. Letz-
teres setzt voraus, dass sich drei Teilchen gleichzeitig innerhalb der Reichweite der
Wechselwirkungskrifte befinden miissen. Bei niedrigen Teilchendichten ist dies
sehr unwahrscheinlich, so dass im frithen Universum Dreiteilchenreaktionen prak-
tisch nicht zur chemischen Entwicklung beigetragen haben®.

Auf Oberflichen (z.B. Staubkdrner) ist die Bildung von Molekiilen sehr viel effizienter
als in der Gasphase. Wihrend die Stofzeit zweier Teilchen in der Gasphase nur kurz
ist, werden sie an einer Oberfliche durch Adsorption viel linger gehalten und kénnen
durch Wanderung auf der Oberfliche schlieflich miteinander reagieren; aufserdem kann
Energie durch Wechselwirkung mit Oberflichenatomen leichter abgegeben werden. Da
sich im frithen Universum noch keine Oberflichen gebildet hatten, miissen sich zu dieser
Zeit die chemischen Prozesse alle in der Gasphase abgespielt haben.

Die Wahrscheinlichkeit, mit der eine Reaktion stattfindet, hangt u.a. davon ab, ob die
oder einer der Reaktionspartner geladen ist. Neutrale Reaktionen haben um einen Fak-
tor 1072 bis 10~ kleinere Reaktionsquerschnitte als Ion-Molekiilreaktionen, da durch
die Ladung des Ions die Wechselwirkung zwischen Ton und Molekiil iiber viel gréfsere
Distanzen als nur iiber die Grofe der Elektronenwolke um die Reaktanden wirkt.

Neutrale Reaktionen

Beim Stof zweier neutraler Teilchen ist es wahrscheinlicher, dass sie aneinander abpral-
len, als dass sie nach Emission von Strahlung ein Molekiil bilden, weil die Wahrschein-
lichkeit einer Strahlungsemission innerhalb der kurzen Zeit der Stof-Wechselwirkung
sehr klein ist. Meistens ist eine (temperaturabhéngige) Barriere zu iiberwinden. Die
wichtigsten neutralen Reaktionen sind:

e Radiative Assoziation: A+ B — (AB)* — AB + v
Typischer Ratenkoeffizient: & ~ 1077 ¢cm® s~!. Die Anniherung von A und B
findet entlang der Potentialkurve eines elektronisch angeregten Zustands von A B*

“Dreikdrperstofe setzten ab relativ hohen Teilchendichten (ca. 10'°cm ™) ein, gehdren dann aber zu
den schnellsten Reaktionsarten und spielen deswegen beim protostellaren Kollaps eine entscheidende
Rolle
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statt. Daraus ergibt sich ein gebundener Zwischenzustand (im Schwingungskonti-
nuum), der durch einen Strahlungsiibergang in einen gebundenen (evtl. tieferlie-
genden) elektronischen Zustand (diskretes Schwingungsniveau) gefolgt wird. Der
Prozess ist i.a. ineffizient, da eine spontane Emission wihrend des Stofes (d.h.
innerhalb von typischerweise 107125, ... 10713 ) stattfinden muss, die radiative
Lebensdauer aber aber erheblich linger (10=8s, ...,10765) ist.

e Neutraler Austausch: A+ BC — A+ BC
Typischer Ratenkoeffizient: k ~ 10~ cm? s~!. Diese Reaktionsart ist stark tem-
peraturabhingig, weil oft hohe Aktivierungsenergien {iberwunden werden miissen.

Ton-Molekiilreaktionen

Hierbei handelt es sich eigentlich um eine Reaktionssequenz. Dieser Reaktionsweg ist
ein sehr effizienter Prozess zur Bildung neuer Molekiile. Die Reaktion findet bei fast je-
dem Stof statt. Dabei polarisiert das positive Ion das Molekiil, was eine Spiralbewegung
der Teilchen aufeinander zu zur Folge hat, bis die Wechselwirkung zwischen ihnen bei
einem Abstand von ca. 10 Atomradien energiereich genug ist, um einem Atomkomplex
zu bilden, der seine Vorgeschichte vergessen hat. Das beteiligte Ion kann z.B. aus Pho-
toionisation mit UV-Strahlung entstehen. Der Ratenkoeffizient & ist meist temperatur-
unabhéngig. Dieser Reaktionstyp ist bei niedrigen Temperaturen um Gréfenordnungen
schneller als neutrale Reaktionen. Ion-Molekiilreaktionen kénnen auch deswegen eine
wichtige Rolle in der chemischen Entwicklung spielen, weil Ionen oft am Anfang von
Reaktionsketten stehen. Die haufigsten Ion-Molekiilreaktionen sind:

e Ladungsaustausch: AT+ B — A+ Bt

Typischer Ratenkoeffizient k ~ 1072 ¢cm? s~!. Der Ladungsaustausch ist, solange
die Stoflenergie gering ist und dadurch die Elektronen Zeit haben sich der Umge-
bung anzupassen, unwahrscheinlich. Bei hoherer Energie wird die Stofdauer mit
der e -Transferzeit vergleichbar und damit der Ladungsaustausch wahrschein-
licher. Damit diese Reaktion stattfinden kann, ist aufer einer Energieresonanz
zwischen den Zustidnden von A und B ein Uberlapp der Wellenfunktionen der
beteiligten Teilchen nétig. Es besteht eine schwache Temperaturabhingigkeit.

e Radiative Rekombination: AT +e¢~ — A+~
Typischer Ratenkoeffizient & ~ 1072 cm? s~!. Temperaturabhingigkeit k ~
T-1/2 Es handelt sich um den Umkehrprozess zur Photoionisation, der insbe-
sondere bei atomaren Ionen von Bedeutung ist (molekulare Ionen rekombinieren
iber andere Mechanismen).

e Dissoziative Rekombination: ABT + ¢~ — AB* - A+ B
Typischer Ratenkoeffizient & ~ 107¢ cm? s~!. Bei dieser Reaktion regt das ein-
fallende Elektron ein Elektron des Ions an und besetzt ein freies Orbital in AB;
die Kerne bewegen sich entlang einer AB*-Potentialkurve. Es findet ausschliefs-
lich ein Energieaustausch zwischen den Elektronen, nicht zwischen Elektronen und
Kernen statt.

Die dissoziative Rekombination ist ein wichtiger Zerstérungsprozess molekularer
Ionen; opp ist in Speicherringen bestimmbar, Information {iber den Bereich der
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Schwingungszustinde des molekularen Ions und angeregter Endzusténde der neu-
tralen Atome sind aber schwierig zu erhalten, daher sind Schliisse auf den Um-
kehrprozess (047) schwierig.

Reaktionen mit Beteiligung negativer Ionen

Im Gas kommen neben neutralen Atomen und Molekiilen auch Elektronen vor, die mit
diesen Teilchen reagieren und negative Ionen hervorbringen kénnen:

e Radiative Attachment: A4+e¢~ — A~ + v
Typischer Ratenkoeffizient & ~ 107!% cm? s~'. Das Elektron reagiert hier mit
einem neutralen Atom bzw. Molekiil A (mit positiver Elektronaffinitit). Im Ge-
gensatz zur radiativen Rekombination des Elektrons mit einen positiv geladenen
Ton handelt es sich hier um eine Reaktion mit einem neutralen Teilchen, bei der die
Wechselwirkung viel schwécher, folglich der Ratenkoeffizient entsprechend kleiner
ist. Er kann folgendermafen grob abgeschétzt werden: Der typische Stofratenko-
effizient fiir ladungsinduzierte Dipolreaktionen liegt bei etwa 10~ cm?®s~!. Dieser
Wert muss mit der Wahrscheinlichkeit dafiir, dass die Reaktion stattfindet, mul-
tipliziert werden. Die Stofzeit ist aufgrund der hohen Geschwindigkeit des Elek-
trons sehr kurz (10~'s), die radiative Lebensdauer dagegen viel linger (107%s),
was eine Wahrscheinlichkeit fiir die Strahlungsemission von etwa 106 ergibt. Fiir
den Ratenkoeffizienten gibt es keine experimentell bestimmten Werte, quanten-
mechanische Rechnungen bestétigen jedoch den eben abgeschitzten Wert in der
Grokenordnung von k ~ 10715 cm3 s~ 1.
e Photodetachment: A= +v — A+ e~

Umkehrreaktion zum radiative attachment, iiber die negativ geladene Ionen (meist
rasch) abgebaut werden. Die Wechselwirkungsenergie zwischen einem Elektron
und einem neutralen Teilchen ist in der Regel schwach, was diesen Prozess aus
zwel Griinden recht effizient macht: Einerseits sind Photonen aus einem weiten
Wellenldngenbereich in der Lage, das schwach gebundene Elektron abzuldsen.
Andererseits ist der elektrische Dipol des Ions wegen des in der Regel grofen
Abstands zwischen neutralem Teilchen und Elektron groff. Dies hat zur Folge,
dass der Wechselwirkungsquerschnitt fiir Photodetachment im Vergleich zu dem
fiir Photodissoziation grofs ist. Fiir diese Reaktionsart wurden detaillierte Berech-
nungen durchgefiihrt, insbesondere fiir H™. Sie ergaben einen mittleren Wirkungs-
querschnitt von etwa 2 - 1077 cm?. Es wird erwartet, dass dieser Wert fiir andere
Systeme dhnlich grof ist, da es bei der Berechnung des Wirkungsquerschnittes
nicht sehr auf die Beschaffenheit von A und A~ ankommt.

e Associative detachment: A~ + B — AB + e~
In diesem Fall wird die Wechselwirkung zwischen dem neutralen Teilchen und
dem negativen Ion in erster N&herung durch ladungsinduzierte Dipolwechselwir-
kung dominiert. Der Stofratenkoeffizient fiir diese Art von Reaktionen liegt bei
etwa 107 cm?s™!, ein Wert der auch fiir associative detachment gelten wiirde,
sofern die Reaktion bei nahezu jedem Stof stattfinde. Ob dies der Fall ist, hingt

davon ab, wie sich die Reaktionspartner A~ und B entlang der Potentialkurven
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anndhern: Findet die Anndherung entlang einer abstoffenden Kurve statt, kommt
es nur zu elastischer Streuung. Bei Anndherung entlang einer anziehenden Po-
tentialkurve, kann es zu einem autoionisierenden Ubergang in einen gebundenen
Zustand von AB kommen, falls der Abstand r zwischen den Teilchen kleiner als der
Kreuzungspunkt der Potentialkurven r. wird. Diese Uberginge sind exotherm und
— da die Zeit, wihrend der der Abstand r < r. ist viel ldnger als die Autoionisati-
onszeit (ca. 10714 s) ist— stark bevorzugt. Der Ubergang findet also bei annihernd
jedem Stofs statt, d.h. der Ratenkoeffizient entspricht in etwa dem Stofratenkoef-
fizienten. Andererseits kann die Situation so sein, dass es keinen Kreuzungspunkt
zwischen den Potentialkurven der Reaktionspartner und des neutralen Zustands
gibt. In diesem Fall findet keine Reaktion statt. Insgesamt bedeutet dies, dass
die Reaktion entweder mit hoher Rate, oder gar nicht stattfindet. Experimente
ergaben, dass fiir den Fall, dass es sich bei A~ und B um Atome handelt, alle
exothermen associative detachment-Reaktionen schnell stattfinden. Bei Molekii-
len ist keine allgemeine Aussage moglich; es gibt je nach beteiligter Spezies sowohl
langsam als auch schnell ablaufende Reaktionen.

e Wechselseitige Neutralisierung: A~ + BT — A+ B

Typischer Ratenkoeffizient k ~ 1076 7-/2 ¢m? s~1. Ein sehr schneller Prozess.
Hier wird die Wechselwirkung zwischen den Teilchen durch langreichweitige Cou-
lombkréfte dominiert, der Wechselwirkungsquerschnitt ist also sehr grof. Wah-
rend sich die Reaktionspartner A~ und B1 annihern, ist ein Ubergang auf den
gebundenen Zustand AB moglich, falls die entsprechenden Potentialkurven nahe
genug beieinander liegen. Sowohl Berechnungen als auch Messungen bestétigen,
dass diese Uberginge moglich sind. Der Ratenkoeffizient ist grof und hat bei
niedrigen Temperaturen eine -1/ 2_Abhingigkeit, d.h. die Neutralisierung wird
bei langsamer Annaherung bevorzugt.

3.4 Die ersten chemischen Prozesse im Universum

Die Chemie im frithen Universum ist nicht sehr vielféltig, da nach dem Urknall nur we-
nige chemische Spezies vorhanden waren. Anfangs waren alle Atome ionisiert; die durch
die Expansion des Universums bedingte Abkiihlung fiihrte ca. 10000 Jahre nach dem
Big Bang zum Ubergang des strahlungsdominierten zum materiedominierten Weltall.
Durch die stufenweise Rekombination der Atome, beginnend mit den Atomen mit dem
hochsten Ionisationspotential, wurden Strahlung und Materie entkoppelt. Von diesem
Zeitpunkt an entwickelten sich Strahlungs- und Materietemperatur nicht mehr auf glei-
che Weise®:

T, ~ (1+42)
Tw ~ (142)>2

Die Expansion des Weltalls (Entwicklung der Teilchendichte ny ~ (1+ 7)) hatte auRer-
dem zur Folge, dass die Rekombinationszeitskala linger als das Alter des Universums

®Genaugenommen entwickeln sich die Temperaturen der neutralen und geladenen Spezies unter-
schiedlich, werden aber durch diverse Mechanismen so gekoppelt, dass es zwischen T,-, Tion und
Theutr keine signifikanten Unterschiede gibt (s. Puy et al. [48]).
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Abbildung 3.4: Entwicklung der wichtigsten H-, D-, He- und Li-haltigen Spezies im friithen
Universum in Abhéngigkeit von der Rotverschiebung z (aus Galli & Palla [20]).

wurde, d.h. die Rekombination war nie vollstdndig. Dieser Punkt ist von entscheiden-
der Bedeutung fiir die weitere chemische Entwicklung, weil Ion-Molekiilreaktionen viel
schneller als neutrale Reaktionen ablaufen.

Nachfolgend wird zusammenfassend die Bildung der fiir den protostellaren Kollaps, vor
allem in Hinblick auf die Kiihlung des primordialen Gases, wichtigen Molekiile geschil-
dert. Das in dieser Arbeit benutzte chemische Netzwerk ist nebst Reaktionskoeffizienten
in Anhang B aufgelistet. Es basiert auf den Arbeiten von Galli & Palla [20], Puy, D. et
al. [48], Lepp, S.; Stancil, P. C.; Dalgarno, A. [32], Palla, F.; Salpeter, E. E.; Stahler,
S. W. [43] und Stancil, P. C.; Lepp, S.; Dalgarno, A. [58], [59].

Eine recht ausfiihrliche Beschreibung der chemischen Prozesse im friihen Universum ist
z.B. in Galli & Palla [20] nachzulesen. Die aus Rechnungen dieser Art resultierenden
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H&ufigkeiten geben einen guten Anhaltspunkt fiir die Anfangswerte der chemischen
Spezies, die in dieser Arbeit fiir die Durchfiihrung der Simulationsrechnungen bendtigt
werden. Abbildung 3.4 aus Galli & Palla [20] zeigt die Haufigkeiten der wichtigsten
Spezies und deren zeitliche Entwicklung zusammenfassend dargestellt.

3.4.1 Helium

Mit einer Ionisierungsenergie Ei,, = 24,6 eV war Helium das erste neutrale Atom und
He;r und HeH™ die ersten Molekiile®. He;r wird {iber die Reaktion

Het +He — He;—}—y
erzeugt. Der Abbau geschieht iiber Photodissoziation und radiative Rekombination

He;'—i—fy — He" + He
He;—i—e* — He + He.

Die spiter einsetzende radiative Rekombination von Het (He™ + e~ — He + ) unter-
driickt zusitzlich den Aufbau von He]. Die Entstehung von atomaren He ermdglicht
aber die Bildung von HeH™" bzw. HeD™ iiber die Reaktionen

He + HY — HeH' + 4

Het +H — HeHT 44
Hf + He — HeH" +H,

wobei die letzte Reaktion iiber einen angeregten H; -Zustand ablduft.
Die Zerstérung von HeH™ und HeD™ geschieht durch Photodissoziation, radiative Re-
kombination und Reaktionen mit H:
HeH" +v — He-+HT
HeH" +e~ — He+H
HeH" +H — H; + He.

Die Reaktionen, die zum Auf- und Abbau von HeD™ fiihren, verlaufen analog zu den
oben aufgelisteten.

Helium ist zwar das zweithdufigste Element, aber chemisch inert, so dass es, abgesehen
vom indirekten Beitrag zur Ho-Bildung, bei der chemischen Entwicklung des primordia-
len Gases praktisch keine Rolle spielt.

3.4.2 Wasserstoff und Deuterium

Die Wasserstoffchemie beginnt mit der radiativen Rekombination von Protonen und
Elektronen:

H" +e- — H+7,

5Laut Dalgarno [12] bei z ~ 2500 gebildet.
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wobei die Photonen hauptséchlich durch Rekombination in angeregte Zustdnde abgege-
ben werden, so dass durch sie andere Wasserstoffatome nicht wieder ionisiert wurden.

Das hiufigste und wichtigste Molekiil im friihen Universum ist Hy. Der effizienteste
Ho-Bildungsweg wire die direkte Bildung iiber einen Stoff (H + H — Hy + «), dies ist
aber im Grundzustand aufgrund des fehlenden elektrischen Dipolmoments von Hs nicht
moglich. Falls eins der Wasserstoffatome in einem angeregten Zustand ist, kann Hy durch
radiative Assoziation gebildet werden. Dieser Prozess ist aber im friihen Universum
unbedeutend, weil sich die H-Population fast ausschlieflich im Grundzustand befand.
Molekularer Wasserstoff hat sich iiber andere Wege (in zwei Phasen) gebildet:

Protonen als Katalysator

Die Sequenz beginnt mit der Bildung von Hj durch radiative Assoziation

H+H — H+H" +e”
H"+H — Hf 4+
He+H" — HeH' 44

HeH" +H — Hj + He

gefolgt von einer Ladungsaustauschreaktion
Hf +H — Hy+HT.

Die Reaktionskette wird durch die Photodissoziation von H;L (Faiss = 2,64eV) limitiert.

Elektronen als Katalysator

Diese Reaktionssequenz wurde von McDowell [36] vorgeschlagen:

H+e — H +7v
H+H — Hy+e .

Dieser Reaktionspfad ist effizienter als die Hj -Sequenz, setzt aber wegen der niedrigen
Dissoziationsenergie von H™ (Egiss = 0,75¢V) erst spéter ein (laut Dalgarno [12] bei
z 2~ 100)). Uber diesen Weg ist ein Ha-Anteil von fy, ~ 10~3 erreichbar.

HD ist, was die Entstehung angeht, hauptséchlich die isotopische Version von Hs (die
Bildung setzt etwas frither ein), wobei es eine weitere Reaktion gibt:

H +D — DY+ H
DT + H, HD +HT

l
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Dreikorperstofie

In der Gasphase sind 3-Korperstofe der effizienteste Ho-Bildungsweg. Uber diesen Pro-
zess kann der gesamte atomare in molekularen Wasserstoff umgewandelt werden; er
setzt aber erst ab Teilchendichten n > 10% cm™3 ein

H+H+H S Ho+H
H+H+H;, S Hs+Hs
D+H+H < HD+H.

Der Abbau von Hs kann auch tuber die Reaktionen

Ho+e — H+H™

Ho+e — H;—i—e*—i—ef
Ho+y — H+H
Hy+~v — HJ +e

stattfinden.

Weitere molekulare Ionen sind H:},F und HsD*. Sie entstehen iiber die Reaktionen
Hy +H, — Hj+H
HD" +Hy — HeD"+H
HD +Hf — HeD" +H.

Der Abbau geschieht durch dissoziative Rekombination:

Hi +e- — Ho+H

Hf +e — H+H+H
HoDt +e” — Hy+D
HsD"+e¢- — HD+H
HsD"+e¢” — H+H+D.

3.4.3 Lithium

Die Lithiumchemie (Eji, = 5,39 €V) setzt aufgrund der kleinen Teilchendichte als letzte
ein. Die lithiumhaltigen Spezies sind Li, Li*, Li~, LiH und LiH". Die Lithiumchemie
beginnt mit der Rekombination von Li

Lit +e- — Li+n,
weitere atomares Lithium ergebende Reaktionen sind:

LitT+H — Li+H

Li*t+H — LiH" 4+~
LiH" +e- — Li+H
LiH" +H — Li+HJ,
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wahrend LiT durch die Reaktionen

Li+y — Lit+e”
Li+Ht — Lit+H
Li+Hf — Lit+H,
Li+H" — Lit4+H+~
LiH"+H — LiT+H,

entstehen kann. AuRer iiber die obigen Reaktionen wird LiH" auch durch Photodisso-
ziation abgebaut:

LiH"+v — Lit+H
LiH"+~4 — Li+H"

Li~ wird durch radiative attachment gebildet und durch photodetachment bzw. gegen-
seitige Neutralisation abgebaut:

Li+e” — Li +~
Lic+y — Lite
Li-+H" — Li+H

Mit der Entstehung von atomaren Lithium konnte Lithiumhydrid gebildet werden:
Li+H — LiH+~y
Li+H — LiH+e,

das durch Photodissoziation, Ladungsaustausch und Austauschreaktionen zerstort wer-
den kann:

LiH+~y — Li+H
LiH+HY — LiHT+H
LiH+H — LiH+ H,

LiH+H" — LiT + H,.

Der Hauptentstehungsweg von Lithiumhydrid 13uft iiber associative detachment von
Li~ und H (Li- +H — LiH +¢e7).

Die Haufigkeit von LiH ist sehr gering, der Beitrag zur Opazitit (s. Mayer [35]) jedoch
nicht zu vernachlassigen.

Die Anfangswerte der Konzentrationen der chemischen Spezies, wie sie in den Modell-
rechnungen benutzt werden, sind in Tabelle 3.1 aufgelistet. Die Werte wurden so ge-
wiahlt, dass die Konzentration nicht zu weit vom chemischen Gleichgewicht entfernt war
(Abbildung 3.4). Der Schwellenwert fiir ausreichend effiziente Kiihlung durch moleku-
laren Wasserstoff liegt bei fy, = 5-10~% (Norman, Abel und Bryan [40], Abel et al. [2],
[1], Bromm et al. [9]). Um zu iiberpriifen, ob auch eine geringere Anfangsmenge an Ho
geniigt, um die Konfiguration ausreichend zu kiihlen, wurden ebenfalls Rechnungen mit
einer Anfangskonzentration von 10710 durchgefiihrt. Die H*-Konzentration wurde so
gewahlt, dass das Gas insgesamt elektrisch neutral ist.
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Tabelle 3.1: Anfangswerte der Konzentrationen der chemischen Spezies in den Modellrechnungen
der vorliegenden Arbeit (Erlduterungen im Text).

Spezies Konzentration ¢

H 1-— Zz;ﬁH C;
HT Ladungserhaltung
H- 1-1071°
H, 5-1074,1.10710
Hy 1-107%
Hy 1-10715
e 1-10710

3.5 Einfluss der chemischen Zusammensetzung auf die
thermische Entwicklung des Gases

Allgemeine Aussagen zur thermischen Entwicklung eines Gases zu machen ist nicht mog-
lich, da es auf das komplexe Zusammenspiel diverser Heiz- und Kiihlprozesse ankommt.

Ein wesentlicher Faktor, der zur Abkiihlung des Gases fiihrt, ist die adiabatische Ex-
pansion des Universums. Diese war vor der Entstehung von Molekiilen der dominierende
Prozess. Die Abkiihlung des Gases durch Expansion des Universums spielt auf der Zeit-
skala der Sternbildung keine nennenswerte Rolle, ganz im Gegensatz zur Erwdrmung
des Gases durch Kompression wihrend der Kontraktion der protostellaren Wolke. Ob
sich ein Stern bilden kann, hingt entscheidend davon ab, ob das Gas die wiahrend der
Kompression entstehenden Warme abstrahlen kann oder nicht, und wie sich die Kiihl-
zeitskala t.oo zur dynamischen Zeitskala tg verhélt. Nur wenn t.o < tg ist, wird der
Kollaps der protostellaren Wolke nicht durch den thermischen Druck aufgehalten.

Durch das Wechselspiel zwischen den Atomen und Molekiilen des Gases und dem Strah-
lungsfeld wird die Beschreibung der thermischen Entwicklung des Gases komplizierter:
Es besteht ein steter Energieaustausch zwischen dem (im primordialen Fall staublosen)
Gas und dem Strahlungsfeld. Dabei wird das Gas geheizt, wenn es durch die Absorption
eines Photons und anschliefsende Stofanregung der Translationsfreiheitsgrade eines wei-
teren Teilchens Energie vom Strahlungsfeld aufnimmt, oder gekiihlt, wenn ein Teilchen
durch einen Stof angeregt wird und diese Energie durch Emission eines Photons an das
Strahlungsfeld abgibt”.

Beim protostellaren Kollaps ist vor allem die Kiihlung der kontrahierenden Wolke von
Interesse. Neben der Abstrahlung von Photonen ins Kontinuum, der durch die Losung
der (frequenzabhingigen) Strahlungstransportgleichung (s. Abschnitt 2.2.1) Rechnung
getragen wird, spielt die Abstrahlung durch Linien eine wichtige, m&glicherweise ent-
scheidende Rolle.

Das Prinzip bei der Berechnung einer Kiihlfunktion ist recht einfach: Es miissen alle
Ubergiinge, die durch Strahlung und Stofe verursacht werden, beriicksichtigt und auf-

"Hierbei wird vorausgesetzt, dass das Photon nicht reabsorbiert wird, andernfalls wiirde es sich
lediglich um einen Energietransfer innerhalb des Gases handeln (der natiirlich auch vorkommt).
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summiert werden; auf diese Weise erhélt man die Kiihlfunktion pro Molekiil W (X) fiir
ein Molekiil X:

= Z By Al — o' J')  [ergs™ . (3.2)
vJv’J/

Dabei sind E,; > E, j die Energien der Rotations-Vibrations-Zustinde vJ und v'J’,
N,y die Teilchendichte im Zustand v.J und A(vJ — v'J’) die Ubergangswahrscheinlich-
keit vom Zustand v.J nach v'.J’.

Die Umsetzung in die Praxis ist aufwendig und komplex; sie erfordert neben der Ein-
beziehung des Strahlungsfeldes die mdglichst genaue Kenntnis der Prozesse zwischen
den beteiligten Atomen und Molekiilen, d.h. fiir jedes Atom bzw. Molekiil miissen al-
le Strahlungs- und Stofiibergangswahrscheinlichkeiten (Wirkungsquerschnitte) bekannt
sein. Ebenso sind die Schwingungs- und Rotationsiibergénge zu beriicksichtigen.

Alternativ dazu kann zur Bestimmung der Kiihlfunktion ausgenutzt werden, dass, wie
in Abschnitt 2.3.1 kurz beschrieben, Gas und Strahlungsfeld {iber die Opazitit koppeln.
In der Energiegleichung und der Gleichung fiir das 0. Strahlungsmoment J (Gleichun-
gen (2.5) bzw. (2.10)) werden der Energieaustausch zwischen Gas und Strahlungsfeld
durch den p(k;J — kgS)-Term beschrieben, wobei das Planckmittel der Opazitéit be-
nutzt wird: K75 = kp (Abschnitt 2.3.1).

