Kapitel 3

Mathematisch numerische
Beschreibung externer Storungen an
Kugelsternhaufen

Externe Storungen des Gravitationspotentials eines Kugelsternhaufens, etwa durch den Vor-
beiflug massiver schwarzer Locher oder durch die Wechselwirkung mit Zwerggalaxien, die auf
ihrem Orbit dem Haufen sehr nahe kommen, k6nnen Aussehen und Bahnparameter des Kugel-
sternhaufens dramatisch verdndern und sogar zu seiner volligen Zerstérung fithren. In diesem
Kapitel sollen Methoden beschrieben werden, diese Einfliisse auf den Kugelsternhaufen und
dessen Reaktion darauf analytisch und numerisch zu approximieren.

Zunichst liegt es nahe, in einer direkten N-Korper Simulation die gemeinsame Wechselwirkung
von externem Stoérpotential und den Sternen des Haufens selbstkonsistent zu integrieren. Diese
Methode hat den Vorteil, im Rahmen der numerischen Fehlergrenzen das Vielkdrperproblem
exakt zu l6sen und 148t die Verfolgung der Trajektorien von Einzelteilchen zu, so dal die dyna-
mische Entwicklung des Systems recht gut darstellbar ist. Der Nachteil solcher Simulationen sind
ihre Komplexitat und Umfang, so dauert eine Rechnung mit 25000 Testteilchen typischerweise
etwa 2 Stunden auf einer Cray-YMP, was der Untersuchung eines groflen Parameterbereiches
enge Grenzen setzt. Fine detailliertere Beschreibung des in dieser Arbeit verwandten N-Ko6rper
Programmes erfolgt aus Griinden der Ubersicht nicht an dieser Stelle, sondern man findet sie
im Anhang C.2 auf Seite 113.

Will man eine umfangreichere Parameterstudie unternehmen kommt man nicht umhin, die Wech-
selwirkung von Kugelsternhaufen und externem Storer analytisch zu ndhern. In dieser Arbeit
hat sich hierfiir die Impulsapproximation als geeignet erwiesen. Diese liefert eine Abschéitzung
iiber den gesamten Impulsiibertrag eines geradlinig gleichférmig bewegten Storkoérpers auf eine
ruhende Punktmasse. Ist die Wechselwirkungsdauer wesentlich kiirzer als eine typische Orbital-
periode eines Haufensternes, 143t sich mit dieser Approximation die Energieinderung des Ku-
gelsternhaufens durch diese Stérung gut abschitzen. Vergleich mit den N-Ko&rper-Simulationen
zeigt, daf} dies fiir einen weiten Parameterbereich der Fall ist. Da diese analytische Methode auf
dem Rechner kaum Zeit in Anspruch nimmt, ist es moglich eine sehr grofe Anzahl von Anfangs-
bedingungen zu testen. Jedoch lassen sich keine Aussagen iiber den genauen Bahnverlauf von
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42 Kapitel 3. Beschreibung externer Stérungen an Kugelsternhaufen

Einzelsternen treffen und auch nicht bestimmen, in welchen neuen Gleichgewichtszustand das
System iibergeht. Fiir die Giiltigkeit der Impulsapproximation ist auch wichtig, dafl direkte
2-Korper-Stofle von Sternen untereinander wiahrend der kurzen