Wenn bei der Berechnung des Planckmittels der Opazitdt Absorptions- und Emissi-
onsprozesse (Kontinuum und Linien) einbezogen werden, entspricht dies (formal) der
Berechnung einer Kiihlfunktion: Jedem Prozess i, bei dem die Spezies j (und & bei Zwei-
teilchenprozessen) beteiligt ist, wird ein Wirkungsquerschnitt o;; (bzw. 0;;1) zugeord-
net. Bei einer Gasmixtur diverser Spezies kann der mit der Teilchendichte n; gewichtete
monochromatische Absorptionskoeffizient geschrieben werden als

v) = Z njoii(v) + Z ningoiik (V). (3.3)

j?k

Wird hiermit das Planckmittel gebildet, erhilt man:

Kp = p07;4//4(1/)B,, dv

— pJT4/ ana,j )—i—annkaijk(u) B, dv
j7k

Zﬂﬂfaij v)B, dz/+znj ni T [ 0ijk(v) By dz/ (3.4)

4 4
P ol TP ol

Die Zahlenwerte fiir #(v) wurden von Michael Mayer zur Verfiigung gestellt®.

Die Opazitat fiir Linienemission lautet:

he E E2 k:1~>2
- - A — . .
o et S (oo ] oo (] i e

1~>2

8personliche Mitteilung
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Abbildung 3.5: Energieniveaus eines Molekiils

Bei hohen Temperaturen (T 2> 10 K) ist keine Molekiilbildung méglich; es kénnen nur
Atome existieren, bei denen auRer Ionisationsprozessen nur elektronische Uberginge
stattfinden und zur Opazitéit beitragen.

Wenn die Temperatur im Bereich von bis zu einigen tausend Kelvin liegt, findet Mo-
lekiilbildung statt, ohne dass die Molekiile sofort wieder dissoziiert werden. Molekiile
haben zusétzliche Freiheitsgrade, die je nach Temperatur angeregt bzw. eingefroren sein
konnen. Wie in Abbildung 3.5 angedeutet, beinhaltet jeder elektronische Energiezustand
Schwingungszustéinde v, diese wiederum Rotationszusténde J. Die Energiedifferenz zwi-
schen den Ubergangsarten liegt in etwa eine GroRenordnung auseinander.

Als molekulare Kiihler kommen im frithen Universum nur Hy, HD, LiH in Frage. Die
entsprechenden Kiihlfunktionen sind (nach Berechnungen von Galli & Palla [20]) in Ab-
bildung 3.6 dargestellt. Schon zu sehen ist, in welchem Temperaturbereich die Kiihlung
durch Molekiile eine Rolle spielt: Wahrend durch Hy nur bis auf knapp unter 100 K ge-
kiihlt werden kann, ist die Kiihlung durch HD fast eine weitere Gréfenordnung wirksam.
Durch LiH kénnte das Gas bis auf wenige Kelvin abgekiihlt werden.

Kiihlung durch H,

Obwohl Hy wegen des fehlenden elektrischen Dipolmoments ein schlechter Strahler ist,
wird der grofite Anteil zur Kiihlung des primordialen Gases durch Hs beigetragen, weil
dies das haufigste Molekiil ist. Ho besitzt bestimmte Eigenschaften, die es von HD, LiH
unterscheidet:

e Es hat kein permanentes Dipolmoments. Deswegen sind Rotations- und Schwin-
gungsiibergénge innerhalb des elektronischen Grundzustands nur durch Quadru-
polstrahlung moglich; die Ubergangswahrscheinlichkeit (A ~ 10~ s~! fiir den
am tiefsten liegenden Ubergang) ist proportional Ef’j

e Das Molekiil besteht aus zwei ununterscheidbaren Protonen (Fermionen mit Spin
S = 1/2); die Paritdt der Gesamtwellenfunktion muss also negativ sein. Aus die-
sem Grund gibt es zwei Moglichkeiten fiir den Gesamtkernspin I:
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Abbildung 3.6: Kiihlfunktion pro Molekiil (Hy, HD, LiH und HY) fiir n(H) = 102 cm ™2 (aus
Galli & Palla [20]).

I = 1: ortho-Hy; Triplett (11, %(u + 11), |]). Die Spinwellenfunktion ist gegen
die Vertauschung der Teilchen symmetrisch, die Rotationszustidnde haben negati-
ve Paritit. Die Rotationsquantenzahl J = 1,3,5, ... ist ungerade.

I = 0: para-H,; Singulett %(Tl — |7). Die Spinwellenfunktion ist gegen Ver-
tauschung der Teilchen antisymmetrisch, die Rotationszustdnde haben positive
Paritédt, die Rotationsquantenzahl nimmt gerade Werte an: J = 0,2/4,....

Da die Abstdnde zwischen J =0 — 2 = 510K und J =1 — 3 = 845 K unterschiedlich
grof sind, hiingt die Abstrahlung von Ha auch vom Verhiltnis von H'h zu HY*™* ab; es
betragt im thermischen Gleichgewicht g—z = I—*I'l = % (Spinstatistik). In Flower & Pineau
des Foréts [19] wird gezeigt, dass das Verhiltnis von HS™*h® zu HY™® im primordialen
Gas mit der Zeit keineswegs konstant gewesen sein muss.

Nach den Auswahlregeln sind nur Strahlungsiibergéinge mit AJ = +2 erlaubt, d.h.
die Strahlungsumwandlung HS™*° « H5™® (AJ = +1) ist verboten. Das ortho-para-
Verhiltnis kann aber durch reaktive Stofe mit H oder HT veriindert werden:

HY™ho + H — HE™* 4+ H  bei T > 1000K
HY™ + HY o HY™ +HT  bei T ~ 100K,

Diese Tatsache macht die Berechnung der Wirkungsquerschnitte und Ratenkoeffizienten
fiir die Ubergéinge kompliziert, da es neben der Rotationsanregung mit AJ = 4+2 auch
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einen reaktiven Reaktionskanal mit AJ = 41 gibt. Bei Stofiibergdngen werden haupt-
sachlich die tiefliegenden (v,J)-Zusténde bevolkert (innerhalb eines Schwingungsniveaus
steigt die Stofabregungsrate mit steigendem J proportional zu J).

Das System H — Hs ist Dank umfangreicher Untersuchungen mit klassischen und quan-
tenmechanischen Methoden recht gut bekannt; bis auf Ausnahmen in Detailfragen sind
gute Daten vorhanden.

Je nach Umgebung kénnen einige Uberginge wichtiger sein als andere; vorauszusa-
gen, welche das sind, ist normalerweise aufwendiger als die Beriicksichtigung sdmtlicher
moglichen Uberginge. Die tiefste durch Hy-Kiihlung erreichbare Temperatur liegt bei
Tmin = Ej=2—j=0/kp =~ 510 K. Sind die Niveaus geméf LTE besetzt, befinden im hoch-
energetischen Schwanz der Maxwellverteilung noch geniigend Teilchen, iiber die das Gas
auf ~ 100 K abkiihlen kann, tiefere Temperaturen sind iiber Ho-Kiihlung allein nicht
erreichbar.

Eine aufwendige Untersuchung zur Kiihlung wasserstoffhaltigen Gases wurde von Le
Bourlot et al. [30] durchgefiihrt. Die von dieser Gruppe berechnete Kiihlfunktion fiir Ho
wurde im Rahmen des Collaborative Computational Project [11] (auch) als Fortranrou-
tine verdffentlicht.

Kiihlung durch HD

Das Verhalten von HD entspricht im Wesentlichen dem von Hs; allerdings gibt es einige
Unterschiede:

e Es gibt Rotations- und Schwingungsiiberginge (Dipol und Quadrupol).

e Der Massenschwerpunkt liegt nicht in der Mitte des Molekiils; daher sind die
Potentiale asymmetrisch, was dazu fiihrt, dass bei Stofen Uberginge mit AJ = +1
erlaubt sind (diese dominieren die inelastische Streuung).

e Die Berechnung der Wirkungsquerschnitte ist aus technischen Griinden aufwen-
diger als bei Hy (Wirkungsquerschnitte u.U. sehr klein, daher empfindlicher fiir
Ungenauigkeiten in den Potentialen), aber genauer machbar.

e Der Beitrag zur Kiihlung ist aufgrund der geringen Haufigkeit (% ~ 107?) klein,
aber da HD im Gegensatz zu Hj ein nicht verschwindendes Dipolmoment (dadurch
ist der Abstand zwischen den Energieniveaus grofer) und eine kleinere Rotations-
konstante hat, kiihlt dieses Molekiil auch noch bei tieferen Temperaturen als Hs.
Der Ubergang zwischen den am tiefsten liegenden Niveaus entspricht einer Tem-
peratur Tyin = Ej=1-3-0/kp = 160 K, so dass das Gas durch HD {iber die
Teilchen im hochenergetischen Teil der Maxwellverteilung auf bis zu etwa einer
Grofenordnung tiefer gekiihlt werden kann als durch Hy. Hinzu kommt, dass die
Ubergangswahrscheinlichkeit mit A ~ 1078 s~! die von Hy um etwa das Tausend-
fache iibertrifft.

Auch fiir HD wurde die Kiihlfunktion als Fortranroutine im Rahmen des Collaborative
Computational Project [11] verdffentlicht (Flower et al. [18]).
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Kiihlung durch LiH

Die Chemie von LiH ist komplex; bei T° = 2000 K wird es {iber angeregte Zusténde
gebildet; erst ab T' =~ 2000 K {iber direkte radiative Assoziation.

Das Dipolmoment von LiH ist verhéltnisméfig grof, daher kommen starke Rotations-
und Schwingungsiibergénge vor, allerdings ist die Datenlage fiir Rotations- und Schwin-
gungsiibergénge spérlich.

Die primordiale Haufigkeit von Li bzw. LiH ist nicht unumstritten (letztere diirfte bei
ca. 10718 liegen). Falls der LiH-Beitrag zur Gesamtkiihlung durch Linien relevant ist,
dann nur bei geringeren Temperaturen als der Beitrag von HD.

Zusammenhang zwischen Kiihlung und Strukturbildung

Erst als die Kiihlzeit kleiner als die Hubblezeit wurde, konnten sich die ersten Struktu-
ren im frithen Universum bilden. Gemeint sind hiermit Strukturen baryonischer Materie.
Die Rolle und das Verhalten von dunkler Materie und ihre Wechselwirkung mit der ba-
ryonischen Materie sind nicht Gegenstand der hier vorgelegten Arbeit. Die dunkle Ma-
terie hat Simulationsrechnungen zu Folge zwar eine wichtige Rolle bei der Bildung und
dem Verhalten der ersten, filamentartigen Strukturen gespielt. Der dynamische Beitrag
der dunklen Materie zur Entstehungszeit der ersten Sterne ist jedoch vernachldssigbar.
Erst wenn die Kiihleigenschaften des Gases, dessen chemischer Beitrag im Wesentlichen
durch die Hy-Konzentration festgelegt wird, bekannt sind, konnen Aussagen iiber die
Umsténde bei der Bildung der ersten Strukturen im Universum gemacht werden.

Laut Norman, Abel und Bryan [40] liegt der kritische Ho-Anteil, der eine ausreichend
effiziente Kiihlung ermdglichen wiirde, bei fg, ~ 51074 Demnach kénnten bei ei-
ner Rotverschiebung von z =~ 40 erste Objekte mit M > 5- 10*M,, entstanden sein,
wahrscheinlicher wiire der Kollaps und Kiihlung von Objekten mit M > 5 - 10% M, bei
z ~ 25. Auch Simulationsrechnungen zur kosmologischen Strukturbildung (z.B. Abel et
al. [2], [1] Bromm et al. [9] teilweise Tegmark et al. [61]) ergaben Zahlen, die in &hnlicher
Grofenordnung liegen.

3.6 Chemisches Netzwerk

Um die Héiufigkeiten der chemischen Spezies berechnen zu kénnen, miisste ein Netzwerk
von Ratengleichungen der Form (ohne Advektion)

aa,r:;z - Z Z kijknjnk + Z Z Z Eitmnninmmny
J k l m n

+ Z N0 (Ai,op + Bi,opJOp(Trad) + Ci,op(T))
0F#p

—Nip Z (Ai,op + Bi,opJOp(Trad) + Ci,op(T))
0F#p
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gelost werden. Die erste Zeile der rechten Seite beschreibt die zeitliche Entwicklung der
Gesamtteilchendichte n; der chemischen Spezies i. Bei Zweiteilchenreaktionen erfolgt
die Reaktion der Spezies j und k mit einem Ratenkoeffizienten k;;, um Spezies i auf-
bzw. abzubauen. Bei Dreiteilchenreaktionen erfolgt der Auf- bzw. Abbau der Spezies i
durch Reaktion der Spezies [, m und n mit dem Ratenkoeffizienten k;j,,. Die zweite
und dritte Zeile sind erforderlich, falls Informationen bzgl. der Besetzung der Rotations-
und Vibrationszustande (z.B. fiir die Modellierung der Linienemission) benotigt werden.
A; op und B; ,), sind hier die spontane und stimulierte Ubergangswahrscheinlichkeit, Ci,op
die stofinduzierte Ubergangswahrscheinlichkeit der Spezies i zwischen den Zustinden o
und p. J,, steht fiir Intensitidt des Strahlungsfeldes.

Die Berechnung der zeitlichen Entwicklung der Teilchendichte und der Besetzungszu-
stdnde kénnen nicht entkoppelt und miissen selbstkonsistent geldst werden. In dieser Ar-
beit wird, wie in den meisten Modellen, angenommen, dass die Verteilung der Rotations-
und Vibrationszusténde sich im lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE) be-
finden bzw. sich die Teilchen im Grundzustand befinden. Diese Annahme ist i.a. ge-
rechtfertigt, davon abgesehen, dass iiber die Ubergangswahrscheinlichkeiten zwischen
den Rotations- und Vibrationsniveaus oft wenig bekannt ist. Somit hat das in dieser
Arbeit implementierte chemische Netzwerk die Form

Jj ok I m n

Der zweite Term ist der Advektionsterm. Diese Gleichung ergibt einen Satz gekoppelter,
steifer Differentialgleichungen (eine je Spezies).

Ublicherweise werden die Ratenkoeffizienten in der sog. Arrheniusform
k=A-TB .exp[C/T) (3.7)

angegeben. Die Reaktionen des Ratennetzwerks sind einschlieflich Ratenkoeffizienten
und Quellenangaben in Anhang B aufgelistet.

Die Reaktionsraten sind dichte- und temperaturabhéngig. Deswegen ist zur Berechnung
der Molekiilhdufigkeiten die simultane und zeitabhingige Losung des chemischen Netz-
werks nebst Dichte- und Temperaturentwicklung nétig. Fiir einige Reaktionen sind die
Reaktionskoeffizienten nicht besonders gut bekannt; ihre Berechnung ist sehr aufwen-
dig, die Messung bei niedrigen Temperaturen und Dichten oft unmdoglich. Da Molekiile
sowohl zur Heizung als auch zur Kiihlung des Gases beitragen konnen (Abschnitt 3.5),
ist die chemische Entwicklung an die Entwicklung der Umgebung gekoppelt und umge-
kehrt.

Die Zeitskala der chemischen Entwicklung hangt von Temperatur und Dichte des Gases
ab®. Typische Werte liegen im Bereich

tenem =1072,..., 101 s (3.8)

was eine extreme Steifigkeit des Gleichungssystems (s. auch Abschnitt 2.1.2) zur Folge
hat.

9Ein gutes Beispiel sind die Dreiteilchenstofe, die zur Bildung von Hy fiihren (Abschnitt 3.4.2):
Bei niedriger Teilchendichte ist die Wahrscheinlichkeit, dass sich drei H-Atome zur gleichen Zeit am
gleichen Ort aufhalten verschwindend klein, wihrend bei Teilchendichten ab n > 108 cm™ diese Art
von Reaktionen zu den schnellsten gehéren, die in der Gasphase stattfinden.
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Kapitel 4

Numerisches Verfahren

In diesem Abschnitt sollen die numerischen Methoden, die zur Diskretisierung und zur
Zeitintegration des in Abschnitt 2.2 vorgestellten Gleichungssystems verwendet werden,
erldutert werden.

4.1 Zeitintegration mit LIMEX

Zur Integration des Gleichungssystems ((2.3)—(2.11)) wird das Integratorpaket LIMEX
(Linear IMplicit Euler Method with EXtrapolation) in der Version 4.3B aus dem Jahr
2002 [15], das im Konrad-Zuse-Zentrum fiir Informationstechnik in Berlin von R. Ehrig
und U. Nowak entwickelt wird, benutzt.

LIMEX ist ein black box-Verfahren zur Losung linear-impliziter differenzial-
algebraischer Systeme (DAEs) der Form

B(tvy) : y/(t) - f(tay)' (41)

B ist eine n x n Matrix, wobei n die Grofe des Systems ist. B darf auch singulér sein, da
auch algebraische Gleichungen geldst werden konnen. y ist der Vektor der Unbekannten,
y’ seine Zeitableitung und f(¢,y) die rechte Seite des Systems. Vom Benutzer sind B,
der Anfangswert von y und f(¢,y) anzugeben.

LIMEX arbeitet mit einer linear-impliziten Eulerdiskretisierung der Form
B(tn,yn) = hd) - (Yn+1 = yn) = bf (tng1,¥n)- (4.2)

Der Index n bezieht sich auf den Zeitpunkt ¢,, n + 1 entsprechend auf den Zeitpunkt
tnt1; h bezeichnet die Zeitschrittweite.

d
J = d—(f - By’)
Yy t=t(0)

ist die Jacobimatrix des Residuums.
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LIMEX ist ein Einschrittverfahren, das in Kombination mit einer Extrapolation h — 0
eine adaptive Kontrolle von Zeitschrittweite und Ordnung erlaubt. LIMEX eignet sich
besonders fiir grofe! und steife Systeme.

Die Effizienz des Verfahrens hingt hauptséichlich von performance und Genauigkeit
bei der Berechnung der Jacobimatrix ab. Diese kann wahlweise von LIMEX numerisch
approximiert, oder vom Benutzer analytisch angegeben werden. Die Angabe analytischer
Ableitungen verbessert das Verhalten des Verfahrens deutlich; deshalb wird in dieser
Arbeit LIMEX mit einem Verfahren zur automatischen analytischen Differenziation,
das von Christian Straka? freundlicherweise zur Verfiigung gestellt wurde, kombiniert.

Eine wichtige Einschrénkung bei der Benutzung von LIMEX besteht darin, dass fiir den
Vektor der Unbekannten bzw. der rechten Seite gelten muss:

Ylmaz 05 (4.3)
’y‘min

£

£l maa < 10% (4.4)

da ansonsten das Verfahren aufgrund von numerischen Ausléschungseffekten nicht mehr
zuverléssig funktioniert. Wie in Abschnitt 2.1.2 angedeutet, ist davon auszugehen, dass
im Laufe einer Simulationsrechnung die Werte der physikalischen Variablen nicht inner-
halb dieser Schranken bleiben werden. Eine Moglichkeit diese Restriktion zu umgehen
ist die Logarithmierung der Variablen. Bei Grofsen wie der radialen Geschwindigkeit,
die ihr Vorzeichen dndern, wire diese Vorgehensweise unmoglich, vor allem wiirde aber
durch die Logarithmierung der Variablen die Erhaltungsform der Gleichungen aufgege-
ben werden, was fiir die numerische Behandlung nicht zweckméfig wére. In dieser Arbeit
wurden daher die physikalischen Gréfen & mit einem Skalierungsfaktor xg normiert:

- z

T=x-r0Tc=—
x

o

und mit den skalierten Grofen x gerechnet.

Falls notig, wurden die Skalierungsfaktoren im Laufe der Rechnung angepasst, um si-
cherzustellen, dass weder der skalierte Vektor der Unbekannten noch die skalierte rechte
Seite die Bedingungen (4.4) und (4.4) verletzen. Eine (zu) héufige Renormierung und
der damit verbundene Neustart der Rechnung wirken sich auf die performance (und
evtl. Stabilitdt der Rechnung) negativ aus, da Informationen aus der Vorgangerlosung
verloren gehen und die Interpolation neu starten muss.

Der Einsatz eines black-box-Verfahrens hat den Nachteil, dass dem Benutzer die Details
der Implementierung verborgen bleiben, wodurch das Lokalisieren von Fehlern erschwert
wird. Auch kann das Verfahren nur sehr eingeschrinkt den Erfordernissen des Problems
angepasst werden (eher ist das Gegenteil der Fall). Dafiir sind andererseits keine Ein-
griffe in das Integrationsverfahren nétig (wie z.B. das Aufstellen oder Anpassen der
Jacobimatrix), falls das Gleichungssystem modifiziert wird.

!das Verfahren soll problemlos mit Gleichungssystemen mit 10°,...,10° Unbekannten, wie sie in
Fragestellungen der Chemie nicht uniiblich sind, zurechtkommen.
2Personliche Mitteilung
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skalare GroRen ( p, Eiy , -..)

I I+1
| | -
-1 | I+1
vektorielle GroRen (r, u, ...)

Abbildung 4.1: Gestaffeltes Gitter
4.2 Raumliche Diskretisierung

Die zeitliche Diskretisierung wird von LIMEX iibernommen, nicht aber die rdumliche.
Dabei sind die zu lésenden Gleichungen aus dem Abschnitten 2.2 und 3.6 so umzufor-
mulieren, dass sie in einer geeigneten Form fiir die numerische Behandlung auf einem
(adaptiven) Gitter vorliegen. Die globalen Erhaltungseigenschaften der Strukturglei-
chungen sollen in der numerischen Rechnung so weit wie moglich erhalten bleiben.

Es wird eine implizite Diskretisierung benutzt, da diese im Gegensatz zu einem expli-
ziten Verfahren nicht durch die Courant-Friedrichs-Levi-Bedingung (CFL-Bedingung),
die einen Zusammenhang zwischen der rdumlichen Unterteilung und dem maximal er-
reichbaren Zeitschritt herstellt, unterliegt. Bei einem expliziten Schema ist die Stabilitét
des Verfahrens garantiert, wenn gilt:

Ar
t in —— 4.
oL < T (4.5)
ot
Courantzahl Ncopp, = (4.6)
lcrr

Ein explizites Schema verlangt immer Nopy < 1, d.h. der Zeitschritt féllt mit steigender
rdumlicher Auflésung und hoheren (lokalen) Schall- und Relativgeschwindigkeiten c;
und v, Fiir implizite Verfahren ist kein allgemein giiltiger, streng mathematischer
Konvergenzbeweis bekannt.

Die rdumliche Diskretisierung wird auf einem gestaffelten Gitter mit N Gitterpunkten
durchgefiihrt, bei dem skalare Grofen (wie Druck, innere Energie) in der Zellenmitte,
vektorielle GroRen (z.B. radiale Geschwindigkeit, Ortskoordinate) am Zellenrand defi-
niert sind (siehe Abbildung 4.1).

Der Gitterindex [ lduft von innen (I = 1) nach aufen (I = N), so dass fiir die Ortsko-
ordinate gilt: 7y, =11 < 1o < ... < 1Ny = Ryst- Im Folgenden wird zur Abkiirzung die
Notation

Az = o1 — 31 raumliche Differenz (4.7
Tipjo = 3(z +a41)  Mittelwert (4.8)
benutzt.

Die Erhaltungsform der diskretisierten Gleichungen erhélt man, indem man die Aus-
gangsgleichungen in Integralform schreibt, z.B. bei der Kontinuitatsgleichung:

d _ urel
7 [/V(t) pdT] = /(W p(u" dS) (4.9)
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in Worten: Die Anderung der Gesamtmasse im abgeschlossenen Volumen V' (¢) (dieses
kann zeitlich variieren) ist gleich dem Massengewinn bzw. -verlust durch die orientier-
te Oberfliche OV des Volumens durch den Massenfluss pu" relativ zum (bewegten)
Koordinatensystem. d7 und dS stehen fiir die Volumen- bzw. orientierten Oberflaichen-
elemente.

Vertauscht man nun Differenziation und Integration und wendet den Gaussschen Inte-
gralsatz an, erhdlt man:

/V [% +V- (pu)] dr = 0. (4.10)

Da V beliebig ist, muss der Integrand verschwinden. Entsprechend verfahrt man mit
den restlichen Gleichungen. Da diese Manipulationen rein analytisch waren, ist das
hiermit erhaltene Gleichungssystem dem im Abschnitt 2.2 aufgestellten dquivalent. Die
Integraldarstellung wird nun benutzt, um zur diskretisierten Form der Gleichungen zu
gelangen, indem man von einem Volumen V', das von zwei benachbarten Gitterzellen
eingeschlossen wird, ausgeht (daher wird dieses Verfahren Methode der finiten Volu-
menelemente genannt).

Das durch 47 dividierte Volumen AV] einer sphérischen Zelle zwischen zwei be-
nachbarten Gitterpunkten zwischen den Radien 7; und 7;_1 ist

AV, = (T? —r). (4.11)

Wl

Der diskretisierte Volumenterm ergibt damit

1 d S(mAW)
— . — ~ 7, 412
T [/pdTL 5t (4.12)
Der diskretisierte Gradient einer Grofte X lautet
/ VXdr| = r?A(Xl). (4.13)
1% !

Die Divergenz von X erhélt man wieder iiber den Gaussschen Satz:

/V-XdT
1%

= A(r2X)). (4.14)

l

4.2.1 Advektion

Der Oberflachenterm auf der rechten Seite von Gleichung (4.9), der sog. Advektionsterm,
erfordert besondere Aufmerksamkeit: er beschreibt, wie eine physikalische Gréfe von ei-
ner Gitterzelle in die benachbarte transportiert wird. Die Formulierung der Gleichungen
in Erhaltungsform stellt sicher, dass jeder Gewinn bzw. Verlust durch Transport in eine
Gitterzelle hinein bzw. heraus durch eine entsprechende Abnahme bzw. Zunahme in der
benachbarten Gitterzelle kompensiert wird.

Physikalisch plausibel sind sog. Aufwindverfahren; hier werden die Gradienten physika-
lischer Gréfen so advektiert, dass nur Zellen, aus denen der Fluss kommt, beteiligt sind.
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Bei iiberschallschnellen Fliissen wird also keine Information gegen den Fluss transpor-
tiert. Diese Verfahren sind in der Regel numerisch stabil.

Das am einfachsten zu handhabende, dafiir nicht sehr genaue (1. Ordnung) Verfahren
ist das donor cell-Verfahren

1
| st as)| = awtu (4.15)
T LJov l
mit
a 1% falls u; > 0
il = { (4.16)
Pi+1 sonst.

Der Massenfluss f wird als f; := rlzul . pfd definiert. Analog erhdlt man damit fiir die
Geschwindigkeit

fall 0
wdy =g fiaje > (4.17)
Ul+1 falls fl+1/2 S 0.

Ein (nominell) genaueres Verfahren ist das van-Leer-Verfahren, ein monotones Inter-
polationsschema 2. Ordnung in den rdumlichen Differenzen. Fiir die zu interpolierende
Groke X wird

AX, AX
X X l+ A)l(-:—-lu falls AX; AXl-i—l >0 (4.18)
0 sonst
definiert (AX; := X; — X;_1). Die advektierte Groke X,q lautet damit:
X dX fall 0
xpd = Q0 Tad talsw > (4.19)
X1 —dXiq  falls u < 0.

In dieser Arbeit wurde das donor-cell-Verfahren benutzt, weil damit die besseren Er-
gebnisse erzielt werden konnten.

4.2.2 Kiinstliche Viskositit

Die Entstehung und Ausbreitung von Stoffronten (Diskontinuitéten) ist eine allgemeine
Eigenschaft von Strémungen. Diskontinuitdten kénnen nicht mit Differenzenschemata
behandelt werden, weil finite Differenzen nur so lange eine gute Ndherung darstellen, wie
die physikalischen Variablen gewisse Kontinuitats- und Differenzierbarkeitseigenschaften
vorweisen (nicht zu steile Gradienten, stetige 2. Ableitungen).

In der Praxis wird daher die Stoffront mit Hilfe einer kiinstlichen Viskositdt {iber mehre-
re Gitterzellen ausgeschmiert. Das urspriingliche Verfahren von v. Neumann und Richt-
myer [67] war auf ebene Geometrien beschréankt und wurde von Tscharnuter und Winkler
[63] auf eine koordinatenunabhéngige Form verallgemeinert, indem der viskose Druck
durch den viskosen Drucktensor ersetzt wurde. Die Grundidee besteht darin, den physi-
kalischen Druck durch einen viskosen Druck zu ergénzen, so dass folgende Bedingungen
erfiillt werden:
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1. Stofkfronten werden gemif einer bestimmten Lingenskala verbreitert; diese ent-
spricht bei festem Gitter der lokalen Maschenweite, bei einem adaptiven Gitter
einer a priori festgelegten Léngenskala.

2. Sich in der Strémung ausdehnende Regionen miissen frei von kiinstlicher Viskositét
sein.

3. Durch die diskrete Struktur der finiten Differenzen soll keine Stérung des Gleich-
gewichts beim Ubergang vom freien Uberschallfluss in eine quasihydrostatische
Region hervorgerufen werden.

4. Eine sphérisch symmetrische, homologe Kontraktion (z.B. u ~ r) darf von der
kiinstlichen Viskositédt nicht beeinflusst werden.

Diese Forderungen werden vom Drucktensor Q erfiillt:

Q =uo [(Vu) —~ év : uI] (4.20)

(mit (Vu) symmetrisierter Geschwindigkeitsgradient, I Einheitstensor).

Damit lauten der viskose Impulsiibertrag wg und die viskose Energiedissipation eq:
wg=—-V-Q (4.21)

1
‘@=—-Q:(Vu) (4.22)

Der Koeffizient der kiinstlichen Viskositét pg setzt sich aus einem linearen und einem
quadratischen Term zusammen, deren Beitrag zur kiinstlichen Viskositét sich {iber die
Parameter ¢; und ¢y steuern lassen:

110 = —q1lviscCs + (q2lvise)? min(V - u, 0). (4.23)

Der lineare, zu cs; proportionale Term dampft kleine Oszillationen in der Nihe von
Kontaktdiskontinuitdten, der zweite ist quadratisch in l,;s., der typischen viskosen Lén-
genskala. Die Grofle von [, ist bei adaptiver und nichtadaptiver Formulierung unter-
schiedlich:

e Nichtadaptiv: Die kiinstliche Viskositdt muss proportional zur typischen Zellen-
groke Az sein, go gibt an, iiber wie viele Zellen der Stof ausgeschmiert wird, d.h.
der Stoft wird auf einer Gréfenordnung, die der Gitterskala entspricht, aufgelost.

e Adaptiv: Das Gitter zieht sich an der Diskontinuitéit zusammen, also sind kleinere
lyise moglich. Bei Anwendung eines adaptiven Gitters in Kombination mit einem
impliziten Verfahren ist /,;s. a priori festlegbar und definiert die Langenskala, {iber
die der Stof8 verbreitert werden soll: Das Gitter zieht sich zusammen und 16st
Strukturen der Grofe l,;s. auf, d.h. die Breite der Stokfront ist a priori festlegbar
und unabhéngig von der anfianglichen Gitterauflésung Ax.
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KAPITEL 4. NUMERISCHES VERFAHREN

Diskretisiert sieht jip folgendermafen aus:

A(rlzul)

2
AW ) )7

mQ = _q1lm'sc'FCs,l + q%(Flm'sc) mln( (424)

wobei [l,;sc geméfs dem benutzten Gitter zu wahlen ist. Diese Formulierung und Vorge-
hensweise entspricht der von Dorfi in [14] gewéhlten.

4.3 Adaptives Gitter

Bei der numerischen Lsung von Systemen von Differenzialgleichungen bzw. DAEs sind
Lage und Anzahl von Gitterpunkten nicht immer iiber den gesamten Integrationszeit-
raum optimal; insbesondere dann nicht, wenn sich im Laufe der Rechnung verénderliche
Strukturen (z.B. wandernde Stofifronten) ausbilden, oder die physikalischen Variablen
iiber viele Grofenordnungen variieren, wie es bei astrophysikalischen Problemen oft der
Fall ist. Ebenso ist es wiinschenswert, die Diskretisierungsfehler innerhalb bestimmter
Toleranzen zu halten. Diese Schwierigkeiten konnen durch eine Anpassung des Gitters
entschirft werden, wobei es im Grunde zwei Moglichkeiten gibt:

1. Statisches Regridding: Die Anzahl der Gitterknoten wird so verdndert, dass das
Gitter dem Problem méglichst gut angepasst ist.

2. Dynamisches Regridding: Die Anzahl der Gitterknoten ist fest, sie werden in die
kritischen Bereiche bewegt.

Durch den Einsatz eines adaptiven Gitters lassen sich Effizienz und Robustheit des
numerischen Losungsverfahrens steigern, wodurch nicht zuletzt auch das Zeitschrittver-
halten positiv beeinflusst wird.

Es wurden zwei Ansétze, die jetzt kurz beschrieben werden, implementiert:

Adaptives Gitter nach Nowak

In der urspriinglichen Fassung handelt es sich um eine Kombination aus statischem und
dynamischem Regridding, das von Nowak im Programmpaket PDEX1M (Parabolic
Differential Equation eXtrapolation solver in 1-D with (optionally) Moving grid tech-
niques) implementiert und in Nowak[41] ausfiihrlich dokumentiert wurde. Ein Reiz die-
ses Ansatzes besteht darin, dass PDEX1M auf LIMEX basiert und daher optimal auf
LIMEX abgestimmt sein sollte.

Das statische Regridding dient in erster Linie dazu, die Diskretisierungsfehler innerhalb
vorgegebener Schranken zu halten, indem bei zu grofem Fehler Gitterpunkte einge-
fiigt und bei hinreichend kleinem Fehler Gitterpunkte entfernt werden. Dazu sind in
PDEX1M ausgekliigelte Fehlerschitzer implementiert worden. Da man bei der Verwen-
dung von LIMEX im Laufe einer Rechnung keinen Einfluss auf den Diskretisierungs-
fehler hat, wurde nur der Teil zum dynamischen Regridding benutzt. Die Anzahl der
Gitterpunkte sollte auch deshalb unveréndert bleiben, weil statisches Regridding nicht
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nur die GroRe des Gleichungssystems dndert (und damit bei LIMEX ein Neuaufsetzen
der Rechnung mit allen erwahnten Nachteilen erzwingt), sondern auch Interpolationen
auf das neue Gitter erfordert, die insbes. bei Zustandsgréfen nur schwer zu handhaben
waren.

Zur besseren Ubersichtlichkeit werden in diesem Abschnitt die iiblichen Abkiirzungen
y fiir die totale Zeitableitung von y und y, fiir die partielle Ableitung der Variablen y
nach r benutzt.

Der Ansatz ist folgender: Wird die Ortskoordinate r zeitlich variabel, stimmen partielle
und totale Zeitableitung der Unbekannten y nicht mehr iiberein, sondern es gilt:

r—rt) =9 =yr + yr. (4.25)
In das Gleichungssystem eingesetzt bedeutet dies:

By = f(y) = B)(Y —y7) = f(y). (4.26)

Formal ist das neue System nur mit Gleichungen zur Bestimmung der neuen abhéngi-
gen Variablen r(t) := (ri(t),...,rn(t)) losbar. Ziel des Verfahrens ist es, die Dynamik
im neuen Koordinatensystem zu minimieren, deshalb wird das Gitter so bewegt, dass
die zeitliche Anderung der Losung an den Gitterknoten minimal wird, d.h. 7 wird so
gewihlt, dass die Zeitableitung des Gesamtsystems b := (3, 7)7 minimal wird:

oy |2 = & i = min
w = — ' (4.27)
yTy + 7T = min

= min{y’y + ar?} = min{(y; + yo7) " (v + yor) + a2}, (4.28)

Die Losung des Minimierungsproblems ergibt eine Bedingungsgleichung zur Bestim-
mung von 7(t):
(e +47) "y + 0 =0,

wobel « ein freier Parameter ist. Mit §y = y; + y,7 erhdlt man die Gitterbewegungsglei-
chung
9y + ar = 0. (4.29)

Das zu l6sende System hat linear implizite Struktur:

B(w)w = f(w) mit B= (B _B%) L f= (f%y)> . (4.30)

yoa
In dieser Form ist noch keine Monotonie des Gitters garantiert. Sie wird durch die
Forderung nach umso kleinerer Geschwindigkeitsdifferenz benachbarter Knoten, je ndher

diese aneinander liegen, erreicht: das Funktional
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KAPITEL 4. NUMERISCHES VERFAHREN

N
1 —Ti-1
Zuir — I& (4.31)
= T
wird minimiert . . . .
L S A S S (4.32)

(ri—m-1)* (rg —m)?

Der Ausdruck auf der linken Seite obiger Gleichung entspricht der Ortsdiskretisierung
von —7y.,. fiir die inneren Gitterpunkte [ = 2,..., N — 1. Dies ausnutzend, kann die
Gittergleichung fiir die inneren Punkte folgendermafen formuliert werden:

9y yr + ar — My = 0 (c, A freie Parameter). (4.33)

In das Gesamtsystem eingesetzt:
B (g = (Ary)i) =fi (4.34)
91 (Aryn) = A(Arpry) =0. (4.35)

(A,y; ist die diskretisierte Ableitung von y nach r am Gitterindex [).
Auferdem wird eine Randbedingung fiir die Randpunkte | = 1, [ = N bendtigt, z.B.:

1 =7y =0. (4.36)
Einbindung in das Gesamtverfahren: Der neue Vektor der Unbekannten am Index [
wy = (y;,m)", 1 = 1,...,N wird zum Gesamtvektor w(t) := (wy(t),...,wn(t))T zu-
sammengefasst.

Damit kann das zu integrierende Gesamtsystem
B(t,w(t)) - w(t) = £(t, w(t)) (4.37)

wie folgt geschrieben werden:

Die Matrix B hat folgende Form:

B, = ( B, Bi(Ary) > pM _ 27
Ary)” B b e =) =)

" 0 0 . “2A
B — = b =
bt ( 0 by ) D g — ) — 1)

B < 0 0 > bR —2)\
b 0 bff L g — e (i — )’

Am Rand (I = 1,N)

- B, B\ - - 0 0
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Abbildung 4.2: Auseinanderlaufen der inneren Gitterpunkte bei einer Kollapstestrechnung. Auf-
getragen ist die Anderung der Lage der innersten fiinf Gitterpunkte im Laufe der ersten ca.
1500 Integrationsschritte, wobei der innerste Gitterpunkt so gewdhlt wurde, dass die Masse
innerhalb der innersten Kugel konstant blieb.

Diese Verfahrensweise hat den formalen Vorteil, dass das bestehende System nicht ver-
dndert, sondern nur erweitert werden muss und nur ein freier Parameter A anzupas-
sen ist. Das Uberkreuzen der Gitterpunkte ist zwar ausgeschlossen, es gibt aber keine
Vorkehrung, die ein zu weites Auseinanderlaufen der Gitterpunkte verhindern wiirde.
In Kombination mit statischem Regridding ist dies auch nicht nétig, weil Gitterpunk-
te eingefiigt werden, sobald der Diskretisierungsfehler die vorgegebene Fehlerschranke
iiberschreitet. Wird aber, wie hier, aus oben genannten Griinden auf statisches Regrid-
ding verzichtet, kann es vorkommen, dass der Abstand zwischen zwei Gitterpunkten
zu grof wird. Das fiihrte bei Testrechnungen zu dem Verhalten, das in Abbildung 4.2
dargestellt ist.

Aus diesem Grund wurde dieser Ansatz nicht weiter verfolgt und durch den von Dor-
fi & Drury ersetzt, der im folgenden Abschnitt beschrieben wird.

Adaptives Gitter nach Dorfi & Drury

Dieser Ansatz geht auf Dorfi und Drury [13] zuriick und wurde urspriinglich entwickelt,
um steile, sich bewegende Stofsfronten besser auflésen zu kénnen. Das Gitter wird nicht a
priori generiert, sondern ist Teil des zu 16senden Systems und passt sich durch Bewegung
der Gitterpunkte an die Losung an.

Die Gittergleichung soll folgenden Eigenschaften geniigen:
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1. Monotonie, d.h. r;_1(¢t) < ri(t) ¥V t, L.

2. Konzentration der Gitterpunkte an relevanten Stellen. Bei Abwesenheit von Struk-
turen sollen die Gitterknoten automatisch gleichméfig verteilt werden.

3. Das Gitter soll sich weder rdumlich noch zeitlich abrupt &ndern.

Die Vorgehensweise ist folgende:

Man definiert die Punktkonzentration n; am Index [ durch den Ausdruck:

ny = S (- (4.38)

L Rl |

X1 ist eine typische lokale Skala, die bei Abwesenheit von Strukturen die Gitterpunkt-
verteilung festlegt; normalerweise hat y; die Form

xt=A+Bri+Crp_1. (4.39)

Durch die Wahl A = 0, B = C = 1/2 wird ein logarithmisch &quidistantes Gitter
erzeugt.

Die geforderte Auflosung R wird normalerweise durch die Pfadlinge des Graphen der
aufzulésenden Funktion f(r) festgelegt:

d 2 M s 2
Rey1+ (L) = Ri=,|1+n2-) g Jig = Jio1g (4.40)
dr = ﬂ,j

g; sind Wichtungsfaktoren, die physikalischen Grofen f; (deren Anzahl ist M) wer-
den, falls notig, durch die Faktoren F; normiert. Die Funktion R wird oft auch als
Monitorfunktion M bezeichnet.

Damit lautet eine einfache Form der Gittergleichung
n; ~ Ry. (4.41)

wobei die Proportionalitédtskonstante noch zu bestimmen ist. Diese Form wiirde instan-
tan auf jede Verinderung reagieren, was numerisch unglinstig ist. Aus diesem Grund
ist eine rdumliche und zeitliche Gléttung erforderlich:

e Riumliche Glattung: Die Variation der Punktkonzentration zwischen benachbar-
ten Zellen wird durch einen freien Parameter o, beschrénkt:

leY n « 1
g_ < l <9 + )
ag+1 7 npy Qg

Mit einem Wert von oy = 2 wird die Verénderung der Zellengrofe zwischen zwei
Zeitschritten auf ca. 30% limitiert. Damit lautet die Gittergleichung mit rdumlich
geglatteter Punktkonzentration n

g =mn; — ag(ag + 1)(711_,_1 —2n; + nl_l) ~ R;. (4.42)
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o Zeitliche Glattung: Die Gitterbewegung wird iiber die exponentielle Zeitskala 7,
die etwas kiirzer als die Zeitskala der kiirzesten durch das Gitter aufzul6sende
Ereignisse sein sollte, geddmpft:

(o] dt/
R— / Rt — ') exp|—t' ;] .
0 Tg
Damit hétte die Gittergleichung die Form:
ny = n; + Tg(stﬁl, ~ Ry (4.43)

(0, ist die diskretisierte Version des Zeitableitungsoperators.)

Die Proportionalitdtskonstante kann eliminiert werden, indem an zwei benachbarten
Gitterpunkten das Verhiltnis von geglitteter Punktkonzentration (Gleichung (4.43))
und Auflésung (Gleichung (4.40)) gleichgesetzt wird. Damit erhilt man bereits die End-
version der Gittergleichung

o Mg
Ri Rip

(4.44)

Diese Form der Gittergleichung fithrt zu einem 5-Punktschema (r;_o, -1, 77, 7141,
Ti4+2, ), d.h. es sind Randbedingungen an jeweils zwei Randpunkten nétig; iiblicherweise
ng = nqp und ny = ny_1 bei N Punkten. Die Randpunkte 71 und ry sind formal
frei beweglich. Es gibt noch andere Wege, die Proportionalitdtskonstante zu eliminieren
(z.B. iiber das Produkt nR), die Form ((4.44)) hat sich jedoch laut Dorfi [14] am besten
bewéhrt.
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4.4 Gesamtes Gleichungssystem in diskretisierter Form

Das diskretisierte Gleichungssystem fiir den strahlungshydrodynamischen Teil des Problems sieht also folgendermafien aus:

Kontiniutatsgleichung:

S(AVipy
MEMPD — (w21t
Bewegungsgleichung:
) Amlul 47erlAml 4
(T) = (fl+1/2“?ﬂ1/2 - fl—1/2u?il1/2) — (P — P) - — 2 + ?ﬂl+1/2HlAml
l
2 [ 3 (Uz+1 —y ul+1/2> 3 (w — U1 uz—1/2>}
— 5 (T HQP - —T_1HQl-1P1-1 -
31y { e Ti4r =T Ti41/2 e TT—=Ti-1 Ti-1/2
Energiegleichung:

S(AVipiEny)

ot

Massengleichung:

Temperaturgleichung:

Tneu :Talt - <

= — (LEH — A ERL ) — Plrfu — 17 yw—y) — dmkip(Jr — S)AV,

2
up— Uy uz-1/2>

2
— s 1QPIAV, <
T —Ti—1 Ti—1/2

3

= Bioni [ DD kijkangines - AViA Y > Kitmnnjangimi - AV,
Jj ok I m n

+  Eaissi | DD kijeanjaneg - AVI+ Y D Kipmnngmamig - AV,
ik I m n

0 =(my —mi—1) — AVip

Eint (Tv P, nz) - Eint >
dE;n (T, p,n;)/dT

(4.45)

(4.46)

(4.47)

(4.48)

(4.49)
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Strahlungsenergie (0. Moment):

éé(A(;‘?Jl) = % (flp;l;d - d p;iiadl) - (T?Hl — 7“12—1H1—1) - %KI(TZQUZ - r52—1uz—1) ( )
- 4.50
+ %(3Kz —J1) Tzl_i; AV, = sipi(Ji = S)AV
Strahlungsfluss (1. Moment)
%w == (7"1+1/2“l+1/2Hl+1 rl271/2u?£ll/2Hlad) —r{ (K1 — K) (4.5)

1
C
3Kit1/2 — Jl+1 2 1
( / / AVipiyz | = ng(T12+1/2U?£1/2 =ity ) — mHAmy

Was das chemische Netzwerk anbelangt, wird die Diskretisierung der Gleichung (3.6) analog zu der der Kontiniutétsgleichung durch-
gefiithrt und liefert den Ausdruck:

AVn 1)
— Z Z Kijimjng, - AV + Z Z Z Kitmn i ang - AV — (rfug®nf? —ri_juiinf?,). (4.52)

Der erste Term beschreibt den Auf- bzw. Abbau der Spezies ¢ durch Reaktion der Spezies j und k am Gitterindex [. Bei Dreiteilchen-
reaktionen findet die Reaktion zwischen den Teilchensorten /, m und n mit dem Ratenkoeffizienten kjj,,; statt, um am Gitterindex
[ Spezies i auf- bzw. abbzubauen. Der dritte Term in Gleichung (4.52) ist der Advektionsterm. Diese Gleichungen entsprechen einer
Kontniutdtsgleichung fiir die Teilchendichte jeder Spezies zuzliglich des Reaktionsterms. Wenn das chemische Netzwerk in dieser Form
aufgeschrieben wird, kann die Kontiniutéatsgleichung (4.45) fiir die Massendichte durch eine algebraische Gleichung der Form

0=p — Z Nl MAL; My (4.53)
[

ersetzt werden. m 4 ; ist das Atomgewicht der Spezies i, m,, die atomare Atommasseneinheit in Gramm.
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Kapitel 5

Simulationsrechnungen

In diesem Kapitel wird zunédchst die Wahl der Anfangsbedingungen erldutert und be-
griindet, anschliefend die Konstruktion der in dieser Arbeit implementierten Modelle
beschrieben.

5.1 Abschitzung der Strukturparameter

Nach derzeitiger Vorstellung sind Sterne das letzte Glied einer Reihe von Fragmentatio-
nen der Gaswolken, aus denen sie entstehen. Der Weg von einem extrem gleichférmigen
Universum kurz nach dem Urknall zum heutigen strukturierten Zustand ist nicht Ge-
genstand der hier vorgelegten Arbeit, hier soll nur die Entwicklung einzelner (isolierter
und stark idealisierter) Protosterne beschrieben werden. Auf die thermonukleare Ent-
wicklung von PopIII-Sternen, wie sie u.a. in Arbeiten von Straka [60] oder Siess et
al. [54] untersucht wird, wird hier nicht eingegangen.

Fiir die erste Sterngeneration gibt es keine gesicherten Beobachtungsdaten. CIB-
Beobachtungen (Kashlinsky et al. [28]) wiirden, selbst wenn sie wie angenommen Spu-
ren der ersten leuchtenden Objekte zeigen, keine Aussagen iiber Einzelsterne erlauben.
Die Bedingungen in heutigen Sternentstehungsgebieten unterscheiden sich deutlich von
denen in der primordialen Gasmischung, so dass diese sich nicht dazu eignen, brauch-
bare Anfangswerte abzuleiten. Man ist also auf Modellrechnungen der Phase von und
vor der Strukturbildung im frithen Universum angewiesen (z.B. Bromm, Coppi & Lar-
son [9], Norman, Abel & Bryan [40]) um wenigstens eine gewisse Einschrinkung der
Sternstrukturparameter vornehmen zu koénnen. Hierbei handelt es sich um Simulati-
onsrechnungen, die im Rahmen eines bestimmten kosmologischen Modells (oft CDM)
ein wohldefiniertes Problem darstellen, dessen Losung Folgerungen auf die Bedingun-
gen in den primordialen Gaswolken zulassen. Die Ergebnisse der in Abschnitt 1.1 kurz
vorgestellten Arbeiten von Abel [2, 3] konnen in diesem Zusammenhang ebenfalls zur
Abschétzung der Strukturparameter herangezogen werden.

Im primordialen Fall wird die Simulation der protostellaren Phase der Sternentstehung
durch die vergleichsweise einfache Zusammensetzung des Gases (keine Metalle, insbes.
kein Staub, keine dynamisch wichtigen Magnetfelder, keine &ufieren Einfliisse durch
Strahlung oder Sternwinde, da per Definition keine anderen Sterne oder Quasare vor-
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handen sind), vereinfacht. Unter diesen Umstdnden wird der Zustand des Gases am
Beginn der Simulation im Wesentlichen durch die Mikrophysik von Wasserstoff festge-
legt (Abschnitt 1.1):

Ohne Staub wird die Kiihlung des Gases im Wesentlichen durch (molekularen) Was-
serstoff gewéhrleistet, wodurch es auf nicht unter 100,...,200 K abkiihlen kann (Ab-
schnitt 3.5). Bei dieser Temperatur findet der Ubergang der Besetzungszahlen von NLTE
nach LTE ab Teilchendichten von etwa 10* cm™3 statt.

Dies erkldrt auch, wieso die oben genannten Arbeiten trotz sehr unterschiedlicher An-
sitze (3D AMR, SPH, Hydrodynamik, Beriicksichtigung von Dunkler Materie) unab-
héngig voneinander zu dem Ergebnis kommen, dass es einen bevorzugten Zustand des
primordialen Gases gibt, der bei einer Temperatur und Teilchendichte von

T ~200 K
n ~10* cm ™3

liegt. Diese charakteristische Skala hat sich laut Aussagen dieser Autoren als robust im
Sinne von relativ unabhéngig von den Anfangswerten der entsprechenden Simulations-
rechnung ergeben.

In diesem Fall betriigt die Jeansmasse M; ~ 103M. Durch weitere Fragmentationen
(die Jeansmasse nimmt bei gleicher Temperatur mit steigender Dichte ab) konnte die
Gesamtmasse der protostellaren Wolke (und damit letztendlich die des Sterns!) durch-
aus einen niedrigeren Wert haben. Ob es jedoch zur Fragmentation der protostellaren
Wolke kommt, ist noch nicht abschliefend geklirt. Es gibt Simulationsrechnungen, die
keine Fragmentation feststellen konnten und entsprechend massive PopllI-Sterne vor-
hersagen(s.u.), wihrend es bei anderen aufgrund nicht ausreichender Auflésung nicht
moglich war, diese Frage zu beantworten (Abel [3]).

In der Literatur ist die IMF der ersten Sterne umstritten. Aus der hohen Anfangs-
temperatur, vor allem aber aus Beobachtungen wird gefolgert, dass es massereiche
Pop ITI-Sterne gegeben haben muss, die zumindest einen Beitrag zur Reionisation des
Universums bei z =~ 6 geliefert haben. Ebenfalls aus Beobachtungen ist bekannt, dass
es bereits bei einer Rotverschiebung von z =~ 4 — 5 metallhaltige Objekte gegeben hat.
Schwere Elemente konnen nur in Sternen synthetisiert worden sein, die dieses Material
an das IGM abgegeben haben miissen. Hierfiir kommen nur kurzlebige, d.h. masserei-
che Sterne in Frage. Dies schliefst die Existenz masseérmerer Pop III-Sterne aber nicht
aus. Bei ausreichend hoher Dichte kann ein bedeutender Anteil des Wasserstoffs durch
Dreikorperprozesse in die molekulare Form {ibergehen, wodurch die Kiihlung der Wolke
erheblich effizienter wird. Mit steigender Dichte und fallender oder anndhernd konstan-
ter Temperatur nimmt die Jeansmasse der protostellaren Wolke ab, so dass laut Palla,
Salpeter & Stahler [43] die Masse der kleinsten Fragmente 0,1, betragen haben kénn-
te. Nakamura & Umemura [37] schlagen eine bimodale IMF vor, die bei etwa 1M und
10M; Maxima hat. Vorhersagen liegen also im Bereich 0,1 < Mo /Mg < 200 (Palla,
Salpeter & Stahler [43], Abel et al. [2], Hutchings et al. [23]), wobei es eine Préfe-
renz fiir hohe Massen gibt, da Simulationsrechnungen, die von einer hohen Jeansmasse
ausgingen, keine weitere Fragmentation ergeben haben.

!Die Endmasse des Sterns hingt nicht nur von der Masse der protostellaren Wolke, sondern auch
von der Akkretion ab.
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Die Anfangshiufigkeiten der primordialen chemischen Spezies sind aus der Kombination
von Beobachtungen und SBBN-Rechnungen recht gut bekannt (Abschnitt 3.2). Der
Anteil molekularen Wasserstoffs wird im Bereich von 1076 < fy, < 5-107* angegeben,
der der freien Elektronen f.- ~ 10719, Die chemischen und radiativen Prozesse, die im
primordialen Gas stattfinden, sind recht gut verstanden.

5.2 Konstruktion der Anfangsmodelle

Bei den in der hier vorgelegten Arbeit durchgefiihrten Simulationsrechnungen wird als
Anfangskonfiguration stets eine ruhende, homogene Wolke gegebener chemischer Zu-
sammensetzung n;, die in einem Strahlungsfeld der Temperatur 7T,.q eingebettet ist,
angenommen. Anfangs werden Tinit = Traq = Tgas gesetzt.

Wenn die chemische Zusammensetzung und damit die Teilchen- bzw. Massendichte so-
wie die Temperatur des Gases gegeben sind, konnen die restlichen Strukturvariablen
formal hieraus bestimmt werden, wenn man auferdem annimmt, dass die Wolke homo-
gen, radial symmetrisch und gravitativ instabil sein soll.

5.2.1 Anfangswerte der Strukturvariablen

Gesamtmasse und Radius

Die Jeansmasse einer homogenen Kugel kann folgendermafen abgeschétzt werden: Nach
dem Virialsatz muss fiir das Verhéltnis von kinetischer zu potentieller Energie

2Ein _ 3kpT'/pmy

—Lpot (ﬁp)flﬁ e %M5/3

=1, (5.1)

gelten. Die Mindestmasse einer homogenen, gravitativ instabilen Kugel muss also

ar \ V2 G my —3/2 1
M — g e Lo /2 3/2
Jeans <3 - 53> < kB ) P T (52)

betragen. Bei gegebener chemischen Zusammensetzung héngt die Jeansmasse nur von
der Temperatur und der Dichte ab. Formal geniigt es also fiir die Durchfiihrung von Si-
mulationsrechnungen zur Entstehung von Pop III-Sternen die Parameter Anfangstempe-
ratur, sowie die chemische Anfangszusammensetzung (aus der die Massendichte berech-
net werden kann) festzulegen. Wenn die Anfangsmasse so gewahlt wird, dass sie leicht
iiber der Jeansmasse liegt, ist sichergestellt, dass die Anfangskonfiguration gravitativ
instabil ist.

Der Gesamtradius dieser Kugel betragt

3 Mtot 1/3
Rigt = | ——— . 5.3
ot <47T Pinit ( )
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Abbildung 5.1: Temperatur in Abhéngigkeit der Rotverschiebung (aus Flower et al. [19]). Die
durchgezogene Kurve stellt die Temperatur der Schwarzkorperstrahlung dar, die gestrichelte
Linie steht fiir die Temperaturen von neutralen Teilchen, Ionen und Elektronen. Zur Verdeutli-
chung sind folgende Bereiche von mir markiert worden. Horizontal: Temperaturbereich zwischen
10 und 200 K, vertikal die Rotverschiebung z ~ 20, ...,30 bzw. z = 100.

Temperatur

Die ersten Objekte haben sich bei einer Rotverschiebung zwischen z = 20, . ..,30 gebil-
det. Dies wiirde nach Abbildung 5.1 einer Teilchentemperatur von etwa T = 10,...,20 K
entsprechen, die Hintergrundstrahlung wéare zu diesem Zeitpunkt etwa eine knappe Gro-
fenordnung wirmer. Diese Temperatur kann von einer aus reinem Wasserstoff beste-
henden Wolke auch bei hoher Teilchendichte durch Hs-Kiihlung allein nicht erreicht
werden, wie aus Abbildung 3.6 auf Seite 57 zu entnehmen ist.

Dichte

Vergleicht man die vorhergesagten Werte der IMF mit den Werten der Jeansmasse einer
isothermen, aus reinem Wasserstoff bestehenden Gaskugel, deren Temperatur zwischen
zehn und 400 K liegt, so ergibt sich ein Bereich fiir die Anfangsdichte, der in etwa
zwischen 10 cm™3 und 10° em ™ bzw. 1071 g cm™2 und 107" g cm™3 liegt. Um in
diesem Bild eine Konfiguration mit einer Gesamtmasse von 0,1 Mg zu erhalten, miisste
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Abbildung 5.2: Jeansmasse M ; in Sonnenmassen einer aus atomaren Wasserstoff bestehenden
Kugel bei konstanter Temperatur (von oben nach unten 400, 200, 100, 50, 10 K) als Funktion
der Teilchendichte (in cm™3).

die Wolke bei einer Dichte von 10 cm 3 auf ca. 10 K abkiihlen.

Der Bereich der vorhergesagten IMF wiirde durch eine Reihe von Simulationsrechnun-
gen, die den in Tabelle 5.1 angegebenen Temperatur-und Dichtebereich iiberspannt,
mehr als abgedeckt. Wie in Abschnitt 6.2.2 zu sehen sein wird, ist es nicht notwendig
fiir jedes der oben tabellierten n — T'-Wertepaare eine Simulationsrechnung durchzufiih-
ren, um den vorhergesagten Wertebereich abzudecken. Der Grund dafiir ist, dass ein
Modell mit einer Anfangsteilchendichte von beispielsweise 10* cm ™ in der isothermen
Kontraktionsphase in Zentrum iiber 10° cm™3 erreicht, bevor die Wolke optisch dick
wird.

Tabelle 5.1: Jeansmasse einer homogenen Wolke in Sonnenmassen fiir den in Abbildung 5.2
gezeichneten Dichte- und Temperaturbereich.
Ntot [cm ™3]
T [K] 10* 10° 109 07 108 10°
400 | 7382.29 2334.48 738.23 233.45 73.82 23.34
200 | 2610.03  825.37 261.00 82.54 26.10 8.25
100 | 922.79  291.81 92.28 29.18 9.23 2.92
50 | 326.25 103.17 32.63 10.32 3.26 1.03
10 29.18 9.23 2.92 0.92 029 0.09
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Chemische Anfangszusammensetzung

Die primordiale Gasmischung bestand aus Wasserstoff, Deuterium, Helium und Lithium.
Im chemischen Netzwerk (Anhang B) kénnen die Spezies H, H*, H—, Hg'tho HY™® HI
Hi; D, DT, D*, D, HD*, HoD"; He, He™, He™™, Hej, HeH™; Li, Li™, Lit™, Lit*+,
Li~, LiH, LiH*, LiH™; e~ und Photonen vorkommen.

Die Simulationsrechnung kann mit beliebigen Anfangswerten n; gestartet werden; dabei
wurden die Erfahrungen anderer astrochemischen Gebiete (z.B. protoplanetare Schei-
ben) bestétigt, bei denen ein nicht unbedeutender Teil der Rechenzeit gebraucht wird,
um zunéchst einen Zustand nahe des stationdren Gleichgewichts beziiglich der Che-
mie zu erreichen, bevor der eigentliche protostellare Kollaps beginnt, d.h. eine Phase,
die physikalisch unbedeutend ist. Aus diesem Grund wurden die Anfangswerte der n;
stets so gewdhlt, dass sie in der Ndhe des Gleichgewichts lagen. Eine andere Wahl
der chemischen Anfangszusammensetzung fiihrt zu Endergebnissen, die sich bis auf die
physikalisch unbedeutende Anfangsphase nicht voneinander unterscheiden, sondern nur
die Wahl ungeeigneter Anfangswerte widerspiegelt, so wie von Ripamonti et al. [50]
beschrieben.

Innere Energie

Die innere Energie wird durch Angabe von Temperatur und chemischer Zusammenset-
zung durch die Summe der thermischen und chemischen Energie (Gleichungen (2.18)
bis (2.19) in Abschnitt 2.3.2 Seite 35) festgelegt.

Strahlungstransport

Die Anfangswerte fiir Strahlungsenergie und Strahlungsfluss (0. bzw. 1. Moment der
Intensitét I Abschnitt 2.2.1 Seite 26) wurden auf den Wert eines schwarzen Strahlers
bzw. Null gesetzt

T4

[
SERS

J
H

Il
o

Zwischen zwei Integrationsschritten wird die Strahlungstransportgleichung fiir den grau-
en Fall gelost (Anhang A) und aus den erhaltenen Momenten die Eddingtonfaktoren
frda (Gleichung (A.34)) und ggqq (Gleichung (5.4)) bestimmt, die im néchsten Integra-
tionsschritt benutzt werden.

Materialfunktionen

Die Opazitét x ist eine Funktion der chemischen Zusammensetzung, Dichte und Tem-
peratur (Abschnitt 2.3.1). Der aktuelle Wert wird zwischen zwei Integrationsschritten
mit den jeweils neuesten Werten von n; bzw. p und 7" berechnet und im folgenden Inte-
grationsschritt benutzt. Es wurden fiir drei Falle Simulationsrechnungen durchgefiihrt:
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e K.—: Nur der Elektronenbeitrag zur Opazitdt wurde benutzt. Die Opazitét ist also
konstant. Es gilt kp = kg = k.- = 0.348 cm? g~ ! ist. Dieser stark vereinfachte Fall
ist nicht realistisch, dient aber zu Vergleichs- und Testzwecken.

® Kpopr: Die Opazitdt wurde mittels einer analytischen Fitformel fiir das Rosse-
landmittel (Gleichung (2.14)) genédhert und kp = kg gesetzt. Diese Rechnungen
dienen dem Vergleich der Entwicklungen von primordialen und Popl Protosternen.

® Kpopl: kr wird fiir variable Werte von p und 7' aus tabellierten Werten von
Mayer [35] interpoliert, wobei kg unter der Annahme, dass sich das primordiale
Gas (Z = 0) fiir den gegebenen p-T-Wert im chemischen Gleichgewicht befindet,
berechnet wird. Falls der Wert von Temperatur und/oder Dichte nicht im Giil-
tigkeitsbereich der Interpolationstabellen liegt (s. Seite 31), wird der Randwert
benutzt?. Das Planckmittel der Opazitit kann analog zu kg oder zusitzlich in
Abhéngigkeit der aktuellen chemischen Zusammensetzung bestimmt werden.

Der Druck wird aus der Zustandsgleichung eines ideales Gases (Gleichung (2.15) in
Abschnitt 2.3.2) berechnet.

5.2.2 Randbedingungen

Die Randbedingungen sind nicht nur formale Bedingungen um eine Rechnung iiberhaupt
durchfithren zu konnen, sie sind stets auch ein Teil des physikalischen Problems, die
teilweise dessen Eigenschaften festlegen.

Innenrand

Das Zentrum des Objekts soll durch einen geometrischen Punkt gegeben sein, der im
Rechengitter durch den Index m = 0 definiert wird. Es ist physikalisch sinnvoll zu
fordern, dass die Dichte an dieser Stelle einen nichtverschwindenden, endlichen Wert
haben soll, daher geht mit m — 0 auch » — 0:

7’0:0
u0:0
m0:0

Es gibt im Zentrum keine Strahlungsquelle.

Aufienrand

Die Lage des Aufsenrands wird so festgelegt, dass am dufersten Punkt ry die Gesamt-
masse Mot eingeschlossen wird. Der Aufienrand wird festgehalten, wegen der Forderung

2Das Gas ist bei hoher Temperatur und Dichte ionisiert, die Opazitit #ndert sich dann nicht mehr;
bei tiefer Temperatur und Dichte ist die Opazitdt ohnehin sehr klein und der entsprechende Bereich
der Wolke optisch diinn. Die Kombination hohe Teilchendichte und tiefe Temperatur oder umgekehrt
kommt nicht vor.
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nach Massenerhaltung darf kein Material {iber den Aufnerand ein- oder ausfliefsen:

rNy = Riot = const
uy =0 = const
mpy = Miot= const.
Der Aufenrand begrenzt das Integrationsgebiet; es handelt sich nicht um die Oberfliche
des Protosterns.

In der dufiersten Schale wird keine Leuchtkraft erzeugt. Die Abstrahlung iiber den Au-
fenrand entspricht dem bis zur vorletzten Schale (N —1) erzeugten, um die geometrische
Verdiinnung verringerten Strahlungsstrom.

Die duflere Randbedingung fiir die Strahlungsmomente lautet
%B(Trad) - (HN + %B(Trad))

9Edd
0=~ (rAHN =} 1Hn-1) = pnp(JN = SN),

0=Jy —

wobei der Eddingtonfaktor .
Hy + iB(Trad)
JIN — %B(Trad)

gEdd = (5.4)

mit den Momenten J und H, die aus der Losung der Strahlungstransportgleichung
resultieren, benutzt werden und

o
B(Traq) = ;T;‘ad (5.5)

die Kirchhoff-Planck-Funktion des Strahlungsfelds, in das die Wolke eingebettet ist, ist.

Adaptives Gitter

Durch das adaptive Gitter, das hier nach Dorfi & Drury [14] (Abschnitt 4.3), imple-
mentiert wurde, wird die Lage der radialen Stiitzpunkte durch eine Monitorfunktion
M so gesteuert, dass wahrend der Simulationsrechnung entstehende Strukturen auflost
werden kénnen. Durch die Einfiihrung des adaptiven Gitters miissen die Randbedingun-
gen leicht modifiziert werden. Der Auftenrand wird zeitlich und rdumlich festgehalten;
sowohl Gas- als auch Gittergeschwindigkeit miissen an dieser Stelle Null sein:

Orn = OpRior = 0 (5.6)
un = ukd = 0.

Es kann also kein Material {iber den Aufenrand fliefen, das numerische Verfahren stellt
nach wie vor die Massenerhaltung bis auf Rundungsfehler sicher.

Am Innenrand wird nicht mehr die Lage, sondern die Masse innerhalb des innersten
Stiitzpunktes festgehalten, d.h.
L 3
oymy = O 3o ) = 0. (5.8)
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Dadurch ist der innerste radiale Stiitzpunkt nicht mehr rdumlich fest. Durch eine geeig-
nete Wahl von m wird so sichergestellt, dass die Auflésung im zentralen Bereich stets
ausreicht um den entstehenden Protostern darzustellen. Die Relativgeschwindigkeit am
ersten Gitterpunkt muss verschwinden, denn aufgrund der Forderung nach Massener-
haltung darf auch {iber den Innenrand kein Material fliefen; dies bedeutet aber nicht,
dass die Gasgeschwindigkeit an dieser Stelle Null sein muss, wie es bei Modellen ohne
bewegten Innenrand der Fall sein miisste:

wt = uy —ud = 0.

5.2.3 Allgemeines zu den Anfangsmodellen
Die Anfangsmodelle werden folgendermafien konstruiert:

e Temperatur T},;; und Teilchendichten n; jni; der im Modell zu beriicksichtigenden
Spezies i werden gewahlt, damit ist die Jeansmasse nach Gleichung (5.2) festge-
legt. Um eine (anfangs) gravitativ instabile Konfiguration zu garantieren, wird
die Gesamtmasse der Kugel so gewahlt, dass ihr Wert den der entsprechenden
Jeansmasse iibersteigt.

e Die homogene Kugel wird so in NV Schalen aufgeteilt, dass die radialen Stiitzpunkte
zwischen dem (vorgegebenem) Innenradius r; und dem Aufenradius ry = Riot
(Gleichung (5.3)) logarithmisch &quidistant verteilt sind:

71 =107 Ryt
=11 1010g(Rtot/T1)/(N*1) | = 27 . ,N — 1.

r1 ist so gewahlt, dass die bis zu diesem Radius eingeschlossene Masse sicher in-
nerhalb des sich bildenden Sterns liegt. Bei Modellen ohne chemische Entwicklung
wurde 7] = 1073 Riot gesetzt, bei Modellen einschlieklich chemischer Entwicklung
war 71 = 107* Rios.

e Am Anfang der Rechnung befindet sich die Kugel in Ruhe, die Temperatur ist kon-
stant, ebenso die durch die Teilchendichten der Spezies i vorgegebene Anfangsmas-
sendichte pinit (m; ist das Atomgewicht der Spezies i), d.h. fiir alle Gitterpunkte
(l=1,...,N) gilt:

uy =0
Tl :ﬂnit

Plinit = Zni,l,initmi-
i
Die Masse (geteilt durch 47) m; innerhalb des Radius r; kann leicht berechnet

werden:
1

my = 57”13 prinit [=1,...,N.

Aus diesen Grofen bzw. deren Zahlenwerten werden die anderen Strukturpara-
meter (Fin, J, H) und Materialfunktionen (Druck, Opazitdt, Molekulargewicht
usw.), wie in Abschnitt 5.2.1 beschrieben, festgelegt.
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e Desweiteren werden fiir die praktische Ausfithrung der Rechnung benétigt: An-
zahl der Gitterpunkte, Lage des innersten Punktes 71, Eigenschaften des adapti-
ven Gitters Werte fiir die Parameter ¢; und ¢o der kiinstlichen Viskositat, womit
festgelegt wird, wie stark der Stof ausgeschmiert wird.
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Kapitel 6

Modellrechnungen

6.1 Vorbemerkungen

Die Modellrechnungen beginnen, wie im vorangegangenen Kapitel beschrieben, mit ei-
ner ruhenden, homogenen Kugel konstanter Temperatur und chemischer Zusammen-
setzung!. Die bedeutet u.a., dass es am Beginn der Simulationsrechnung noch keinen
hydrostatischen Bereich gibt, der mit einem Protostern identifiziert werden kénnte. Da-
her sollen zunéichst die Begriffe Alter, Effektivtemperatur, Radius und Masse des sich zu
bildenden Protosterns festgelegt werden, wobei den von Wuchterl und Tscharnuter [70]
vorgeschlagenen Definitionen gefolgt wird:

Als Geburtsstunde des Protosterns wird der Zeitpunkt, in dem das Gas in der Wolke zum
ersten Mal thermisch abgeschlossen ist, d.h. die Strahlung nicht mehr in der Lage ist,
direkt zu entweichen, gewdhlt. Dieser Zeitpunkt ist erreicht, sobald das Rosselandmittel
der optischen Tiefe den Wert 2/3 erstmals erreicht:

R
TR:/ Krp dr =
0

Diese Definition hat zwei wichtige Eigenschaften: einerseits &ndern sich die Strukturgro-
fen der Wolke und damit die beobachtbaren Grofien um diesen Zeitpunkt herum sehr
schnell, d.h. es handelt sich um einen wohldefinierten Zeitabschnitt. Aufserdem ist dies
der fritheste Zeitpunkt, an dem eine Effektivtemperatur definiert werden kann. Dieser
Moment kann nahezu mit dem Ende der isothermen Kontraktionsphase zusammenfal-
len.

(R ist der Radius der Wolke). (6.1)

Wl

Der Photosphérenradius Ry, = R, wird ebenfalls iiber die optische Tiefe definiert,
namlich als die Stelle r’, an der

R 2
TR = / Kkrp dr = 3 (6.2)

gilt. Die Masse M, innerhalb von R, wird als die Masse des Protosterns bezeichnet.

'Fiir die Ergebnisse der Simulationsrechnungen ist es unwichtig, dass diese Anfangskonfiguration
unphysikalisch ist, weil die Erinnerung des Modells an die Anfangsbedingungen in Laufe der isothermen
Kontraktionsphase verloren geht.
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Die weitere Entwicklung sowie die Eigenschaften des (Proto-) Sterns werden durch diese
Masse bestimmt, nicht durch die der Gesamtwolke.

Sobald ein Radius, in diesem Fall R, definiert ist, konnen die Leuchtkraft L und die
Effektivtemperatur Tog definiert werden:

L =47 R%0T; = 4nR24nH (6.3)

1 1

L 73 4rH |4
Tog = = | — , 4
i [4770’]%2} |:47TO'R,2F:| (6.4)

wobei der Strahlungsstrom F' = 47 H aus dem ersten Moment der Strahlungsintensitét
H, d.h. aus der Losung der Momentengleichungen (Gleichung (2.11)), an der Stelle
R, = R; berechnet werden kann.

Als Masse Mkerm bzw. Radius Rgkem des hydrostatischen Kerns wird nach Ripamon-
ti et al. [50] die Masse innerhalb einer Kugel mit dem Radius definiert, an dem die
Einfallgeschwindigkeit unter einem Zehntel der Freifallgeschwindigkeit an dieser Stelle
liegt:

2Gm,

u < 0,1vg mit vg = — (6.5)

Dariiber hinaus ist erst von einem hydrostatischen Kern die Rede, wenn die Maximal-
geschwindigkeit betragsmafig grofer als ein Zehntel der lokalen Freifallgeschwindigkeit
ist.

Der Vollstdndigkeit halber wird der Begriff der Eddingtonleuchtkraft Lgqq eingefiihrt:
Diese Grofe beschreibt den maximalen Energiefluss, der durch eine sich im hydrostati-
schen Gleichgewicht befindende Gasschicht transportiert werden kann. Der durch eine
hohere als die Eddingtonleuchtkraft erzeugte Strahlungsdruck wiirde dazu fiihren, dass
die dariiber liegende Schicht abgestoffen wiirde. Der Wert ldsst sich unter Annahme
sphérischer Symmetrie folgendermafen abschétzen: bei einer Gasschicht, die sich im
hydrostatischen Gleichgewicht befindet, gleichen sich der nach aufsen gerichtete Strah-
lungsdruck

orp L

P kp
c

- Fraa = —

mp c 4 R?
und der nach innen gerichtete Gravitationsdruck

ap _GMp
dr R2

aus. Es wird hier angenommen, dass Thomsonstreuung die Opazitdt in der Sternatmo-
sphéire dominiert, was aber nur fiir heike Sterne zutrifft.

Durch Gleichsetzen obiger Gleichungen erhélt man

M ~ M
Lpgg = ———— ~ 1,3-10% (M—®> ergs™ ' =33 10* (M—®> Lo, (6.6)

wobei die iiblichen Bezeichnungen fiir Lichtgeschwindigkeit, Protonmasse und Thom-
sonquerschnitt benutzt wurden.
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6.2 Modellrechnungen mit Strahlungshydrodynamik und
chemisch konstanter Zusammensetzung

In diesem Abschnitt werden die Ergebnisse von Modellrechnungen vorgestellt, bei de-
nen die chemische Zusammensetzung durch Nullsetzten des Ratenterms im chemischen
Netzwerk (Gleichung (3.6) bzw. Gleichung (4.52)) konstant gehalten wurde. Hierdurch
sollte einerseits die Funktionsfahigkeit des strahlungshydrodynamischen Teils des Mo-
dells belegt, andererseits die Bedeutung der chemischen Prozesse wahrend der Entwick-
lung einer protostellaren Wolke demonstriert werden. Diese Modellrechnungen sind also
mehr als nur Machbarkeitsstudien. In diesem vereinfachten Fall wird die Entwicklung der
Wolke ausschlieflich durch die Kontraktion durch Gravitation und durch Abstrahlung
gesteuert. Auf diese Weise kann der Einfluss der chemischen Prozesse bei der Bildung
des Protosterns beobachtet werden, indem die Modelle aus diesem Kapitel mit denen im
néchsten Kapitel, bei denen die chemische Entwicklung beriicksichtigt wird, verglichen
werden.

Durch verschiedene Ansétze zur Modellierung der Opazitit werden unterschiedlich star-
ke Kopplungen zwischen Gas und Strahlungsfeld simuliert, was Aussagen liber den Fin-
fluss der Wechselwirkung zwischen Materie und Strahlungsfeld auf die Entwicklung der
Gaswolke ermoglicht. Auch hier ist es von Vorteil, den chemischen Teil der Simulati-
on einstweilig auszuklammern, um so die Auswirkungen der einzelnen Effekte isoliert
untersuchen zu koénnen.

Die Rechnung wird beendet, sobald die Temperatur des Kerns 10° K erreicht. Bei die-
ser Temperatur wéren alle chemischen Elemente léngst ionisiert, so dass im Sinne der
chemischen Entwicklung keine weiteren Aussagen zu machen wiren.

Die Entwicklung ist bei allen Modellen mit gleichem Absorptionskoeffizienten unab-
héngig von den weiteren Anfangsbedingungen (7'; n;) qualitativ dhnlich, daher werden
zundchst exemplarisch die Ergebnisse der Entwicklung der Strukturgréfen eines Mo-
dells ausfiihrlich gezeigt. Der Einfluss der Anfangsbedingungen auf die Entwicklung der
Modelle ist Gegenstand des Abschnitts 6.2.2.

Die Entwicklung lduft unabhingig von den Anfangswerten stets nach dem gleichen
Muster ab:

Kollapsphasen:

1. Am Beginn der Simulation gibt es noch keinen Druckgradienten. Die anfangs ru-
hende Materie beginnt in Richtung Zentrum zu fallen. Es handelt sich um beinahe
freien Fall (p ~ r~2), die Dichte steigt innen stiirker und schneller an als aufen.

2. Bildung eines optisch dicken Kerns. In der Zentralregion nimmt die optische Tie-
fe einen Wert grofer als 2/3 an, deswegen kann die Kompressionswérme nicht
mehr frei abgestrahlt werden. Ab diesem Punkt findet die Kontraktion praktisch
adiabatisch statt.

3. Bildung eines hydrostatischen Kerns. Das sich weiter aufien befindende Material
fallt mit Uberschallgeschwindigkeit auf den Kern herab und wird dort schlagartig
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Tabelle 6.1: Ergebnisse der Modellrechnungen mit unterschiedlichen Absorptionskoeffizienten.
Die Anfangswert von Tini; = 200 K, ninis = 10* cm~3 ergeben eine Gesamtmasse von 2905 M.
Oben sind die Werte der Modellrechnungen ohne Beriicksichtigung der chemischen Entwick-
lung eingetragen, unten fiir die Modelle einschlieflich der chemischen Entwicklung (sieche Ab-
schnitt 6.3). Die Zahlen beziehen sich auf den Zustand des Objekts bei Erreichen der Abbruch-
bedingung (7. = 10° K), M, und R, sind die Masse bzw. der Radius des Objekts an der
Stelle, an der die optische Tiefe Tr = 2/3 betragt; bei Popl-Opazitit wird dieser Zustand fiir
die duflere Staubhiille sowie fiir den eigentlichen Protostern angegeben. My, und Rger, sind
die entsprechenden Werte fiir den hydrostatischen Kern nach Gleichung 6.5. Das Alter des Ob-
jekts bezieht sich auf die Zeit, die seit dem erstmaligen Erreichen von g = 2/3 verstrichen ist
(Abschnitt 6.1).

k| M; [Mg] R;lcm] Mgem [Me] Rkem[cm]  Alter [a]
Modelle ohne chemische Entwicklung

const 73,73 7,75-10'6 3,63 4,12-10'3 27697

Popl 72.35 7.66- 106 1.91 1,31-10'3 17511
1.91 1,29-10'3

PoplII 2,59 1,05-10'3 2,60 1,18-10'3 107

Modelle einschliefflich chemischer Entwicklung

Popl 66,03 7,4-10' 0,0008 3,9-108 25696
0,19 2,8-10'

PoplII 0,06 7,6-10" 0,0002 1,8-108 2

abgebremst. Ein Stof bildet sich. Das Material regnet weiterhin auf den hydrosta-
tischen Kern (definiert als der Teil des Protosterns, der sich innerhalb des Stofes
befindet und dessen Geschwindigkeit unter einem Zehntel der Freifallgeschwindig-
keit liegt, siche Gleichung (6.5)) ab; seine Masse wiachst an.

Ab diesem Zeitpunkt fallt das Material immer schneller ins Zentrum, der Kern
kontrahiert weiter, seine Temperatur und Dichte nehmen zu, bis die Rechnung
beendet wird.

6.2.1 Modelle mit unterschiedlichem Absorptionskoeffizienten

Hier werden die Ergebnisse von Simulationsrechnungen gezeigt, bei denen eine Anfangs-
konfiguration gewéhlt wurde, deren Anfangstemperatur von 200 K und deren Anfangs-
teilchendichte 10* cm ™ betrug. Fiir die Opazitit wurden

1. ein konstanter Wert (ko-),
2. die analytische Néherung fiir Popl-Gasmischung (kpopr), sieche Gleichung (2.14),

3. und die tabellierten Werte nach Mayer [35] (kpoprr) fiir die PopIII-Gasmischung
verwendet.
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Die Ergebnisse der Modellrechnungen sind in den Abbildungen 6.1 bis 6.9 in drei Grup-
pen fiir die drei Modelle der Opazitat dargestellt.

Die Abbildungen 6.1, 6.4 und 6.7 zeigen die zeitliche Entwicklung der Gréfsen Dichte
p, radiale Geschwindigkeit u, Temperatur T und Masse M, innerhalb des Radius r,
jeweils fiir die Modelle mit konstanter, Popl- und PopIII-Opazitét, in Abhéngigkeit der
Radialkoordinate. Es ist zu sehen, wie die anfangs homogene, optisch diinne Wolke zu
kontrahieren beginnt. Die Dichte steigt an (im Zentrum starker als aufen), Temperatur
und Radialgeschwindigkeit nehmen zu. Aufgrund der inneren Randbedingung (Masse
innerhalb des innersten radialen Gitterpunktes konstant, Gleichung (5.8)) wandert der
innere Radius mit steigender Dichte einwarts. Insgesamt ist bei allen Modellen zu be-
obachten, dass die Wolke kollabiert; die Abweichungen vom freien Fall (r ~ p~2) sind
gering. Es sind drei Entwicklungsstadien zu erkennen: die Anfangsphase, in der das Gas
optisch diinn ist (g < 2/3), die Entstehung des optisch dicken Protosterns (rg > 2/3)
und danach des hydrostatischen Kerns (u < 0,lvg). Diese drei Stadien sind in den
Abbildungen farbig markiert (rot fiir 7 < 2/3, griin fiir 7 > 2/3 und blau fiir den
hydrostatischen Bereich).

Konstante Opazitit

Bei den Modellen mit konstanter Opazitit ist der Ubergang zwischen diesen Phasen
deutlich sichtbar. Nach einer isothermen Kontraktionsphase bildet sich der optisch
dicke Protostern, dessen Ausdehnung aufgrund der unter diesen Bedingungen unrea-
listisch hohen Opazitét sehr grof ausfillt. Dies erkldrt die niedrige Effektivtemperatur
im Hertzsprung-Russell-Diagramm (Abbildungen 6.2 und 6.3?). Anschliefend bildet
sich nach weiterem Kollaps der hydrostatische Kern, dessen Masse zunimmt, wihrend
sein Radius schrumpft.

Popl-Opazitit

Die Entwicklung der Modelle mit Popl-Opazitdt ist etwas komplexer. Insgesamt hat
man es am Ende der Simulationsrechnung mit einem Protostern, der in einer kiihlen
Staubhiille eingebettet ist, zu tun. Ein Beobachter wiirde die kiihle Staubhiille, nicht
aber den Protostern sehen. Die Ergebnisse der Simulation kénnen folgendermafien in-
terpretiert werden: Bei niedrigen Temperaturen ist die Opazitdt durch die Anwesenheit
von Staub verhéltnisméRig hoch, d.h. die Stelle, an der erstmals 7 = 2/3 erreicht wird,
liegt sehr weit aufen bei Temperaturen 7' < 1000 K. Wahrend der Kontraktion heizt
sich dieses Gebiet weiter auf. Bei Erreichen einer Temperatur von ca. 1300 K beginnt
der Staub zu verdampfen, wodurch die Opazitét sehr stark abnimmt (s. Abbildung 2.4).
Dies hat die Entstehung eines transparenten Bereichs, der die Staubhiille und den ei-
gentlichen Protostern trennt, zur Folge, denn die Opazitit steigt erst wieder an, wenn
die Temperatur ca. 4500 K erreicht. Diese Zone ist an dem plateauartigen Verlauf der
Temperaturkurve nahe 1500 K in Abbildung 6.4 zu erkennen. Deswegen ist es in die-
sem Fall zweckmiRig, bei der Definition von R, bzw. M, (Gleichung (6.2)) zwischen

’Die Gréfen in dieser Abbildung haben wegen der unrealistischen Annahme einer konstanten Opa-
zitédt eine formale, aber keine physikalische Bedeutung.
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Abbildung 6.1: Modellrechnung mit konstanter Opazitit. Aufgetragen sind von oben links nach unten rechts jeweils in Abhéngigkeit von der
Radialkoordinate r der Wolke die Entwicklung der Dichte p, Temperatur 7', Radialgeschwindigkeit © und Masse M, innerhalb des Radius 7. Das
Anfangsmodell (homogene, ruhende Wolke) ist mit einer schwarzen Linie dargestellt, beim letzten Modell wurde die Lage der Gitterpunkte durch
Kreuze gekennzeichnet. Das Dichteprofil verlduft nahezu mit p ~ r~2, wie anhand der Hilfslinie in der Abbildung links oben zu erkennen ist.
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Abbildung 6.2: Modellrechnung mit konstanter Opazitit. Entwicklung des Protosterns. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm (links), Leucht-
kraft und Eddingtonleuchtkraft in Abhangigkeit von der Zeit, d.h. des Alters in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des Radius des Proto-
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sterns (links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhangigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.3: Modellrechnung mit konstanter Opazitidt. Entwicklung des hydrostatischen Kerns. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm
(links), Leuchtkraft und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des
Radius des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhdngigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.4: Modellrechnung mit Popl-Opazitéit. Aufgetragen sind von oben links nach unten rechts jeweils in Abhéngigkeit von der Radi-
alkoordinate r der Wolke die Entwicklung der Dichte p, Temperatur 7', Radialgeschwindigkeit v und Masse M, innerhalb des Radius r. Das
Anfangsmodell (homogene, ruhende Wolke) ist mit einer schwarzen Linie dargestellt, beim letzten Modell wurde die Lage der Gitterpunkte durch
Kreuze gekennzeichnet. Das Dichteprofil verlduft nahezu mit p ~ =2, wie anhand der Hilfslinie in der Abbildung links oben zu erkennen ist.
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Abbildung 6.5: Modellrechnung mit PopI-Opazitit. Entwicklung der Staubhiille. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm (links), Leuchtkraft
und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des Radius des Protosterns
(links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhéngigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.6: Modellrechnung mit Popl-Opazitit. Entwicklung des Protosterns und des hydrostatischen Kerns. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-
Diagramm (links), Leuchtkraft und Eddingtonleuchtkraft in Abhangigkeit von der Zeit, d.h. des Alters in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung
des Radius des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhéngigkeit von der Zeit. Da der Protostern und der
hydrostatische Kern beinahe identisch sind, fallen die Kurven von Masse und Radius ab einem bestimmten Zeitpunkt praktisch zusammen.
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der Staubhiille und dem eigentlichen Protostern zu unterscheiden. Die Oberfliche der
Staubhiille wird an der Stelle R, definiert, an der 7 erstmals von aufen her gesehen
den Wert 2/3 annimmt, die Oberfliche des Protosterns an der Stelle, an der, bei einer
Temperatur von 1500 K beginnend, d.h. von der Innenkante der Staubhiille an, die nach
innen gemessene optische Tiefe erneut den Wert 2/3 annimmt?.

Auch in diesem Fall bildet sich ein hydrostatischer Kern im Sinne der Definitionsglei-
chung (6.5). Im Gegensatz zu dem Modell mit konstanter Opazitit sind der hydrostati-
sche Kern und der Protostern, was Alter, Masse und Ausdehnung angeht, von dhnlicher
Grofenordnung.

PoplII-Opazitit

Bei den Modellen mit primordialer Opazitit ist im Gegensatz zu den anderen Modellen
die optisch diinne Entwicklungsphase nicht isotherm, die Zentraltemperatur betrigt
beim erstmaligen Erreichen von 7y = 2/3 T, = 1660 K . Der hydrostatische Kern
bildet sich kurz danach bei einer Zentraltemperatur von 7, = 3093 K (Zentraldichte
von p. = 1.54-10""g ecm ™3 gegeniiber T, = 1196 K, p. = 7.25 - 107 g cm™ und
T, = 4068 K, p. = 3.13-10"8g cm 3 im Falle von k.- bzw. Kpopl)- Die Entwicklungszeit
des Kerns ist im Vergleich zum Alter sehr kurz, der Zeitpunkt seiner Entstehung héngt
von der Opazitét ab.

Die Abbildungen 6.2, 6.6 und 6.8 zeigen die Entwicklung des Protosterns im HR-
Diagramm, die zeitliche Entwicklung der Leuchtkraft, des Radius des Protosterns, seiner
Masse und der Massenakkretionsrate auf den Protostern.

Die Leuchtkraft L und die Effektivtemperatur T, konnen nach Gleichungen (6.3)
und (6.4) berechnet werden, wenn zugleich das erste Moment der Strahlungsintensitét
H (Gleichung 2.11) und der Photosphérenradius R;_,/3 bekannt sind. Letztere Grofke
wird {iber die optische Tiefe 7 bestimmt, und zwar von auflen nach innen gemessen
geméf Gleichung (6.2). Sobald erstmals der Wert 2/3 iiberschritten wird, wird die Lage
dieses Punktes folgendermafien bestimmt: Die genaue Stelle, an der g = 2/3 gilt, muss
innerhalb der Gitterzelle liegen, die auf der Innenseite durch einen Tr-Wert iiber 2/3,
auken durch einen TR-Wert unter 2/3 begrenzt wird; die genaue Lage des Photosphé-
renradius in dieser Zelle wird mittels linearer Interpolation berechnet. Ist der Wert von
R, bekannt, kann die Leuchtkraft L und die Effektivtemperatur T,z nach Gleichun-
gen (6.3) und (6.4) berechnet werden. M, ist die Masse innerhalb von R, sie wird
ebenfalls mittels linearer Interpolation berechnet. Bedauerlicherweise ist bei dieser Art
der Berechnung ein gewisses “Rauschen” nicht zu vermeiden. Das liegt aber nicht daran,
dass die Modelldaten numerische Oszillationen zeigen, sondern an der Ungenauigkeit
der Lokalisierung durch lineare Interpolation in dem bewegten Gitter.

In den Abbildungen 6.3, 6.6 und 6.8 werden das Hertzsprung-Russell-Diagramm und
die zeitliche Entwicklung der Leuchtkraft des hydrostatischen Kerns gezeigt. Ferner
werden die Entwicklungen der Masse und des Radius des Protosterns (g > 2/3) M,
bzw. r; und des hydrostatischen Kerns (v < 0,1ug) Mgkern bzw. TKern abgebildet; bei

3Fiir diesen Fall wurde die optische Tiefe ab der Stelle berechnet, an der die Temperatur erst-
mals 1500 K erreicht (die genaue Stelle wird wie auf der néchsten Seite beschrieben mittels linearer
Interpolation bestimmt).
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Abbildung 6.7: Modellrechnung mit PopllII-Opazitdt. Aufgetragen sind von oben links nach unten rechts jeweils in Abhéngigkeit von der Ra-
dialkoordinate r der Wolke die Entwicklung der Dichte p, Temperatur 7', Radialgeschwindigkeit « und Masse M, innerhalb des Radius r. Das
Anfangsmodell (homogene, ruhende Wolke) ist mit einer schwarzen Linie dargestellt, beim letzten Modell wurde die Lage der Gitterpunkte durch
Kreuze gekennzeichnet. In diesem Fall ist die Abweichung vom p ~ r~2-Verlauf des Dichteprofils am ausgeprigtesten, wie anhand der Hilfslinie in

der Abbildung links oben zu erkennen ist.
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Abbildung 6.8: Modellrechnung mit Poplll-Opazitit. Entwicklung des Protosterns und des hydrostatischen Kerns. Obere Zeile: Hertzsprung-
Russell-Diagramm (links), Leuchtkraft und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters in Jahren (rechts). Untere Zeile:
Entwicklung des Radius des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhéngigkeit von der Zeit. Da der Protostern
und der hydrostatische Kern sehr dhnlich sind, fallen die Kurven von Masse und Radius ab einem bestimmten Zeitpunkt beinahe zusammen. Diese
Kurven sind aufgrund des im Text erlduterten Rauschens geglattet.
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den Modellen mit Popl-Opazitdt wird zwischen dem hydrostatischen Kern und der
Staubhiille unterschieden (Abbildungen 6.6 und 6.5).

Schlieklich wird in Abbildung 6.9 zu Vergleichszwecken der Anfangs- und Endzustand
(Erreichen einer Zentraltemperatur 7, = 105 K) der Modelle mit unterschiedlichen
Opazitdten gezeigt. Bei allen Simulationsrechnungen handelt es sich um Modelle mit
einer Anfangstemperatur von T,y = 200 K und Anfangsteilchendichte von niju; =
10* cm ™3, die sich nur durch die angenommene Niherung fiir die Opazitit unterscheiden.

Die Ergebnisse dieser Simulationsrechnungen sind in Tabelle 6.1 zusammengefasst. Auf-
gelistet sind neben den Anfangswerten die Gesamtmasse der Gaswolke, die Masse des
Protosterns am Ende der Rechnung, sowie die Masse des hydrostatischen Kerns. Wah-
rend die Zahlenwerte des hydrostatischen Kerns fiir alle Modelle von &hnlicher Gréfen-
ordnung sind, weichen die von M, stark voneinander ab, was an der Definition dieser
Grofe liegt.

6.2.2 Einfluss der Anfangsbedingungen

Gegenstand dieses Abschnitts sind Modellrechnungen mit unterschiedlichen Anfangs-
werten der Strukturvariablen. Sie wurden durchgefiihrt, um den Einfluss der Anfangs-
bedingungen auf die Entwicklung des Protosterns zu untersuchen.

Es stellt sich heraus, dass die Wahl der Anfangswerte nur geringen Einfluss auf die
Entwicklung hat. Wie in Ripamonti et al. [50] bereits festgestellt, geht wihrend der
isothermen Phase die Erinnerung an die Anfangsbedingungen verloren.

1. Opazitidt variabel Modelle, die sich nur durch die Opazitdt unterscheiden, wur-
den im vergangenen Abschnitt ausfiihrlich beschrieben. Die Anfangs- und End-
stadien der Simulationsrechnungen sind in Abbildung 6.9 zu sehen.

2. Anfangstemperatur konstant, Anfangsteilchendichte und Opazitit va-
riabel Bei Modellen mit gleicher Anfangstemperatur (Tint = 200 K), aber
unterschiedlicher Anfangsteilchendichte (niny; = 10* ecm™3, ny = 10° cm™3,
Ninit = 106 cm*3) ist besonders gut sichtbar, dass die Erinnerung an die An-
fangsbedingungen wihrend der isothermen Anfangsphase verloren geht (Abbil-
dungen 6.10 bis 6.12).

Wihrend der isothermen Anfangsphase steigt die Dichte um mehrere Grofenord-
nungen bevor die Wolke optisch dick wird; in diesem Sinne entsprechen die Model-
le mit der hoheren Anfangsteilchendichte den spéateren Entwicklungsphasen eines
Modells mit geringerer Anfangsteilchendichte. Die Entwicklung verlduft, wie bei-
spielsweise in Abbildung 6.10 zu sehen ist, in allen Fallen nahezu gleich. Bedingt
durch die Konstruktion der Modelle haben die Modelle mit héherer Anfangsteil-
chendichte eine geringere Gesamtmasse und damit einen kleineren Gesamtradius.

Auch diese Modellrechnungen wurden beendet, sobald die Zentraltemperatur
10° K erreicht hat. Zu diesem Zeitpunkt der Entwicklung sind sie Modelle, abge-
sehen von der Lage des Aufsenradius, nicht voneinander zu unterscheiden.

3. Anfangsteilchendichte konstant, Anfangstemperatur und Opazitit va-
riabel
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Abbildung 6.9: Anfangs- und Endstadien der Modellrechnungen ohne chemisches Netzwerk mit unterschiedlichen Opazititen fiir Ti,;; = 200 K und

Ninit = 10* cm
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Bei Modellen, die sich bei gleicher Anfangsteilchendichte durch unterschiedliche
Anfangstemperatur unterscheiden (Abbildungen 6.13 bis 6.15), sind die Unter-
schiede in der Entwicklung nur quantitativer Natur.

Die Abbildungen 6.10 bis 6.15 entsprechen den Abbildungen 6.1 bis 6.7 mit dem
Unterschied, dass hier nur Anfangs- und Endzustand der Rechnungen aufgetragen

sind. Auch diese Modellrechnungen wurden bei Erreichen der Zentraltemperatur
von 1,5 - 10° K beendet.

Insgesamt ldsst sich feststellen, dass die Modelle nur eine geringe Abhéngigkeit von der
speziellen Wahl der Anfangsbedingungen zeigen.

6.2.3 Vergleich mit friiheren Rechnungen

Die Modelle ohne chemisches Netzwerk sind nur bedingt mit denen vom Omukai und
Nishi [42] oder Ripamonti et al. [50] vergleichbar. Dennoch kann bereits mit Hilfe dieser
Modelle Folgendes festgehalten werden:

e In allen Fillen kollabiert die anfangs gravitativ instabile Wolke und bildet einen
optisch dicken und einen hydrostatischen Kern, in denen nur ein sehr geringer
Teil der Gesamtmasse enthalten sind. Unabhingig vom angenommenen Absorp-
tionskoeffizienten findet der Kollaps nahezu im freien Fall statt. Die Bildung von
massereichen PoplII-Sternen wére nach den Ergebnissen dieser Modellrechnungen,
selbst ohne die chemische Entwicklung einzubeziehen, moglich.

e Die Wahl der Anfangsbedingungen spielt fiir das Endergebnis keine wesentliche
Rolle.

e Die Benutzung einer kiinstlichen Viskositét fiihrt zur Ausschmierung des Stofes
iiber mehrere Gitterzellen, so dass der Stof nur ndherungsweise berechnet wird.
Sowohl Omukai und Nishi [42] als auch Ripamonti et al. [50] verwenden in ihren
Simulationsrechnungen starre Lagrangegitter (d.h. die Masse innerhalb einer Git-
terzelle bleibt iiber die gesamte Rechnung konstant); in dieser Arbeit kann der
(wandernde) Stof mit Hilfe des adaptiven Gitters deutlich feiner aufgelost werden
und zwar gemifs den Anforderungen der zu jedem Zeitpunkt der Rechnung vor-
liegenden Strukturen. Bei einem starren Gitter miissen dessen Eigenschaften von
Anfang an und fiir die gesamte Rechnung festgelegt werden, so wihlen Ripamonti
et al. im Bereich des zu erwartenden Stofes eine etwas feinere Auflsung, die aber
bei (noch) nicht vorhandenen Strukturen eher hinderlich ist.

e Bei den Arbeiten von Omukai und Nishi [42] und Ripamonti et al. [50] wird
aufgrund der CFL-Bedingung die Entwicklung des Kerns nur noch ndherungsweise
verfolgt, indem eine selbstdhnliche Larson-Penston-artige Lésung angenommen
wird um die Massenakkretionsrate abzuschétzen.

In der hier vorliegenden Arbeit entfillt die CFL-Bedingung und die daraus re-
sultierenden Beschrinkungen, da ein implizites Losungsverfahren verwendet wird.
Die einzige Vorgabe ist die der Gesamtmasse der Wolke und ihrer Anfangstem-
peratur (die fiir die Entwicklung des Protosterns keine wichtige Rolle spielt); alle
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weiteren Grofen — Alter, Effektivtemperatur, Masse und Radius (Protostern und
hydrostatischer Kern) — ergeben sich aus der Losung der strahlungshydrodyna-
mischen Gleichungen ohne weitere Niherungen (Stof ausgeschmiert, Strahlungs-
transport grau). In diesem Sinne wurde hier erstmals eine vollig konsistente Losung
erhalten.

e Mit eindimensionalen Modellrechnungen ist der Frage nach einer eventuellen Frag-
mentation der Wolke nicht nachzugehen.

6.3 Modellrechnungen mit Strahlungshydrodynamik und
zeitabhangiger chemischer Entwicklung

Die Modellrechnungen, die in diesem Abschnitt vorgestellt werden, entsprechen den
Modellen aus Abschnitt 6.2, mit dem Unterschied, dass hier die chemische Entwicklung
mit einbezogen wurde. Die Konstruktion der Modelle ist identisch, es wurde wie in
Abschnitt 6.2 verfahren, die Anfangswerte der Strukturvariablen sind die gleichen. Wie
bereits erwahnt, nimmt primordiales Gas eine charakteristische Temperatur von 200 K
und Teilchendichte von 10* cm™3 an. Die Ergebnisse von Simulationsrechnungen mit
diesen Anfangswerten werden ausfiihrlicher beschrieben, der Einfluss unterschiedlicher
Anfangswerte wird in Abschnitt 6.4 besprochen.

Die Kollapsrechnung wurde bis zu dem Punkt durchgefiihrt, in dem die Zentraltempera-
tur 10° K erreicht hat. Die chemischen Prozesse spielen am Beginn der Entwicklung eine
wichtige Rolle, insbesondere im primordialen Fall, da hier die Fahigkeit des Gases, die
wahrend der Kontraktion entstehenden Kompressionsenergie abzustrahlen, von der che-
mischen Zusammensetzung beeinflusst wird. Wenn die Zentraltemperatur 10° K erreicht
hat, existiert bereits ein klar ausgepréigter Kern, der fast ausschlieflich aus ionisiertem
Wasserstoff besteht und durch Akkretion an Masse zunimmt. Die weitere Entwicklung
im zentralen Bereich der Konfiguration zu einem massereichen Stern héngt dann nicht
mehr von den Details der chemischen Entwicklung in der duferen Hiille ab und wurde
deswegen nicht weiter verfolgt, da diese Phase nicht mehr Gegenstand der vorliegenden
Arbeit ist. Aufserdem ist die in den Modellen implementierte Zustandsgleichung eines
idealen Gases immer weniger gerechtfertigt, da mit zunehmender Dichte nichtlineare
Effekte wie beispielsweise Druckionisation (siehe Saumon, Chabrier, van Horn [52]) auf-
treten. So sind bei einer Temperatur von 7" = 10° K und Dichte von p = 1 g cm™3
die Beitrdge von Temperatur- und Druckionisation von etwa gleicher Gréfenordnung.
Die Annahme eines idealen Gases ist gerechtfertigt, sofern die Dichte p = 1076 g cm™
nicht wesentlich iiberschreitet (Saumon, Chabrier, van Horn [52]).

Als Chemie wird eine erweiterte Wasserstoffchemie betrachtet, die die Spezies H, H, H™
und Ho, HQL, ng und e~ beriicksichtigt. Die verwendeten Reaktionen sind in Tabelle 6.2
aufgelistet; genauere Einzelheiten zum chemischen Netzwerk finden sich in Anhang B.
Dieses Netzwerk ist gegeniiber dem von Omukai & Nishi [42]| deutlich erweitert und
beriicksichtigt auch die Spezies H und H§L

Als chemische Anfangszusammensetzung wurde ein Hs- bzw Elektronenanteil von
fi, =5-107% bzw. f.- = 1-10710 gewihlt; der relative Anteil der geladenen Spe-
zies H™, HY, H; betrigt 10715, f+ wird so gewiihlt, dass das Gas insgesamt elektrisch
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neutral ist. Das restliche Gas besteht aus atomarem Wasserstoff, siehe auch Tabelle 3.1.
Der Wert von fi, = 5-10~% wurde gewihlt, weil Rechnungen wie die von Norman, Abel
und Bryan [40] (Strukturbildung, Bildung erster Sterne) oder die von Abel et al. [2], [1]
Bromm et al. [9] (kosmologischen Strukturbildung) zu dem Schluss kamen, dass diese
Haufigkeit die Schwelle darstellt, ab der die Kiihlung durch molekularen Wasserstoff
ausreichend effizient ist, um den Kollaps von primordialen Objekten zu ermdéglichen
(siehe auch Abschnitt 3.5).

Ob eine protostellare Wolke kollabieren kann, hingt u.a. davon ab, ob die wiahrend der

Tabelle 6.2: Das chemische Netzwerk. Quellen: PSS (Palla, Salpeter, Stahler [43]), SLD (Stancil,
Lepp, Dalgarno [59]), LSD (Lepp, Stancil, Dalgarno [32]), BCL (Bromm, Coppi, Larson [8]),
PUY (Puy et al. [48]).

Reaktion Quelle
H+e —Ht4+e +e” BCL
Ht +e” — H+xy BCL
H+e —H +7 PUY
H +H—Hy+e” BCL
H +H"—-H+H BCL
Hy+e — H+H™ BCL
Hy+H—-H+H+H PSS
Hy, +H* - Hy +H BCL
Hy+e  —H+H+e™ BCL
H +e —->H+e +e” BCL
H +H—-H+H+e" BCL
H +HT - Hf +e PUY
H+H+H—-H,+H PSS
H+H+Hy; — Hy + Ho PSS
H+H—-H"+e +H PSS
H+H —Hy+e SLD
Hf+H — H+H SLD
H +~v—H+e LSD
Hf +e- —H+H SLD
Hy +H —Hy+H SLD
Hy + Hy — Hf + H SLD
Hi +e” —»Hy+H SLD
Hf +e - H+H+H SLD
H+~v—H" +e” LSD
Hy +H™ — Hf +e” LSD
H* +H™ — HJ +e” SLD
Hf +H —H+H+H SLD
Hy + HT — H ++ SLD
Hy +H — Hf 4+ SLD
Hf +H - Hy+H+H SLD

109



6.3. MODELLRECHNUNGEN EINSCHLIESSLICH CHEMISCHER
ENTWICKLUNG

Kontraktion entstehende Kompressionswiarme abgestrahlt werden kann. Bei primordia-
lem Gas ist die Haufigkeit von molekularem Wasserstoff — des wichtigsten Kiihlagens’ —
von entscheidender Bedeutung. Die Bildung von Hs kann iiber drei Kanile stattfinden
(s. Abschnitt 3.4.2):

1. Protonen als Katalysator:

H+H — H+H" +e
H'+H — Hf ++
Hf +H — Hy+HT.

2. Elektronen als Katalysator:

H+e — H +7v
Hi—i—H — H2+€7.

3. Dreiteilchenprozesse:

H+H+H & Hy+H
H+H+H2 = H2+H2

Letztere sind bei hoher Dichte (ab n = 108 cm™3) der mit Abstand effizienteste Bil-
dungsprozess von Hs; iiber diesen Weg kann der gesamte Wasserstoff in die molekulare
Form umgewandelt werden. Der H™-Reaktionspfad ist etwas effizienter als der {iber H;‘ ,
wobel zu beachten ist, dass H™ aufgrund seiner geringen Dissoziationsenergie leichter
abgebaut werden kann als Hj (Egiss - = 0,75 eV, EdiSS’H; = 2,64 eV).

Bei allen Modellen ist zu beobachten, dass der Wasserstoff im kollabierenden Bereich
vollsténdig von der atomaren in die molekulare Form iibergeht, was eine Erhéhung der
Kiihlleistung in diesem Bereich zur Folge hat.

Ob die Entwicklung der Wolke empfindlich von der Anfangsh&ufigkeit von freien Proto-
nen bzw. Elektronen abhéngt, wurde anhand von Simulationsrechnungen, bei denen die
Anfangshiufigkeit dieser chemischen Spezies variiert wurde, iberpriift. Auch hier zeigt
sich, dass die Wahl der Anfangswerte der Teilchendichte der chemischen Spezies keinen
Einfluss auf das Endergebnis hatte (siche Abbildung 6.32 und 6.33).

Insgesamt lésst sich sagen, dass — dhnlich wie bei den Modellrechnungen ohne Beriick-
sichtigung der chemischen Entwicklung — die Wahl der Anfangswerte der Strukturva-
riablen nur am Anfang der Rechnung bemerkbar ist. Im Laufe der Simulation geht
die Erinnerung an die Anfangswerte verloren; in diesem Sinne sind die Endstadien der
Simulationsrechnungen nur sehr schwach von der speziellen Wahl der Anfangswerte ab-
héngig.

Bei der Berechnung der Opazitdt im Popl-Fall wird von der Feststellung ausgegangen,
dass normalerweise die wichtigsten Beitrdge zur Opazitdt von den Molekiilen mit den
hoéchsten Bindungsenergien beigesteuert werden. Deren Haufigkeiten entsprechen stets
dem chemischen Gleichgewichtswert oder sind auch im Nichtgleichgewichtsfall nicht weit
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davon entfernt. Abweichungen von der chemischen Gleichgewichtszusammensetzung des
Gases haben deswegen im Allgemeinen bei der PopIl-Gasmischung keinen starken Ein-
fluss auf die Opazitit. Deswegen werden hier Opazitdten verwendet, die fiir den Fall
chemischen Gleichgewichts berechnet wurden.

Anders verhélt es sich im primordialen Fall: Hier tragen nur die unterschiedlichen Was-
serstoffspezies gemaf ihrer Haufigkeit zur Opazitdt bei. Die Modelle, bei denen die che-
mische Entwicklung ausgelassen wurde (Abschnitt 6.2), enthalten eine PopIII-Opazitét,
die unter der Annahme, dass sich die Gasmischung bei den vorliegenden Werten fiir
Teilchendichte und Temperatur im chemischen Gleichgewicht befand, berechnet wurde.
Diese Vorgehensweise entspricht in etwa der von Omukai & Nishi [42] und Ripamonti
et al. [50] gewdhlten. Ein wichtiger Unterschied zur vorliegenden Arbeit besteht aber
darin, dass diese Autoren andere Opazitdten, ndmlich die von Lenzuni et al. [31] be-
nutzen, die nur im Temperatur- bzw Dichtebereich von 1000 < 7' [K] < 7000 bzw.
10712 < p [g em™3] < 0,5 definiert sind. Bei Temperaturen unter 1000 K wird die
Opazitdt Null gesetzt, bei iiber 7000 K werden die Opazitdten von Rogers & Iglesi-
as [51] benutzt. Aukerdem wurde der Strahlungstransport nur fiir die optisch diinne
Hiille in grauer N&herung berechnet, wihrend fiir den optisch dicken Kern die Diffusi-
onsndherung benutzt wird. Das thermische Verhalten des Gases wird iiber Heiz- und
Kiihlfunktionen in der Energiegleichung modelliert, wihrend in der vorliegenden Arbeit
die Kiihlung des Gases iiber die Kopplung zwischen Gas und Strahlungsfeld, mittels
Opazitét eingeht.

Das Gas befindet sich im Laufe der Entwicklung des Objekts aber nicht im chemi-
schen Gleichgewicht, sodass dieser Ansatz nicht korrekt ist. Die notorische Schwie-
rigkeit, Ho aus der Gasphase zu bilden, fiihrt dazu, dass die Ho-Haufigkeit oft stark
von der chemischen Gleichgewichtshiufigkeit abweicht. Ho ist aber der wichtigste Ab-
sorber in der PoplIl-Gasmischung. Die in dieser Arbeit benutzten PoplII-Opazitdten
(Mayer [35]) sind im Bereich von 10716 < p [g em™3] < 1072 bzw. 60 < T [K] < 40000
giiltig. Der Giiltigkeitsbereich ist deutlich grofer als bei den Tabellen von Lenzuni et
al. [31]. Die Tabellen von Mayer [35] geben das Rosseland- und das Planckmittel der
Massenextinktions- bzw. Massenabsorptionskoeffizienten an. Sie setzen beim Planckmit-
tel auch kein chemisches Gleichgewicht fiir die Teilchendichte voraus, sondern verwenden
die Teilchendichten aus der Losung der chemischen Ratennetzwerke.

Bei den Modellen einschliefslich chemischer Entwicklung wird die Opazitdt anhand der
tatsédchlich vorliegenden Héufigkeiten bestimmt, indem der Beitrag jeder einzelnen Spe-
zies zur Opazitat berechnet und diese am Ende zu einer Gesamtopazitat aufsummiert
werden. Hier greifen also die hydrodynamische, die chemische und die Strahlungstrans-
portkomponente des Modells konsistent ineinander, ein wichtiger Aspekt, der die vor-
liegende von &hnlichen Arbeiten unterscheidet. Dariiber hinaus muss keine kiinstliche
Aufteilung zwischen dem optisch dicken Kern und der optisch diinnen Hiille durchge-
fiihrt werden.

Die folgende Diskussion der Ergebnisse lehnt sich an die Diskussion von Ripamonti et
al. [50] an.
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Abbildung 6.16: Entwicklung der Zentraltemperatur als Funktion der Zentraldichte fiir den
PoplII- (links) und PopI-Fall (rechts). Oben fiir Modelle einschlieflich chemischer Entwicklung,
unten zu Vergleichszwecken fiir Modelle, bei denen die chemische Zusammensetzung festgehalten
wurde (Abschnitt 6.2).

6.3.1 Die Etappen der Sternentstehung

Es gibt einen starken Zusammenhang zwischen der chemischen Zusammensetzung des
Gases und der thermischen und dynamischen Entwicklung des Objekts. Diese Tatsa-
che hingt damit zusammen, dass bis zur Hilfte der Kompressionsenergie in chemische
Energie umgewandelt werden kann (Virialsatz) und dass insbesondere im primordialen
Fall die Abstrahlungseigenschaften des Gases erheblich von seiner Zusammensetzung
abhéngen. Wie stark sich dieser Zusammenhang auswirkt, zeigt ein Vergleich zwischen
Modellen, die die chemische Entwicklung beinhalten, mit solchen, die sie auslassen.

Zunidchst werden die allgemeinen Charakteristika der Entwicklung wihrend der Kol-
lapsphase betrachtet: Die Entwicklung verlduft in den Modellen mit Chemie so, wie
sie bereits in Abschnitt 6.2 fiir die Modelle ohne chemische Entwicklung beschrieben
wurde. Aufgrund der Anderung der chemischen Zusammensetzung sind dariiber hinaus
folgende Entwicklungsstufen zu beobachten:

1. Selbstdhnliche Phase. Anfangs kontrahiert die Wolke, so dass sich im PopI-Fall
nach einer isothermen Kontraktionsphase ein selbstéhnlicher Verlauf dhnlich dem
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mit p ~ r~% (a & 2), wie er von Larson [29] und Penston [44] gefunden wurde,

bildet*. Im Temperaturbereich zwischen 1500 < T [K] < 4500 nimmt die Popl-
Opazitdt aufgrund der Verdampfung des Staubes stark ab (sieche Abschnitt 6.2.1
und Abbildung 2.4), was sich auch in der Steigung des Profils in Abbildung 6.16
zeigt. Gébe es keine chemische Entwicklung, wiirde die Konfiguration bis zum
Erreichen der Abbruchbedingung der Rechnungen adiabatisch kontrahieren. Die
Anderungen der chemischen Struktur haben fiir die thermische Entwicklung des
Gases Folgen, die das oben beschriebene Verhalten iiberlagern, wie in den folgen-
den Punkten beschrieben werden wird.

Der primordiale Fall ohne chemische Entwicklung ist &hnlich: Das Gas kontrahiert
zunéchst nahezu isotherm, danach folgt eine Phase adiabatischer Kontraktion des
noch immer optisch diinnen Gases, um, nach Ubergang in den optisch dicken Zu-
stand, in einer Weise zu kontrahieren, die vom Popl-Fall kaum zu unterscheiden
wire. Wird die chemische Entwicklung beriicksichtigt, dndert sich die Entwicklung
dramatisch: das Gas kontrahiert von Anfang an und heizt sich auf 7, ~ 103 K
auf, um anschlieffend beinahe isotherm zu kontrahieren: Die Bildung von Hs setzt
Energie frei, die zur Aufheizung des Gases beitrigt, gleichzeitig steigt durch die
erhohte Ho-Héufigkeit die Kiihlleistung des Gases. Ab T, ~ 1500 K wird mehr
molekularer Wasserstoff abgebaut als gebildet wird, sodass sich die Aufheizung
durch Kontraktion und Hy-Bildung und die effektivere Kiihlung in etwa ausglei-
chen. Dadurch ergibt sich der plateauartige Verlauf in Abbildung 6.16. Sobald das
Gas optisch dick geworden ist, verlauft die weitere Entwicklung wie im Popl-Fall.

. Sobald im zentralen Bereich die Teilchendichte n > 10% ¢cm™3 erreicht, wird
der gesamte Wasserstoff in diesem Bereich in Hs umgewandelt, weil die Drei-
teilchenprozesse einsetzen; somit steigt auch die Kiihlleistung des Gases. Bei den
Modellen mit PopIIl-Opazitdt findet diese Umwandlung noch in der vergleichs-
weise lange andauernden optisch diinnen Phase statt, wihrend die Modelle mit
Popl-Opazitit zunichst isotherm kontrahieren und erst danach, nach Erreichen
eines optisch dicken Zustandes, eine wesentliche Anderung in der H- bzw. Hy.-
Zusammensetzung erfahren.

. T 2 2000 K: Hy-Dissoziation beginnt. Es muss Energie aufgewendet werden, um
die Bindung des Hy-Molekiils aufzubrechen; diese wird von der Kompression be-
reitgestellt. Aus diesem Grund wirkt der Abbau molekularen Wasserstoffs wie
ein Thermostat, der den Temperatur- und damit verbundenen Druckanstieg ab-
bremst, wodurch der Kollaps ungebremst weiterliuft®.

. T 2 2400 K: Der zentrale Bereich der Wolke geht in eine beinahe adiabatische
Schichtung {iber (siehe p. — Te-Diagramm, Abbildung 6.16). Bis zur Kernbildung
verlduft der weitere Kollaps fast adiabatisch. Bis zu diesem Entwicklungsstadi-
um sind die Ergebnisse dieser Arbeit in guter Ubereinstimmung mit denen vom

“Das Zentrum der Wolke entwickelt sich in diesen Modellen auf der kiirzesten Zeitskalen, weil hier

die Dichte am hochsten ist; die dynamische Zeitskala ist proportional zu p~

1/2

®Ein zu starker Anstieg des thermischen Drucks konnte den Kollaps anhalten. Dies wird aber selbst
bei den Modellen ohne chemischer Entwicklung nicht beobachtet; eine ausreichende Abstrahlung der
Kompressionsenergie wird unabhéngig der angenommenen Opazitdt — Popl oder PoplII - stets gewidhr-
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Ripamonti et al. [50].

5. T, ~ 20 - 103K: Spitestens ab dieser Temperatur ist der molekulare Wasserstoff
bis auf eine vernachléssigbare Restmenge wieder abgebaut; der Wasserstoff wird
ionisiert und liegt fast ausschlieflich in Form von H™ vor. Nach einer kurzen Phase
der fast isothermen Kontraktion (siehe Abbildung 6.16) wiahrend der Ionisation
von atomarem Wasserstoff folgt anschliefend erneut eine adiabatische Phase, die
bis zum Ende der Rechnung anhilt. Dieser plateauartige Verlauf wird in dem
Modellen ohne Beriicksichtigung der chemischen Entwicklung nicht beobachtet:
Die Ionisation von atomaren Wasserstoff entzieht dem Gas genauso wie die Disso-
ziation von Hy Energie, d.h. es wird auch hier Kompressionsenergie in chemische
Energie umgewandelt. Auch hier handelt es sich um eine Art Thermostat. Dieser
Effekt ist metallizitdtsunabhéngig, weil allein der Wasserstoff daran beteiligt ist
und daher allein eine Folge der chemischen Entwicklung (siehe Abbildung 6.16).
Bis zu einer Zentraltemperatur von 7, < 15 - 10K entsprechen die chemischen
Héaufigkeiten denen von Ripamonti et al. berechneten; das durch die H-Ionisation
verursachte Plateau bei T, ~ 20 - 103K ist in der vorliegenden Arbeit deutlicher
ausgeprigt. Bei hoheren Temperaturen liegt der Wasserstoff fast nur noch in io-
nisierter Form vor. Die Ho-Héaufigkeit nimmt nicht wieder zu.

6. Die Kontraktionsgeschwindigkeit im Bereich des Kerns liegt deutlich unter der
Freifallgeschwindigkeit. Das Material, das iiber dem Kernbereich auf diesen her-
abregnet, fillt weiterhin mit hoher Geschwindigkeit, so dass sich ein Stof bildet.
Der Stof grenzt den zentralen, ionisierten Bereich der Wolke von der molekula-
ren Hiille ab. Die Materie fallt sowohl im Popl- sowie im PopllI-Fall mit nahezu
dreifacher Schallgeschwindigkeit auf den Kern (siche Abbildung 6.17 oben); dieser
Wert liegt im Bereich dessen, was man beim Kollaps einer Bonnor-Ebert-Kugel
erwarten wiirde (Larson [29], Penston [44]). Es handelt sich aber nicht um frei-
en Fall; die Maximalgeschwindigkeit betrdgt ca. 70% der Freifallgeschwindigkeit
(sieche Abbildung 6.17 unten).

6.3.2 Struktur des Objekts am Ende der Rechnung

Was die chemische Zusammensetzung angeht, finden sich beim Erreichen der Abbruch-
bedingung (Zentraltemperatur 7, > 10° K) fiir die Simulation drei klar strukturierte
Bereiche (Abbildung 6.18):

1. Im Zentrum der heifse, aus ionisiertem Wasserstoff bestehende Kern, dessen Mas-
se am Ende der Rechnung bei ca. 0,1 Mg liegt. Durch fortgesetzte Akkretion
wird er Kern noch weiter wachsen. Der hydrostatische Kern nach Definitionsglei-
chung (6.5) entsteht bei Modellen ohne Beriicksichtigung der chemischen Ent-
wicklung deutlich frither als bei den in diesem Abschnitt vorgestellten Modellen.
Entgegen den Ergebnissen von Omukai & Nishi [42] hat die vorliegende Arbeit in

114



KAPITEL 6. MODELLRECHNUNGEN

05 T T T T T T 05 T T T T T T
0 r . 0 r .
_ —05F} . . —05F .
© [l
g -1p 1 2 1t -
¢ -15¢ 1 < -15¢ -
_2 - - > _2 - -
-25F b b -25F B
_3 L 1 L 1 I L 1 1 1 L _3 L L L L
6 8 10 12 14 16 18 20 6 8 10 12 14 16 18 20
log r [cm] log r [cm]
01 T T T T T T T T T T T T T 01 T T T T T T T T T T T T
0r — A 0r .
-0.1r . -0.1r .
-0.2 1 . -0.2 1 .
Z -03f 1 £ -03} .
=] =}
-0.4 - -0.4 -
-0.5 . -0.5 .
-0.6 . -0.6 .
-0.7 -0.7
6 8 10 12 14 16 18 20 6 8 10 12 14 16 18 20
log r [cm] log r [cm]

Abbildung 6.17: Vergleich der Einfallgeschwindigkeiten von PoplIII- (links) und PopI-Modellen
(rechts). Die oberen Abbildungen zeigen die auf die lokale Schallgeschwindigkeit normierte Ein-
fallgeschwindigkeiten, unten ist die Einfallgeschwindigkeiten in Einheiten der Freifallgeschwin-
digkeit abgebildet. Diese sind in den Modellen mit PopIII- und PopI-Opazitit weitgehend iden-
tisch. Wie in den anderen Abbildungen auch, ist hier der hydrostatischer Kern blau, der optisch
dicke Bereich aufierhalb des Kerns griin und der optisch diinne Bereiche rot dargestellt.

Ubereinstimmung mit der von Ripamonti et al. [50] ergeben, dass der Ha-Anteil
im Zentrum nicht wieder ansteigt. Ripamonti et al. beobachten eine diinne Uber-
gangsregion atomaren Wasserstoffs zwischen Kern und molekularer Hiille, bei der
es sich vermutlich um einen numerischen Effekt, der durch die Ausschmierung des
Stofes (kiinstliche Viskositdt) hervorgerufen wird, handelt. In der vorliegenden
Arbeit wird diese H-Ubergangsregion nicht beobachtet.

2. Der Kern wird von einer molekularen Hiille, deren Masse einige Sonnenmassen
betrdgt, umgeben, die sich im Wesentlichen im freien Fall auf den Kern befindet
(u/vgr = 0,7 an der StoRseite, abnehmend auf w/vys ~ 0,3 an der &duferen Seite,
siche Abbildung 6.18). Thre Masse wird in den Rechnungen von Ripamonti [50] auf
ca. 3 Mg abgeschétzt, in der vorliegenden Arbeit ergab sich ein dhnlicher, leicht
hherer Wert, der mit der etwas groReren Ausdehnung der Hiille (r ~ 5-10'° cm)
zusammenhangt.

3. Die molekulare Hiille ist ihrerseits in eine &ufiere, atomare Region eingebettet,
die einen Grofteil der Masse ausmacht. Im PoplII-Fall steigt ihre Temperatur im
Ubergangsbereich zwischen atomaren und molekularen Gas auf etwas iiber 10 K
an, wihrend im Popl-Fall die Temperatur den Anfangswert praktisch beibehélt
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Abbildung 6.18: Endzustand der Modellrechnungen (T3, = 200 K, nj,i = 10* em™3). Abge-
bildet sind oben die Konzentrationen der chemischen Wasserstoffspezies in Abhéngigkeit des
Radius fiir die PoplII- (links) und PopIl-Modelle (rechts), in der Mitte die Temperatur, unten
die Masse innerhalb des Radius M, in Sonnenmassen. Der Wertebereich der Konzentrationen
wurde in der Abbildung auf 10~%° nach unten begrenzt. Der hydrostatische Kern, der in etwa
mit dem heiflen, ionisierten Bereich zusammenfillt, ist in beiden Fallen von dhnlicher Ausdeh-
nung, ebenso wie die molekulare Hiille. Diese fallt im PopI-Fall mit dem optisch dicken Bereich
auferhalb des Kerns zusammen, wahrend sie im PoplIII-Fall optisch diinn ist. Auch die den
PopIII-Protostern (g = 2/3) umgebende Hiille besteht teilweise aus molekularem Wasserstoff.

(sieche Abbildung 6.18); die Teilchendichte nimmt im keinem Modell stark genug
zu, um eine wesentliche Anderung der chemischen Zusammensetzung zu bewirken,
insbesondere wird der Wert, ab dem Dreiteilchenreaktionen zur Bildung von Hs
einsetzten wiirden, nie erreicht.

Welchen Einfluss der Absorptionskoeffizient bzw. die Anfangsbedingungen auf die Ent-
wicklung der Wolke haben wird in den n#chsten beiden Abschnitten diskutiert.
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6.3.3 Zeitliche Entwicklung der Modelle

Dieser Abschnitt ist das Gegenstiick zum Abschnitt 6.2.1; es werden die Ergebnisse
von Simulationsrechnungen mit unterschiedlichem Absorptionskoeffizienten gezeigt und
zwar fiir

1. die Popl-Gasmischung (kpopr) in der analytischen N&herung nach Glei-
chung (2.14),

2. die PopllII-Gasmischung (kpoprrr) unter Verwendung der tabellierten Werte nach
Mayer [35], wobei die aktuelle chemische Zusammensetzung bei der Bestimmung
des Planckmittels der Opazitdt xp beriicksichtigt wird. Das Rosselandmittel der
Opazitdt kg wird aus tabellierten Werten interpoliert, wobei die Annahme ein-
geht, dass sich das Gas fiir den gegebenen p-T-Wert im chemischen Gleichgewicht
befindet.

Die Entwicklung der Modelle im Fall der PopIl-Metallizitat ist in den Abbildungen 6.19
bis 6.22, dargestellt, im Fall der PoplII-Metallizitdt in den Abbildungen 6.23 bis 6.25.

Die zeitliche Entwicklung der Strukturgréfen Dichte p, radiale Geschwindigkeit u, Tem-
peratur 7" und Masse M, innerhalb des Radius r sind sind fiir den PoplI-Fall in der Ab-
bildung 6.19 und fiir den PoplII-Fall in der Abbildung 6.23 dargestellt; sie entsprechen
den Abbildungen 6.4 und 6.7 aus Abschnitt 6.2.1.

Simulationsrechnungen wie die von Larson [29] haben ergeben, dass sich wihrend der
Entwicklung von Popl-Protosternen zunéchst ein erster molekularer Kern bildet. Die
Dissoziation von Hs fiihrt spéter in der Entwicklung zur Entstehung eines zweiten io-
nisierten Kerns, der den ersten verzehrt. Im primordialen Fall wird von Ripamonti et
al. [50] nur ein Kern, der dem zweiten Kern im Popl-Fall entsprechen wiirde, gefunden.
In der vorliegenden Arbeit wurden Modellrechnungen fiir den primordialen und fiir
den heutigen Fall durchgefiihrt. In beiden Fillen deutet sich die Bildung eines ersten
Kerns an, der spéter in den hydrostatischen Kern {ibergeht an (sieche Abbildungen 6.19
bzw 6.23 bei r ~ 10'2 cm bzw. r ~ 10'° cm). Das fehlen eines ersten Kerns bei Ripa-
monti et al. ist vermutlich auf die Art und Weise, in der bei Ripamonti et al. Strukturen
durch die kiinstliche Viskositdt ausgeschmiert werden, oder auf eine geringere Auflésung
als in der vorliegenden Arbeit zuriickzufiihren.

Die Protosterne bzw. die hydrostatischen Kerne haben bei ihrer Entstehung, d.h. wenn
nach Bildung der Stofifront die Einfallgeschwindigkeit erstmals unterhalb von einem
Zehntel der Freifallgeschwindigkeit liegt (Gleichung 6.5), eine verhéltnisméfig kleine
Masse von Mkermn < 1079 Mg, die dann bis zum Ende der Simulationsrechnung durch
Akkretion auf Mkem = 0,1 Mg anwéchst. Die Akkretionsraten werden in Abschnitt 6.3.4
ndher betrachtet.

Fiir einen Popl-Stern kann zwischen &ufierer Staubhiille, Protostern und hydrostati-
schem Kern unterschieden werden (siehe Abschnitt 6.2.1). Die Staubhiille besteht aus
Staub, der in der einfallenden Materie enthalten ist. In dieser Hiille steigt die Tem-
peratur wegen der grofen Staubopazitdt rasch an (sieche Abbildung 6.19 rechts oben).
Der Staub verdampft ab einer Temperatur von ca. 1300 K. Dies ist in dem Opazitats-
modell fiir die Popl-Gasmischung beriicksichtigt und hat eine Abnahme der Opazitdt
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um etwa zwei Dekaden zur Folge. In dem Temperaturbereich bis zu 7' ~ 4500 K, ab
der die Opazitdt wieder stark ansteigt (H™-Absorption), ist die Opazitdt auch im Fall
der Popl-Metallizitét sehr klein (es gibt hier nur Linienabsorption durch Molekiile). In
diesem Bereich ist der Temperaturverlauf viel flacher als in der Staubhiille (siche Abbil-
dung 6.19 rechts oben). Aufgrund der grofen Staubopazitit wird die optische Tiefe von
Tr = 2/3 bereits sehr weit aufen erreicht (siehe Abbildung 6.20 links unten). Die Effek-
tivtemperatur dieser dukeren Pseudoatmosphire® ist sehr niedrig. Dies alles ist vollig
analog zum Fall der Modelle ohne Beriicksichtigung der chemischen Entwicklung. Abbil-
dung 6.20 rechts oben zeigt die Entwicklung der Leuchtkraft dieser Pseudoatmosphére
und links oben ihre Entwicklung im HR-Diagramm. Der entstehende Stern erschiene
einem duferem Beobachter nur als Fern-Infrarot-Quelle. Die Zeit wird ab dem Moment
gezdhlt, ab dem die optische Tiefe dieses Bereichs erstmals den Wert g = 2/3 erreicht;
bis dahin ist seit Beginn der Simulation etwa eine freie Fallzeit vergangen, wéhrend der
das Objekt langsam kontrahiert hat und optisch dicker geworden ist. Die Massenein-
fallrate durch die Oberfliche der Pseudoatmosphére ist in Abbildung 6.20 rechts unten
zu sehen.

Diese Struktur gibt es im primordialen Fall nicht, weil noch kein interstellarer Staub
existiert.

Der Protostern ist als der Bereich innerhalb des Radius, an dem die von der Innen-
seite der Staubhiille aus gemessene optische Tiefe erstmals wieder den Wert g = 2/3
erreicht, definiert. Dieser Protostern entsteht erst ganz kurz vor der Entstehung des
eigentlichen Kerns des Sterns. Deswegen umfasst die Zeitskala in Abbildung 6.21 nur
wenige Jahre. Dieser Radius markiert sich in Abbildung 6.19 rechts oben durch einen
raschen Temperaturanstieg oberhalb von 7' > 4500 K. Die zeitliche Entwicklung des
Radius dieser zweiten, inneren Pseudoatmosphére ist in Abbildung 6.21 links unten, die
der Leuchtkraft rechts oben dargestellt. Links oben zeigt diese Abbildung die Entwick-
lung dieses Teils des kollabierenden Objekts im HR-Diagramm: Der Protostern beginnt
ebenfalls als kiihles Objekt von wenigen hundert Kelvin Effektivtemperatur, die aber bis
zum Zeitpunkt des Abbruchs der Rechnung sehr schnell auf 2000 K ansteigt. Der Stern
leuchtet praktisch instantan am Ende der ca. 17 - 103 Jahre andauernden Kollapsphase
auf, wie auch die Entwicklung der Leuchtkraft in Abbildung 6.20 zeigt (zu sehen an der
fast vertikalen Linie am Ende der Entwicklung).

Im Fall der primordialen Metallizitét bleibt der ganze &ufere Bereich optisch diinn.
Wenn nach etwa einer freien Fallzeit die optische Dicke erstmals den Wert T = 2/3
erreicht, entsteht sehr bald der Protostern mit einer Pseudoatmosphére im Bereich der
raschen Opazitdtszunahme durch H™-Absorption bei Temperaturen 7' 2 4500 K (siehe
Abbildung 6.19 rechts oben). Die weitere Entwicklung dieses Protosterns ab diesem
Zeitpunkt erfolgt auferordentlich rasch innerhalb von ca. vier Jahren. Die Entwicklung
ist in Abbildung 6.24 dargestellt. Sie entspricht weitgehend der Entwicklung im Fall
der Popl-Sterne (Abbildung 6.21), da die Opazitit im Temperaturbereich 7' 2 8000 K

5Dies ist keine Atmosphire im iiblichen Sinn, die einen Stern von seiner Umgebung abgrenzt. Als
Pseudoatmosphire wird bei Sternwinden oder Akkretion die Schicht bezeichnet, aus der im Mittel die
emittierte Strahlung stammt, d.h. bei der von aufen aus gesehen erstmals der Wert 7 = 2/3 erreicht
wird.
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praktisch allein durch H und He bestimmt wird”.

Die zeitliche Entwicklung der Konzentrationen der chemischen Spezies dieser Modelle ist
in den Abbildungen 6.22 fiir Popl-Metallizitdt und 6.25 fiir PoplII-Metallizitdt darge-
stellt. Es stellt sich heraus, dass die Entwicklung der Konzentrationen der verschiedenen
Spezies weitgehend unabhéngig von der Metallizitat ist:

Im duferen Bereich werden beim Einfall die Wasserstoffatome durch Dreiteilchenreak-
tionen in Hy umgewandelt, sobald die kritische Teilchendichte von 10® cm™2 erreicht
wird. Die Reaktionsrate dieser Reaktionen héngt nur schwach von der Temperatur ab,
sodass die resultierende Hy-Konzentration im Bereich von r > 10'? cm fiir die PopIII-
und Popl-Gasmischung fast gleich ausfillt. Sobald die Temperatur {iber 2500 K steigt,
beginnt der molekulare Wasserstoff zu dissoziieren und ab 7" ~ 10* K der atomare
Wasserstoff zu ionisieren.

Die Ionen HT, HJ und H;{ werden im einfallenden Material bei ca. r ~ 104 ¢cm durch
Rekombination zunéchst eliminiert. Erst wenn die Temperatur im Bereich innerhalb
von 7 =~ 10'2 cm auf einige 103 K angestiegen ist, werden diese Ionen erneut gebildet.
Sie werden bei noch héheren Temperaturen aber wieder abgebaut, da ab 7' > 20-10% K
aller Wasserstoff in H iibergeht.

Das fiir die Opazitit im Temperaturbereich um 7" =~ 10* K so wichtige H™ wird im
einfallenden Material im Fall der PopIII-Gasmischung hauptséchlich mit Elektronen aus
der Stofionisation von H gebildet und dominiert die Opazitdt im Temperaturbereich
4500 < T[K] < 20 - 10 (siehe Abbildungen 2.4, 2.3 und 2.3). Es wird bei héheren
Temperaturen dann durch Photoprozesse eliminiert. Die Entwicklung der H™-H&ufigkeit
ist bei PoplII- und Popl-Opazitit in den Modellen sehr dhnlich, sodass auch die Opazitét
in beiden Fillen im Temperaturbereich, in dem H™ eine &hnliche Haufigkeit hat, fast
gleich ist. Bei PopIl-Metallizitét wiirden die fiir die H™-Bildung erforderlichen Elektronen
durch die Ionisation von leicht ionisierbaren Metallen (vor allem Na, K, Mg, Fe) geliefert,
die hier bei der Chemie nicht beriicksichtigt sind. Wiirden diese Elektronenlieferanten
beriicksichtigt, ergdben sich leichte Verinderungen der H™-H&aufigkeiten bei Popl im
Temperaturbereich 4500 < T[K] < 8000.

Testrechnungen mit einem verkleinerten chemischen Netzwerk wie dem von Omukai &
Nishi [42] respektive Ripamonti et al. [50] ergaben, dass die Vernachléssigung von Hj
und H?{ keine groferen Verdnderungen in der Hiufigkeit der fiir die Opazitét wichtigen
Spezies H™ und Hs zur Folge haben.

"Im Temperaturbereich 4500 < 7'[K] < 8000 hingt die H™-Opazitit leicht von der Metallizitiit ab,
da die Elektronen in diesem Temperaturbereich von Metallen, falls welche vorhanden sind, und nicht
von Wasserstoff geliefert werden.
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Abbildung 6.19: Modellrechnung mit Popl-Opazitdt. Aufgetragen sind von oben links nach unten rechts jeweils in Abhéngigkeit von der Radi-
alkoordinate r der Wolke die Entwicklung der Dichte p, Temperatur 7', Radialgeschwindigkeit v und Masse M, innerhalb des Radius r. Das
Anfangsmodell (homogene, ruhende Wolke) ist mit einer schwarzen Linie dargestellt, beim letzten Modell wurde die Lage der Gitterpunkte durch
Kreuze gekennzeichnet. Das Dichteprofil verlduft nahezu mit p ~ r~2, wie anhand der Hilfslinie in der Abbildung links oben zu erkennen ist.
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Abbildung 6.20: Modellrechnung mit Popl-Opazitét. Entwicklung der Staubhiille. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm (links), , Leuchtkraft
und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters der Staubhiille in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des Radius
der dufieren Staubhiille des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate der Staubhiille in Abhéngigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.21: Modellrechnung mit PopI-Opazitdt. Entwicklung des Protosterns. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm (links), Leuchtkraft
und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters der Staubhiille in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des Radius
des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate der Staubhiille in Abhéngigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.22: Modellrechnung mit PopI-Opazitét. Zeitliche Entwicklung der Wasserstoffspe-
zies. Aufgetragen sind jeweils in Abhangigkeit von der Radialkoordinate die Konzentrationen
bzgl. der Wasserstoffkerne von H, Ha (obere Zeile) H*, H™ (mittlere Zeile) Hj, Hi (untere
Zeile).
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Abbildung 6.23: Modellrechnung mit Poplll-Opazitit. Aufgetragen sind von oben links nach unten rechts jeweils in Abhéngigkeit von der Ra-
dialkoordinate r der Wolke die Entwicklung der Dichte p, Temperatur 7T, Radialgeschwindigkeit v und Masse M, innerhalb des Radius r. Das
Anfangsmodell (homogene, ruhende Wolke) ist mit einer schwarzen Linie dargestellt, beim letzten Modell wurde die Lage der Gitterpunkte durch
Kreuze gekennzeichnet. In diesem Fall ist die Abweichung vom p ~ r~2-Verlauf des Dichteprofils am ausgepriigtesten, wie anhand der Hilfslinie in

der Abbildung links oben zu erkennen ist.
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Abbildung 6.24: Modellrechnung mit PopllI-Opazitit. Entwicklung des Protosterns. Obere Zeile: Hertzsprung-Russell-Diagramm (links), Leucht-
kraft und Eddingtonleuchtkraft in Abhéngigkeit von der Zeit, d.h. des Alters der Staubhiille in Jahren (rechts). Untere Zeile: Entwicklung des
Radius des Protosterns (links), Masse und Massenakkretionsrate des Protosterns in Abhéngigkeit von der Zeit.
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Abbildung 6.25: Modellrechnung mit PoplIII-Opazitit. Zeitliche Entwicklung der Wasserstoffs-
pezies. Aufgetragen sind jeweils in Abhéngigkeit von der Radialkoordinate die Konzentrationen
bzgl. der Wasserstoffkerne von H, Hs (obere Zeile) H*, H™ (mittlere Zeile) Hj, HI (untere
Zeile).
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6.3.4 Massenakkretion

Als Geburtsstunde eines Protosterns kann das erstmalige Erreichen von g = 2/3 ge-
sehen werden (Abschnitt 6), weil hier erstmals ein thermisch abgeschlossenes Gebilde
vorliegt, das u.a. iiber eine Oberflache, dem Photosphérenradius (Gleichung 6.1), ver-
fiigt, die das Objekt von seiner Umgebung abgrenzt und {iber die Gas aus der Hiille auf
den Protostern herabregnen kann.

Metallhaltiges Gas hat eine erheblich hohere Opazitdt als primordiales, sodass es in
der Gesamtentwicklung des Objekts die optische Tiefe von 7q = 2/3 in einem frithe-
ren Entwicklungsstadium als im primordialen Fall erreicht. Dies erklért auch, wieso im
Popl-Fall einige Jahrtausende zwischen dem erstmaligen erreichen von 7z = 2/3 und
der Bildung des hydrostatischen Kerns vergehen, wihrend es im primordialen Fall nur
wenige Jahre sind, denn das primordiale Gas muss vergleichsweise stirker komprimiert
werden, bevor es optisch dick wird (pc popr ~ 1077 gem™3, Pe,Poplll ~ 1078 g cm™3, sie-
he beispielsweise Abbildung 6.16). Dementsprechend unterscheiden sich die Zeitskalen
der weiteren Entwicklung:

. 3w | 73  ]22000 a fiir den Popl-Fall

T7V 326G, 2Va2Gm ~ 0,7 a fiir den PoplII-Fall.
Die Akkretionszeitskala, definiert als die Zeit, die ein Massenelement m braucht, um
sich von der den Protostern umgebenden Hiille auf den Kern abzusetzen, unterschei-

det von der freien Fallzeit sich nur um den Faktor m/2, beide sind also von gleicher
Groéfenordnung:

r r3

tacc ~— =

Vg 2Gm’

Die Abschétzung einer mittleren Akkretionsrate, wie in Ripamonti et al. [50], bei der die
Masse des Kerns durch das Gesamtalter des Objekts dividiert wird, fiihrt zu einer et-
wa 103-fach hoheren Akkretionsrate im primordialen gegeniiber dem heutigen Fall; dies
liegt aber ausschliefslich an der Definition des Beginns der Zeitmessung. Die Simulati-
onsrechnungen der vorliegenden Arbeit haben ergeben, dass die Massenakkretionsrate
M, d.h. der Massenfluss pu iiber eine an der Stelle r definierten Kugeloberfliche

M = 4mr? pu, (6.7)

iiber die gesamte Entwicklung des Objekts betrachtet, nur schwach von der Metallizi-
tdt abhéngt. Der Grund hierfiir ist, dass die metallizitdtsbedingten Unterschiede sich
vor allem in Bereichen geringer Dichte und geringer Temperatur auswirken®, sodass
sie mit fortschreitender Entwicklung im zentralen Bereich des Objekts immer stirker
verwischen.

In den Modellrechnungen verhalten sich die simulierten Konfigurationen im wesentlichen
wie Bonnor-Ebert-Kugeln:

830 ist beispielsweise die Temperatur des primordialen Objekts im dufieren, optisch diinnen Bereich
héher als im Fall mit PopI-Metallizitéit, wo die Temperatur tiber die gesamte Rechnung beinahe konstant
bleibt (siehe Abbildungen 6.23 und 6.19 jeweils rechts oben.)
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Abbildung 6.26: Modellrechnungen fiir den PoplII-Fall (links) und den PoplI-Fall (rechts). Auf-
getragen ist die Massenakkretion (M = 47 1 p u) in Mg /a (oben) bzw. ¢\, /G (unten) {iber
den Radius r fiir die Gesamte Simulationsrechnung.

e Der Kollaps verlauft von aufen nach innen.

e Das Dichteprofil verlauft mit p ~ r=® (a 2 2); die Einfallgeschwindigkeit liegt
betragsmikig bei ca. 70% der Freifallgeschwindigkeit, es handelt sich also beinahe
um freien Fall.

e Die Einfallgeschwindigkeit erreicht etwa das Dreifache der lokalen Schallgeschwin-
digkeit (M = 3,3).

Abbildung 6.26 zeigt die Massenakkretion (M = 47r2pu) als Funktion des Radius des
Objekts sowohl fiir den PoplII- wie fiir den Popl-Fall. Thr Absolutwert ist an der Stelle
mit der hochsten Einfallgeschwindigkeit am hochsten. Es sind allenfalls leichte quanti-
tative Unterschiede zwischen dem primordialen und dem heutigen Fall zu auszumachen.

Es gibt einen Zusammenhang zwischen der Akkretionsrate und der lokalen Schallge-
schwindigkeit cg, 10ka1, Wonach
3
Cs, lokal
G

gilt (siehe z.B. Banerjee & Pudritz [5]). Wegen u = Mc sollte bei einer Uberschallstro-
mung dann f ~ M?3 gelten, d.h. bei einer Machzahl von M = 3,3 ergibe sich f ~ 35.
Genau dies sieht man in Abbildung 6.26 unten, wobei aufféllt, dass das Maximum der

M~ g
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auf diese Weise normierten Akkretionsrate bei Poplll-Metallizitdt im optisch diinnen
Bereich liegt, withrend es im Popl-Fall innerhalb des Protosterns liegt?. Dieser Zahlen-
wert unterscheidet sich deutlich von dem einer kollabierenden singuldren isothermen
Kugel, bei der eine Massenakkretionsrate von etwa 0,96 ¢3/G zu erwarten wire (siche
z.B. Banerjee & Pudritz [5]).

Die Massenakkretionsraten auf den Protostern bzw. den hydrostatischen Kern lassen
sich mit Gleichung (6.7) an der Stelle 7, bzw. rkern berechnen. Sie sind im primordialen
Fall (Abbildung 6.24) etwas hoher als im heutigen (Abbildung 6.21), nicht aber um das
Tausendfache, wie von Ripamonti et al. [50] behauptet.

6.4 Variation der Modellannahmen

Dieser Abschnitt widmet sich der Frage, ob die Wahl der Anfangswerte fiir die Entwick-
lung der protostellaren Wolke eine Rolle spielt. Wie in Abschnitt 6.2.2 wurden Simu-
lationsrechnungen mit unterschiedlichen Anfangswerten der Strukturvariablen durchge-
fiihrt. Auch bei den Modellen mit Beriicksichtigung der chemischen Entwicklung stellt
sich heraus, dass die Wahl der Anfangswerte auf die Entwicklung des Objektes nur einen
geringen Einfluss hat, auch hier geht wiahrend der isothermen bzw. selbstéhnlichen Pha-
se die Erinnerung an die Anfangsbedingungen verloren. Im Einzelnen wurden folgende
Rechnungen durchgefiihrt:

6.4.1 Opazitit variabel

Der Einfluss der Opazitéit auf die Entwicklung der protostellaren Wolke wurde detailliert
in Abschnitt 6.3.3 beschrieben. Abbildung 6.27 zeigt zum Vergleich die Endstadien der
in Abschnitt 6.3.3 gezeigten Modellrechnungen.

Der deutlichste Unterschied zwischen den Modellen ist im Temperaturverlauf des dufie-
ren Bereichs zu erkennen: wiahrend im Popl-Fall die Temperatur nicht steigt (da durch
die Anwesenheit von Staub die Kiihlung gut ist), heizt sich das Gas im primordialen
Fall auch im Aufenbereich auf bis zu 1000 K auf (hier ist nur wenig Hy vorhanden,
daher ist die Kiihlung schlecht).

6.4.2 Anfangstemperatur konstant, Anfangsteilchendichte und Opa-
zitdt variabel

Modelle mit gleicher Anfangstemperatur (Tin; = 200 K), aber unterschiedlicher An-
fangsteilchendichte (niy = 10* cm ™, nyie = 10° em ™3, nyye = 10 ecm™3) haben
konstruktionsbedingt eine unterschiedliche Gesamtmasse, damit auch einen unterschied-
lichen Gesamtradius. Dariiber hinaus kénnen die Modelle mit der héheren Anfangsteil-
chendichte als spétere Entwicklungsphase eines Modells mit geringerer Anfangsteilchen-
dichte gesehen werden (die Erinnerung an die Anfangswerte geht im Laufe der isotherme
Anfangsphase verloren).

9In dieser Abbildung ist auch ansatzweise zu sehen, wie sich ein erster und zweiter Kern gebildet
haben, die im primordialen Fall etwas schwicher ausgeprégt, aber dennoch sichtbar sind.
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Abbildung 6.27: Modellrechnungen mit chemischem Netzwerk und PopIII-Opazitiat bzw. Popl-Opazitit. Aufgetragen sind jeweils die Anfangs- und
Endstadien der entsprechenden Modellrechnung, wenn im Zentrum t = 10° K erreicht wird.
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Abbildung 6.28: Modellrechnungen mit PopI-Opazitit und konstanter Anfangstemperatur von Ti,;; = 200 K und unterschiedlicher Anfangsdichte.
Die Anfangsteilchendichte betrug 10* cm ™2, 10° cm ™3, und 10 cm 3. Aufgetragen sind jeweils die Anfangs- und Endstadien der entsprechenden
Modellrechnung.
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Abbildung 6.29: Modellrechnungen mit PopIII-Opazitit und konstanter Anfangstemperatur von 200 K und unterschiedlicher Anfangsdichte. Die
Anfangsteilchendichte betrug 10 cm™2, 10° ecm ™3, und 10° em™3. Aufgetragen sind jeweils die Anfangs- und Endstadien der entsprechenden

Modellrechnung.
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Die Endstadien der Modelle (Abbildungen 6.28 und 6.29 fiir Popl- bzw. PopllII-
Opazitdt) sind kaum voneinander zu unterscheiden; nur im &uferen Bereich sind ge-
ringfiigige Unterschiede, die durch den jeweils leicht verschiedenen Gesamtradius (der
konstruktionsbedingt konstant gehalten wird) zu erkléren sind, zu erkennen.

6.4.3 Anfangsteilchendichte konstant, Anfangstemperatur und Opa-
zitdt variabel

Wird die Anfangstemperatur bei konstant gehaltener Anfangsteilchendichte (ninix =
10* em—3) variiert (Tin = 100 K), ergeben sich Modelle, deren Entwicklungen sich nur
in quantitativer Weise voneinander unterscheiden.

Die Jeansmasse hingt stérker von der Temperatur als von der Dichte ab (M; ~
T3/2p=1/ %), sodass der Massenunterschied bei Modellen mit verinderter Anfangs-
temperatur vergleichsweise stérker ausfillt als bei variierter Anfangsteilchendichte. Dies
zeigt sich auch in den Modellen (Abbildung 6.30 und 6.31). Je hoher die Anfangstempe-
ratur, desto grofer die Gesamtmasse, und bei gleicher Zentraltemperatur am Ende der
Rechnung (7' = 10 K) umso geringer die Zentraldichte und maximale Einfallgeschwin-
digkeit.

6.4.4 Unterschiedliche chemische Anfangszusammensetzung

Hier wird die Anfangszusammensetzung variiert: f, betriigt 5-10710 statt 5-10~%. Wie
Abbildungen 6.32 und 6.33 zeigen, hat die Wahl des Anfangswertes keinen Einfluss auf
den Endzustand. Dies hingt damit zusammen, dass im Laufe der Rechnungen die Dichte
immer Werte erreicht, die hoch genug sind, um sdmtlichen Wasserstoff bis auf vernach-
lassigbare Restmengen {iber Dreiteilchenreaktionen in Ho umzuwandeln. Spétestens ab
diesem Punkt in der Entwicklung geht die Erinnerung an die Anfangshiufigkeiten der
chemischen Spezies verloren. In diesem Zusammenhang gibt es keine untere Schwelle
fiir fp, fiir ausreichend effiziente Kiihlung.

6.5 Vergleich mit fritheren Rechnungen

In dieser Arbeit wurden aktuellere, iiber einen gréferen Dichte- und Temperaturbereich
giiltige Opazitétstabellen benutzt, die aukerdem, was das Planckmittel des Massenab-
sorptionskoeffizienten angeht, die Opazitdt unter Verwendung der aus der Losung des
chemischen Netzwerks sich ergebende Teilchenkonzentrationen ermittelt, anstatt ein
eventuell nicht gegebenes chemisches Gleichgewicht voraussetzten zu miissen. Dariiber
hinaus wurden Hydrodynamik, Strahlungstransport und Chemie selbstkonsistent imple-
mentiert. Es wird keine kiinstliche Aufteilung zwischen optisch dickem Kern und optisch
diinner Hiille benotigt. Das implizite Zeitintegrationsschema umgeht die Beschrankung
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Abbildung 6.30: Modellrechnungen mit PopI-Opazitit und konstanter Anfangsteilchendichte von 10* cm™2 und unterschiedlicher Anfangstempe-
ratur, die 100, 200 und 400 K betrug. Aufgetragen sind jeweils die Anfangs- und Endstadien der entsprechenden Modellrechnung.
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Abbildung 6.31: Modellrechnungen mit PopIII-Opazitit und konstanter Anfangsteilchendichte von 10* cm ™ und unterschiedlicher Anfangstem-
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peratur, die 100, 200 und 400 K betrug. Aufgetragen sind jeweils die Anfangs- und Endstadien der entsprechenden Modellrechnung.
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hinsichtlich der zuléssigen Zeitschrittweite durch die CFL-Bedingung, die Ripamonti et
al. [50] dazu zwingt ihre Modellrechnungen selbst bei Einfrieren des Kernbereichs mit
Erreichen einer Zentraltemperatur von 10° K zu beenden.

Omukai & Nishi [42] benutzen in ihren Rechnungen ein dquidistantes Lagrangegitter.
Am Ende ihrer Simulationsrechnungen nimmt der Anteil molekularen Wasserstoffs im
Zentrum des Objektes trotz Temperaturen iiber 5 - 10* K erneut zu. Dieses Verhalten
wird weder von Ripamonti et al. [50] noch in der vorliegenden Arbeit beobachtet. Es
gibt auch keinen physikalisch plausiblen Grund, wieso dies der Fall sein sollte, sodass
an dieser Stelle sich die Vermutung aufdringt, dass die chemischen Reaktionen in der
Arbeit von Omukai & Nishi nicht korrekt berechnet wurden.

In der Arbeit von Ripamonti et al. [50] unterliegt die numerische Behandlung des StoRes
gewissen Einschrinkungen, da die Autoren mit einem starren Lagrangegitter arbeiten
und den Stof mittels kiinstlicher Viskositdt iiber mehrere Gitterzellen, deren Ausdeh-
nung iiber die gesamte Rechnung festgehalten wird, ausschmieren miissen. In der vorlie-
genden Arbeit muss zwar ebenfalls eine kiinstlicher Viskositét eingefithrt werden (siehe
Abschnitt 4.2.2), durch die Implementierung des adaptiven Gitters (Abschnitt 4.3) ist
es jedoch moglich, die Auflésung im Laufe der Rechnung an die Strukturen der momen-
tanen Losung anzupassen, sodass die Behandlung des Stofes insgesamt etwas besser
gelingt. So wird beispielsweise in der vorliegenden Arbeit keine atomare Ubergangsregi-
on zwischen dem ionisierten Kern und der ihn umgebenden molekularen Hiille gefunden,
die laut Ripamonti et al. [50] vermutlich nicht real, sondern ein numerisches Artefakt
ist, das durch die unzureichende Behandlung des Stofies erzeugt wird. Diese Unzulédng-
lichkeit kénnte auch erkldren, wieso Ripamonti et al. in der Kollapsphase nur einen
Kern und nicht zwei, wie im Popl-Fall zu erwarten wire, finden. Die Ergebnisse der
vorliegenden Arbeit deuten darauf hin, dass die Entstehung von erstem und zweitem
Kern metallizitdtsunabhéngig ist. Dies ist plausibel, wenn man bedenkt, dass die Ursa-
che fiir das Einsetzen des zweiten Kollapses in der Dissoziation von Hp liegt: Hierdurch
féllt das Verhéltnis der spezifischen Warmen unter 4/3, was eine Instabilitit verursacht,
die zum dynamischen Kernkollaps fiihrt (siehe Abschnitt 1.2). Dies sollte nicht von der
Metallizitdt abhidngen.

Was den Strahlungstransport angeht, wird er in den Arbeiten von Omukai & Nishi [42]
und Ripamonti et al. [50] recht dhnlich behandelt: Es wird Strahlungstransport in Linien
und Kontinuum (in grauer N&herung) behandelt; bei Ripamonti et al. werden dariiber
hinaus Spektren berechnet.

In der vorliegenden Arbeit wird, durch die graue Naherung bedingt, die Abstrah-
lung durch Linien nur gemittelt in optisch diinner Ndherung beriicksichtigt. Die Ha-
Linienkiihlung ist nur bis zu einer Temperatur von 7" ~ 2500 K wichtig. Bei heiferem
Gas dissoziiert Hy und die Kontinuumsemission beginnt die lokale Kiihlung zu dominie-
ren (Ripamonti et al. [50]), sodass diese Einschrinkung sich nur in den Anfangsstadien
der Simulationsrechnungen auswirkt.

Das in dieser Arbeit implementierte chemische Netzwerk unterscheidet sich von dem in
oben genannten Arbeiten vor allem durch die Beriicksichtigung der Spezies Hj und H;{;
auch die Ratenkoeffizienten sind bei einigen Reaktionen, die allen Arbeiten gemein sind,
leicht anders, dadurch ergeben sich kleine Unterschiede in den chemischen Haufigkeiten
am Ende der Rechnungen, aber keine qualitativen Unterschiede.
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KAPITEL 6. MODELLRECHNUNGEN

Die Ergebnisse der vorliegenden Arbeit ergeben im Einklang mit anderen Arbeiten (Ba-
nerjee et al. [6], Omukai &Nishi [42]), dass der Kollaps von aufen nach innen verlduft,
es wurden keine inside-out Kollapslosungen nach Shu [53] gefunden. Es gibt viele Arbei-
ten, die den inside-out-Kollaps nach Shu als Schitzung fiir das dynamische Verhalten
des Gases beim Kollaps benutzen. Diese scheint problematisch zu sein.

6.6 Folgerungen fiir die Entstehung von PoplII-Sternen

Es miissen zwei Bedingungen erfiillt werden, damit aus einer Gaswolke ein Stern entste-
hen kann: einerseits muss ihre Masse einen kritischen Wert iiberschreiten (Jeansmasse),
so dass die Wolke gravitativ instabil ist und durch ihre Eigengravitation kontrahiert,
andererseits muss die durch die Kontraktion freiwerdende Energie abgestrahlt werden
koénnen.

In dieser Arbeit wurden die Anfangsmodelle stets so konstruiert, dass sie gravitativ
instabil waren, die Frage nach ausreichender Abstrahlung wurde durch die Rechnungen
beantwortet: Die Kontraktionsenergie kann stets abgestrahlt werden. Dieses Verhalten
wurde in sdmtlichen Modellen beobachtet.

Ob die Wolke zu einem spiteren Zeitpunkt ihrer Entwicklung weiter fragmentieren
wiirde, ist mit eindimensionalen Modellen nicht zu kldren; in diesem Sinne beginnen
die Simulationsrechnungen dieser Arbeit mit dem Ergebnis der letzten Fragmentation.
Die Jeansmasse ist eine Funktion der Temperatur und der Dichte (Mj ~ T3/2 . p=1/2),
sie dndert sich also im Laufe der Entwicklung, was eine Fragmentation der Wolke zur
Folge haben kann. Stabilitdtsanalysen (Abel et al. [2]) haben in der Tat Instabilitdten
gefunden; diese breiten sich aber nach Aussage der Autoren zu langsam aus, um eine
weitere Fragmentation der Wolke nach sich zu ziehen.

Es wurde untersucht, welche Rolle die Entwicklung der chemischen Zusammensetzung
der Wolke in der protostellaren Phase spielt. Dazu wurden Modelle implementiert, bei
denen das chemische Netzwerk ein- und ausgeschaltet werden kann. Selbst die verhéalt-
nisméfhig einfachen Modelle suggerieren, dass die Bildung von PoplIII-Sternen méglich
ist, d.h. es bildet sich keine Gaswolke, die sich mangels Abstrahlung stabilisiert und
nicht weiterentwickelt, sondern es werden in endlicher Zeit tatsédchlich beinahe stellare
Dichte- und Temperaturwerte erreicht. Die Ho-H&ufigkeit ist in allen Fallen ausreichend
hoch, um die Abstrahlung der Kompressionsenergie zu gewéhrleisten; unabhéngig von
der Anfangshiufigkeit kann der gesamte Wasserstoff in die molekulare Form {ibergehen,
sobald die Dichte ausreicht, um die Dreiteilchenprozesse effizient werden zu lassen.

Ferner wurde der Frage nachgegangen, inwiefern sich die Kopplung zwischen Gas und
Strahlungsfeld auf die Entwicklung der Gaswolke auswirkt. Hierfiir wurden zwei unter-
schiedliche Ansétze zur Modellierung der Opazitét implementiert und Modellrechnun-
gen mit ihnen durchgefiihrt.

Aufgrund der hohen Jeansmasse, die sich aus robusten und begriindbaren Anfangs-
bedingungen ergibt, lag die Gesamtmasse der Modelle im Bereich von 10 M. Die
Protosterne, sie sich in ihrem Inneren gebildet haben, waren stets massiv, ebenso wie
der hydrostatische Kern.
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Die Ergebnisse dieser Arbeit sprechen fiir die Moglichkeit der Bildung massiver PopIII-
Sterne. Es wird keine Aussage iiber die Bildung massearmer PopIlI-Sterne gemacht,
da die Anfangswerte eine hohe Jeansmasse nach sich ziehen und Fragmentation in den
Modellen nicht beriicksichtigt werden kann.
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Abbildung 6.32: Modellrechnung mit PopI-Opazitat und unterschiedlicher Anfangszusammen-
setzung (fu, = 5-10~% (griine Linie) bzw. fu, = 5-107!° (rote Linie)). Aufgetragen sind jeweils
in Abhéngigkeit von der Radialkoordinate die Konzentrationen bzgl. der Wasserstoftkerne von
H, Hy (obere Zeile) HY, H™ (mittlere Zeile) Hj, Hi (untere Zeile) fiir das Anfangs- und das

Endmodell.
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Abbildung 6.33: Modellrechnung mit PopI-Opazitat und unterschiedlicher Anfangszusammen-
setzung (fu, = 5-10~* (griine Linie) bzw. fu, = 5-107'%(rote Linie)). Aufgetragen sind jeweils
in Abhéngigkeit von der Radialkoordinate die Konzentrationen bzgl. der Wasserstoftkerne von
H, Hy (obere Zeile) HY, H™ (mittlere Zeile) Hj, Hi (untere Zeile) fiir das Anfangs- und das
Endmodell.
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Zusammenfassung und Diskussion

Es gibt trotz derzeit (noch) fehlender Beobachtungshinweise gute Griinde, die fiir die
Existenz von PoplIl-Sternen sprechen.

Es ist umstritten, ob es gelingen kann PoplIl-Sterne durch Beobachtungen nachzuwei-
sen; sollten sich im frithen Universum ausschlieflich massereiche PoplII-Sterne gebildet
haben, so wiren diese nach wenigen 10° Jahren als Supernovae explodiert und heute
nur noch indirekt {iber die Spuren, die diese Ereignisse in der chemischen Zusammen-
setzung des ISM (Karlsson et al. [27]) bzw. im CIB ( Kashlinsky et al. [28]) hinterlassen
haben, nachzuweisen. Die Supernovae hétten andere primordiale Sterne mit Metallen
verunreinigt, so dass diese nicht unmittelbar von Sternen spéterer Generationen zu un-
terscheiden wiren. Es gibt aber auch Uberlegungen, wonach es im IGM Bereiche geben
konnte, die heute noch aus primordialem bzw. metallfreiem Gas bestehen, in denen sich
Sterne bilden kénnten, die ebenfalls als PopIII-Sterne zu sehen wiéren.

Wie in anderen Gebieten der Astrophysik, ist man auch und gerade bei dem Verstédndnis
der Entstehung und Entwicklung der ersten Sterngeneration auf numerische Simulatio-
nen angewiesen. In den letzten Jahren ist diese Fragestellung im wesentlichen aus zwei
Perspektiven angegangen worden: Historisch etwas dlter sind Rechnungen, die sich mit
der Entstehung und Entwicklung einzelner Objekte befassen. Hierbei handelt es sich
meistens um eindimensionale Rechnungen, die nicht selten mit erheblichen Vereinfa-
chungen, was die Modellannahmen angeht, arbeiten. So werden beispielsweise stark
idealisierte Strukturen (z.B. singuldre isotherme Kugeln) angenommen oder die Kopp-
lung zwischen Hydrodynamik und Chemie wird vernachléssigt.

Neueren Datums sind Modellrechnungen zur kosmologischen Strukturbildung im frithen
Universum. Hierbei handelt es sich um aufwendige dreidimensionale Simulationsrech-
nungen, die viele Einzelheiten beinhalten, aber noch nicht in der Lage sind, bis in den
Bereich der Sternentstehung vorzudringen (Banerjee et al. [6]). Die Aufldsungsgrenze
dieser Simulationsrechnungen wird kurz nach dem Entstehen des primordialen Gegen-
stiicks einer heutigen Molekiilwolke erreicht. In diesem Sinne liefern sie die Anfangswerte
fiir die in der hier vorliegenden Arbeit durchgefiihrten Simulationsrechnungen. Es zeigt
aber auch, dass eindimensional rechnende Arbeiten selbst heute noch nicht obsolet ge-
worden sind.

Es wurden Modellrechnungen zur protostellaren Entwicklung durchgefiihrt, die mit ei-
ner homogenem Wolke beginnen und mit der Entstehung eines Protosterns zu einem
festgelegten Zeitpunkt in der Akkretionsphase beendet wurden. Allen Rechnungen ge-
mein war, in Einklang mit dhnlichen Arbeiten, dass es charakteristische Massenskalen
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ZUSAMMENFASSUNG UND DISKUSSION

fiir die durchlaufenen Entwicklungsstadien gibt:

e Aus Simulationsrechnungen zur kosmologischen Strukturbildung im frithen Uni-
versum geht hervor, dass die ersten Sterne in prégalaktischen Halos von etwa
10° M, entstanden sein miissen.

e Die typische primordiale Molekiilwolke hitte eine Masse von einigen tausend Son-
nenmassen gehabt; dies entspricht grofenordnungsmifig der Jeansmasse einer
Wolke mit 10* cm ™ und T ~ 10? K. Diese Zahlenwerte sind durch die Mikrophy-
sik von Wasserstoff zu verstehen; sie ergaben sich auch aus Simulationsrechnungen,
die mit unterschiedlichem Methoden die Strukturbildung im frithen Universum
nachgebildet haben. Die Jeansmasse einer Wolke mit dieser Dichte und Tempera-
tur betrigt einige tausend Sonnenmassen. In diesem Sinne kann von einem Uber-
lapp der dreidimensionalen Simulationsrechnungen, deren Auflésungsgrenze etwa,
in diesem Bereich erreicht ist, mit den Anfangsbedingungen von eindimensionalen
Rechnungen, die sich mit der Entwicklung einzelner Objekte befassen, gesprochen
werden.

e Beim Kollaps der primordialen Molekiilwolke entsteht im Zentrum ein Fragment
von etwa 10? Mg, der primordiale Protostern, dessen Rand/Oberfliiche in dieser
Arbeit liber die optische Tiefe definiert wird. Eindimensionale Rechnungen kénnen
iiber weitere Fragmentation dieses Objektes keine Aussagen machen, etwa wenn
im Laufe der Entwicklung die lokale Jeansmasse {iberschritten wiirde, es gibt aber
Griinde zur Annahme, dass es zu keiner weiteren Fragmentation kommt!?.

e Der hydrostatische Kern dieses Fragments wichst durch Akkretion auf eine Ge-
samtmasse, die im Bereich einer Sonnenmasse liegt, an. Die Akkretionsrate hangt
stark von den Einzelheiten der Rechnung ab.

Was die Zeitskalen der Entwicklung betrifft, haben die Simulationen dieser Arbeit er-
geben, dass etwa eine freie Fallzeit, d.h. bei den angenommenen Werten fiir Dichte und
Temperatur groRenordnungsméfig 105 Jahre, vergeht, bevor das Zentrum der primor-
dialen Molekiilwolke soweit komprimiert und verdichtet ist, dass sich ein optisch dicker
Kern bildet. Von hier an schreitet die Entwicklung beinahe schlagartig voran: innerhalb
weniger tausend Jahre bildet sich ein hydrostatischer Kern, der seinerseits durch Akkre-
tion wichst und sich innerhalb von nur wenigen Jahren stark aufheizt und verdichtet.
Der Unterschied dieser Zeiten erklart sich durch die stark unterschiedliche Dichte des
Gases (anfangs 10720 g cm™3, bei der Kernbildung 1 g cm™3 oder mehr) und dem
Zusammenhang mit der dynamischen Zeitskala (¢ ~ p~1/2).

Die Entwicklung primordialer Sterne unterscheidet sich, was die Zeitskalen angeht, von
Popl-Sternen dadurch, dass bei letzteren tausende Jahre zwischen dem erstmaligen Er-
reichen von g = 2/3 und der Bildung des hydrostatischen Kerns vergehen, wihrend es
im primordialen Fall allenfalls Jahre sind. Wobei zu bemerken ist, dass die Definition
des Alters des Protosterns iiber die optische Tiefe bei sehr unterschiedlichen Opazitéts-
werten durchaus einen Einfluss auf die Zahlenwerte hat: die Opazitdt des primordialen

10Stabilititsanalysen haben gezeigt, dass es durchaus zu Instabilititen kommen kann, diese wachsen
aber nicht schnell genug um das gesamte Objekt zu fragmentieren.
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Gases ist erheblich geringer als die im heutigen Fall, deswegen muss primordiales Gas
im Vergleich zu metallhaltigem sehr viel stdrker komprimiert werden, um die gleiche
optische Tiefe (z.B. 7 = 2/3) zu erreichen.

Die chemische Zusammensetzung des Gases hat einen starken Einfluss auf das ther-
mische Verhalten des Gases, somit auch auf seine hydrodynamische Entwicklung. Die
Genauigkeit der Simulation der chemischen Entwicklung ist durch Unkenntnis einiger
Reaktionsraten, insbesondere bei tiefen Temperaturen und Dichten begrenzt, dennoch
ist beim Vergleich von Simulationsrechnungen, die mit bzw. ohne Beriicksichtigung der
chemischen Entwicklung durchgefiihrt wurden, deutlich zu sehen, wie unterschiedlich
sich die Objekte entwickeln.

Ein Nachteil von 3D-AMR-Rechnungen ist die begrenzte Auflésung; in der hier vorlie-
genden Arbeit ist es gelungen, durch die Kombination des eindimensionalen Ansatzes
mit einem adaptivem Gitter und impliziter Zeitintegration

e bis zu 20 Grofenordnungen in der Dichte,

e 10 Grokenordnungen in der radialen Komponente,

e 5 Grokenordnungen in der Temperatur,

e iiber 100 Grofenordnungen in der Konzentration der chemischen Spezies

aufzulGsen.

Die Simulationsrechnungen wurden als sequentieller Code in Fortran90 implementiert,
der auf einem handelsiiblichen PC ausgefiihrt wurde.
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Anhang A

Bestimmung des Eddingtonfaktors
durch die numerische Losung der
Strahlungstransportgleichung

In Abschnitt 2.2.1 wurde der Eddingtonfaktor frqq, der zur Schliefung der Momenten-
gleichungen (2.10) und (2.11) des Strahlungsfeldes bendtigt wird, eingefiihrt. Fiir fast
isotrope Strahlungsfelder ist die Eddingtonnéherung (2.12) eine gute Approximation.
Genauer ist es aber, den Eddingtonfaktor aus den Momenten des Strahlungsfeldes zu
berechnen. Fine Moglichkeit zur hierfiir notwendigen numerischen Losung der Strah-
lungstransportgleichung soll in diesem Anhang fiir den sphérischen Fall beschrieben
werden. Eine detaillierte Beschreibung der Vorgehensweise ist in Yorke [71] zu finden.

A.1 Grundgleichungen und Definitionen

Die zeitabhéngige nichtrelativistische Strahlungstransporgleichung in sphérischer Sym-
metrie (einschlieflich Streuung) lautet:

1o, oI, 1-p?dl, Abs
c Ot +'u(9r+ r (9#__%”

— Ry (r) (Iu - %/1 L (r, 1, )@y (1, 1) du’) - (AD)

(r) Ly + ju(r)

-1

I, = I,(r, i, t) ist die Intensitat der Strahlung der Frequenz v zur Zeit ¢ am Radius r und
der Ausbreitungsrichtung pu = cos 6 (6 ist der Winkel zwischen der auswirts gerichteten
Normalen und der Richtung des Photons), j, (r) ist die isotrope Emissivitét, £2"(r) und
k5% (r) sind die frequenzabhiingigen Absorptions- und Streuungskoeffizienten am Radius
r. ®,(u, 1) ist die Phasenfunktion, die die Wahrscheinlichkeit einer Streuung aus der

Richtung 4 in die Richtung p angibt. Sie ist so normiert, dass fiir alle Richtungen p

1

1
3 [ Blna)da=1
2/,

gilt.

145
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0 R

Y

Abbildung A.1: Darstellung der pz-Ebene.

Nach der Variablentransformation

(ryp) — (rp), p=rv1—p? (A.2)

It t >0
Lirpt) — e wz (A3)
I;(rpt) p<0

wird Gleichung (A.1) in zwei getrennte Gleichungen

10IF  OIf .,

S tagt = (I -5 (A4)
101, oI, s N —

e = R - ) (A5

fiir eine positive und eine negative Komponente I™ bzw. I~ aufgespalten, weil durch
die unabhéngige Variable p nicht zwischen p > 0 und p < 0 unterschieden werden kann.
Der Parameter p (vergleiche Abbildung A.1) wird Stofiparameter genannt, er kann fiir
einen gegebenen Radius r Werte zwischen 0 und r annehmen.

Im Fall isotroper Streuung (®, (i, ') = 1) und im lokalen thermodynamischen Gleich-
gewicht kann die Quellfunktion S, folgendermafen geschrieben werden:

1 Abs,i i, ,.Stri
Sy = W (Z (HV BV + K, Jy) . (Aﬁ)

Hier sind x5 und n,ébsfiBi der Absoptionskoeffizient der Spezies i bzw. deren Beitrag
zur Emissivitit und x5 und xk5%.J, der Streukoeffizient der Spezies i bzw. deren Bei-
trag zur Streustrahlung. J, ist das nullte Moment der Strahlungsintensitdt. Aukerdem

werden noch das erste und zweite Strahlungsmoment H, bzw. K, benétigt. Sie sind
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folgendermafen definiert:

1 1
Jo=y [ en) (A7)
0
1 1
1, = [0 = 1)n d (A%8)
0
1 1
K, :5/ (IF 4+ 1)) p? dp. (A.9)
0

A.2 Randbedingungen und Anfangswerte

Formuliert man die Gleichungen fiir eine sphérische Hiille mit Innenrand 7,;, und Au-
fenrand ryax unter der Annahme, dass sich die Wolke in einem (i.a. zeitabhéngigen,
nicht isotropen) Strahlungsfeld befindet, ergibt sich als duRere Randbedingung

Iy_ (T'mamp,t) = wu(p7t) fiir 0 < P < Tmax, (AlO)

wobei wy, (p,t) die auf den Aufenrand treffende Strahlung beschreibt. Fiir den Fall iso-
trop verdiinnter Schwarzkorperstrahlung der Temperatur Tey wird w,(p,t) durch den
Ausdruck

wy, (p,t) = WBy(Text) (A.11)

mit dem Verdiinnungsfaktor W beschrieben.

Fiir den Innenrand muss gelten

Ij(p7p7t) - Iy_(p,p,t) =0 fiir Tmin <

P < Tmax (A-12)
Il—/’—(rmimpvt) - Iy_ (Tmimpvt) :hu(pvt) fiir 0 < p<r

i (A.13)

falls es eine zentrale Strahlungsquelle, deren Einstrahlung auf den Innenrand durch
hy(p,t) beschrieben wird, gibt.

A.3 Numerische Berechnung

Wenn die Quellfunktion S, (z.B. aus dem hydrodynamischen Teil des Modells), sowie
die Materieeigenschaften, die ko> und k5% festlegen, bekannt sind, ist es mdglich
das Gleichungssystem, das durch die Gleichungen (A.4), (A.5), die Randbedingungen
(A.10), (A.12) und (A.13), sowie die Definitionen (A.6), (A.7) und (A.11) bestimmt
wird, zu 16sen. Mit den hierdurch erhaltenen Intensitéten kann u.a. der Eddingtonfaktor

berechnet werden, mit dem die Momentengleichungen geschlossen werden.

Fiir die Bezeichnungen der Indizes der diskreten Variablen werden folgende Bezeichnun-
gen eingefiihrt:

Radius rj: j=1,...,J mit 71 = Tmin, 7J = Tmax
Stofparameter px: k=1,....x,..., K mit py =0, px = Tmin, Pk = "max
Zeit t,: n=1,...
Frequenz v;: [ =1,...,L.
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Gleichungen (A.4) und (A.5) werden fiir die Frequenz v und einen festen Stofparameter
pi betrachtet. Nach der Transformation in das Koordinatensystem

+

1
a” = — (ur £ ct) (A.14)

5 (

erhilt man mit xk°(a®,a”) = kAP 4 £S5

ort

&l—+:—l‘€e(1+—S) (A15)
oI~ e (71—
(A.17)
Mit den Abkiirzungen

N 1
7=t = (g = Ti-1-1) (A.18)

_ 1
7=t = (kg — k), (A.19)

N at(r,t) B ort el 4+
" (rt) = o 17t+ ,a )dy bzw. ar = C (™, a7), (A.20)
~(nt) or~
x~(rt) = / aty)dy bzw. —— = —0(at,a”), (A.21)
« (TJ+17 80[

ATt = 2E () (A.22)

und den Bezeichnungen I;— [~ | fiir die Werte von I* an den Stellen (rjz1,t%) ergibt die
Integration von Glelchung (A 15) entlang der Kurve o~ =const von (rj_1,t™) bis (r},t,)
und von Gleichung (A.16) entlang der Kurve ot =const von (rj11,t7) bis (r;,t,,)

ATt

IJ‘.F = I;'lexp(AT+)+/0 S(at(zh),a” ) exp(—x™) daxt (A.23)
. AT

I = Ij_HeXp(—AT)—i—/O S(at,a (x7))exp(—x7) da~. (A.24)

Dies entspricht der Integration der Gleichungen (A.4) und (A.5) entlang ihrer Charak-
teristiken. Uber die Gleichungen (A.23) und (A.24) konnen also die Intensititen I am
Radius 7; zur Zeit t,, berechnet werden, vorausgesetzt die Quellfunktion S und die In-
tensititen /= sind zu einem Zeitpunkt vor ¢, bekannt. Die Losung des zeitabhéingigen
Systems ist sehr speicheraufwendig, denn es miissen aus dem vorangegangenen Zeit-
schritt L x J x K Werte fiir I* im Speicher gehalten werden, dariiber hinaus ist eine
akzeptable numerische Genauigkeit der Losung nur {iber ein eingeschrianktes Zeitinter-
vall erreichbar. Aus diesen Griinden wird es oft vorgezogen, sich auf zeitunabhéngige
Losungen zu beschrinken. In diesem Fall werden nur die aktuellen I*-Werte benétigt,
um die p-Integration ausfithren zu kénnen, was den Speicherbedarf drastisch reduziert.
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Die numerische Integration einer Funktion f(x), dessen Werte an diskreten Stiitzstellen
Ti, Tmin < Tj < Tmax, ¢ = 1,...,IN bekannt ist, lasst sich durch eine Summenformel

Tmax N
/ fayde ~ S fa (A.25)
r =1

min

approximieren, wobei die Integrationsgewichte a; i.a von der Intervalllinge (d.h. dem
Gitterabstand), nicht aber von der Funktion selbst abh#ingen. Eine elegante Art die
Winkelabhéngigkeit der Intensitét zu eliminieren besteht in der Integration iiber alle
Stofparameter mit Hilfe der sog. pz-Darstellung.

Abbildung A.1 zeigt die Darstellung der pz-Ebene, die folgendermafsen konstruiert wird:
Die (sphérische) Hiille wird in konzentrische Kugelschalen aufgeteilt, die mit dem Index
k=1,...,K nummeriert werden. Es wird eine Ebene, die durch den Mittelpunkt ver-
lauft, herausgeschnitten, sodass diese Kugeln eine Schar konzentrischer Kreise mit den
Radien pj, bilden. Nun wird eine Gerade durch das Zentrum gelegt. Die Kreise schnei-
den diese Gerade an den Absténden pg. Senkrecht zu dieser Geraden wird eine Schar
paralleler Geraden gelegt. Ein Punkt A, der auf einer dieser Geraden liegt, kann durch
Angabe des Stofparameters p und der Koordinate z eindeutig charakterisiert werden:
Er hat den Abstand z vom Schnittpunkt B, dessen Abstand vom Zentrum p betrégt.
Der radiale Abstand von A vom Zentrum ist somit

r=/p?+ 22 (A.26)

FEine Gerade durch den Punkt A und das Zentrum schneidet die Gerade, auf der A liegt,
unter dem Winkel 6, der durch die Beziehung

cosf =1/1— (2>2 (A.27)

z

bestimmt wird.

Im Folgenden werden nur noch Punkte A, die Schnittpunkte einer der konzentrischen
Kreise mit einer Geraden mit StoRparameter p; sind, betrachtet. Eine solche Gerade
schneidet alle Kreise mit Stofparametern p; mit & < ¢ < K. Diese Schnittpunkte werden
von 1 bis K — (k — 1) durchnummeriert. Die z-Koordinate dieser Punkte ist

Zi=\Ph_1—DPp i=1,...,K—(k—1). (A.28)

Der radiale Abstand des Punktes mit Index ¢ vom Zentrum ist pg_14;. Aufgrund der
Symmetrie des Problems miissen nur Punkte auf der positiven z-Achse betrachtet wer-
den.

Nun wird die Strahlungsintensitit lings eines bestimmten Strahls, einmal auswirts!
(I'") und einmal einwirts (I~) gerichtet, betrachtet. Diese Intensitéiten auf dem Strahl
mit Stofsparameter p; am diskreten Punkt z; werden mit [/ l;t@ bezeichnet.

Wenn alle 1 l;tl.—Werte bekannt sind, kénnen die Momente JJ, H und K des Strahlungsfel-
des berechnet werden: Die kontinuierliche Winkelvariable 8 wird durch diskrete Werte

!d.h. zum AuRenrand gerichtet
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Abbildung A.2: Darstellung der pz-Ebene p-Integration aus Yorke [71].
1.Fal: k=1 3. Fal:3<k<K—-2undr; >pry1 5. Fall: r; <prps
2. Fall: k=2 4. Fall: r; < pr41 6. Fall: r; # py,

0., und die Winkelintegration iiber y = cos § durch eine Summenformel ersetzt. Fiir die
diskreten Werte von I*(u,,) werden die I ,;'E’Z.—Werte benutzt. Ein Kreis um das Zentrum
mit Radius pg wird von allen Strahlen mit Stofparameter p; < pi geschnitten, Schnitt-
punkt ist einer der diskreten Punkte z,, auf dem Strahl und zwar der mit dem Index
m=k+1—1,der von m =1 bei l = k bis m = k bei [ = 1 1auft. Der Winkel, den
der Strahl am Punkt z,, mit der vom Zentrum radial auswirts gerichteten Richtung
einschlieft (s. Gleichung (A.27)) ist

2

2

fn, = 0SB0y = 4|1 — <pk+721l> . (A.29)
D;

Die Winkel sind um 6 = 7/2 bzw. p = 0 symmetrisch verteilt: die aus- bzw. einwérts
gerichteten Intensitdten gehdren dabei zu positiven bzw. negativen p-Werten.

Im Abstand p, vom Zentrum ergeben sich also folgende Beziehungen fiir die Strahlungs-
momente:

(b — Mm—1) firm==F%

k
1 _
J(pk) :5 Z am <Il:r+lfm,m + IkJrlfm,m) (ASO)
m=1
1k
Hp) =5 3 bt (Lt = Tt mm) (A.31)
m=1
1 k
K(pk) :5 Z Cm 'u’7271 (Il;’—Jrlfm,m + Ik_Jrlfm,m) (A32)
m=1
Wird obige Integration mit Hilfe der Trapezregel ausgefiihrt, gilt fiir die Integrations-
gewichte
%(,uz—,m) firm=1
G, = by, = Cyy = % (g1 — pm—1) firl <m <k (A.33)
1
2
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Die Integrationsgewichte konnen auch aus bestimmten Bedingungen an I+ und geome-
trischen Uberlegungen fiir verschiedene Strahlenverliufe berechnet werden (siche Ab-
bildung A.2).

Schlieklich wird der Eddingtonfaktor aus dem Verhiltnis vom zweiten zum nullten
Strahlungsmoment berechnet:

K(pe) (A.34)

feda(pr) =
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case condition a b c
2 2 2 2,22
1 k=1 p, | 2 P, 4p; 3/4*'11] N u,=(1-p5/r7)
—% G+ U/ Q) - N ) 1
3r., 4y’ 15, (1+u, ) 2
J ] 1
2 2, 2,72
2 k=2 P, 2 P, P, 2-9-1_11 u]=(1-p2/r.)
=22/ (u,+1) = +3u) J
322 1 1 2 2 2 1
T. 4r’ 15r (1+u))
J2 b 3 1 1/
2 2 2 2 2 2 2,272
+ Py =p + py-P H + Pa—P, M +H Ww,=(1-p,/r))
32 2 (——y 32 2, 1 3 22( 1™, 2u) 2 37T
+
er Hy uz 6rj ul+u2 erJ. 1.11+u2
3 3<k<K=-2 -p2 1 -p2 N _p2 2, 1,1=(1-2/r2)]/2
P Pr-1 ( PPt M1y PrPi-1 Fo™1 | 29 o P17
2 U+l 2 N U+ 2 N i 2, 2.1/
and 2rJ 0 "1 6rj 01 12rj HoHH, u, Q pk/rj) 2
2 2 2 2 2 2 2.2
r. >p + Py, P 1 Py, P u + p 7P, MM = (1=p2 e
j k+1 k;l k ) ktl kg, 1 k+; k172, 2u)) u, = Q1 pk+1/rj) 2
er u] U, 6r u]+u2 12rj u1+u2
i e < 52,2 ] 2 2.2 2.2 e (12 /2)'/2
3 S Pia k Pk-1 ; Pk Pre1,,, M y P Pem1 Mo My, 20 Yo Py-1/T;
2 { 7 1
2
T Fo*Hy br. Ho*¥ 12ry Ho*H) 1
2 3 2,272
+u,/ + us/ + = (1-p_/r.
13 Wy/s w/s Hp = U-p /)
1/
3 2 , 2.2
. = 2 = (1-
5 T TP o 0 2ug My = @ pk_’/rj)
3 15
1/
2,2, "2
3 = (1-p2_ It
, 2 u (1-p,_. /1,
6 T + P 2uo 0 Uy 0 k-1""j
for all k 3 I5

Abbildung A.3: Integrationsgewichte zur Bestimmung der Strahlungsmomente nach Gleichung (A.30) bis (A.32) aus Yorke [71].
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Anhang B

Das chemische Netzwerk

In diesem Anahng werden die Reaktionen, die das chemische Ratennetzwerk bilden,

aufgelistet.

Wasserstoffchemie

Es ist eine Unterscheidung zwischen Ortho- und Para-Hs, vorgesehen, die aber nicht
benutzt wird!; stattdessen geht die Annahme, dass dass ortho- zu para-Verhiltnis iiber
die gesamte Rechnung 3:1 betrégt.

In Tabelle B.1 ist das in dieser Arbeit implementierte chemische Ratennetzwerk aufgeli-
stet. Die Quellenangabe bezieht sich auf folgende Publikationen: BCL: Bromm, Coppi,
Larson [9], PUY: Puy et al. [48], PSS: Palla, Salpeter, Stahler [43] SLD: Stancil, Lepp,
Dalgarno [58], [59] und LSD: Lepp, Stancil, Dalgarno [32]

Tabelle B.1: Das chemische Netzwerk.

Ratenkoeffizienten

Reaktion A B C D Quelle
H+e —H"+e +e  5.850E-11  5.000E-01 -1.578E-+05 5.000E-01 BCL5
Ht +e” - H+7y 8.400E-11  -5.000E-01  0.000E+00  7.000E-01 BCL6
H+e —H +7 3.000E-16 1.000E-+00  0.000E-+00 PUY
H +H - Hy+e™ 9.750E-10  0.000E+00  0.000E-+00 BCL
H - +H" - H+H 7.000E-07 -5.000E-01  0.000E-+00 BCL
Hy+e —H+H- 2.700E-08 -1.500E+00 -4.300E-+04 BCL
H,+H—-H+H+H 6.500E-07  -5.000E-01 -5.200E+04 -6.000E+03 PSS
Hy + HY — HI +H 2.400E-09  0.000E+00 -2.120E-+04 BCL
Hy+e —H+H+e™ 4.380E-10  0.000E+00 -1.020E+05 3.500E-01 BCL9
H +e  —wH+e +e¢  4.000E-12 1.000E4+00 -8.750E+03 BCL
H +H—->H+H+e™ 5.300E-20 1.000E+00 -8.750E+03 BCL

Fortsetzung auf der néchsten Seite

Tn Abschnitt 3.5 wird beschrieben, wie sich das Ortho- zu Para-Verhiltnis von Hy auf die ther-
mischen Eigennschaften des Gases auswirken kann, wenn die Kiihlung des Gases nicht wie in dieser

Arbeit iiber die Opazitdt, sondern iiber Heiz- und Kiihlfunktionen berechnet wird.
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Das chemische Netzwerk, Fortsetzung

Ratenkoeffizienten

Reaktion A B C D Quelle
H-+H" - HJ +e 8.830E-15 -3.200E-01  0.000E--00 PUY
H+H+H—-Hy+H 4.125E-29 -1.000E+00 0.000E+00 PSS
H+H+H, — Hy,+H, 5.156E-30 -1.000E-+00 0.000E-+00 PSS
Ho+Hy - Hy+H+H  8.125E-08 -5.000E-01 -5.200E+04 -6.000E-+03 PSS
H+H—-H"+e +H 9.860E-15  5.000E-01  -1.580E+05 PSS
H+H — Hy+e™ 1.125E-09 -1.000E-01  0.000E+00 SLD
HF+H — H+H 4.000E-08  -5.000E-01  0.000E4-00 SLD
H +y—H+e™ 2.080E+04 2.130E+00 8.820E+03 LSDi
Hf +e” - H+H 1.200E-08  -4.000E-01  0.000E+00 SLD
H; +H —Hy+H 1.050E-07  -5.000E-01  0.000E+00 SLD
Hy +Hy — H;{ +H 2.240E-09  4.200E-02  4.660E-+04 SLD
H:?)L +e —H,+H 4.000E-08  -5.000E-01  0.000E4-00 SLD
ng +e” —-H+H+H 1.600E-07  -5.000E-01  0.000E+00 SLD
H+vy—H+e” 1.400E+07  9.800E-01  1.570E-+05 LSDi
Hf +H™ — H;{ +e” 2.700E-10  -4.480E-01  3.120E-+04 LSD
HYt+H — Hf +e” 1.000E-09  -4.000E-01  0.000E+00 SLD
Hfy +H - H+H+H 1.400E-07 -5.000E-01  0.000E+00 SLD
Hy +HT — H; + 1.000E-20  0.000E+00  0.000E+00 SLD
H; +H — H§L + 7y 1.500E-17  1.800E+00 -2.000E+01 SLDi
H;{ +H —Hy+H+H 1.725E-07 -5.000E-01  0.000E4-00 SLD

Die Einheit des Ratenkoeffizienten k ist cm® s~ bzw.

nen.

Cm6

s~ ! bei Dreiteilchenreaktio-

Die Ratenkoeffizienten haben eine je nach Quelle leicht unterschiedliche Form, T ist
stets die Gastemperatur in Kelvin. In Bromm, Coppi, Larson (BCL) [9] wird k folgen-

dermafien berechnet:

kpor, =A - T8 exp

koLs =A - T8 exp

kpcre =A - TP exp

kcLg =A - T8 exp

HIQ SHIQ HIAQ S3IA

A/ N 7 N 7 N 7N

N—— N~ N~

—_
+
7 N
—_
2|~
N———
S
N——
|
~N
~
—_
(@n)
\_8J
L
N

Die Ratenkoeffizienten aus Puy et al. [48|, Palla, Salpeter, Stahler [43] (PSS) Stancil,
Lepp, Dalgarno [58], [59] (SLD) und Lepp, Stancil, Dalgarno [32] (LSD) lauten folgen-
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dermafien:
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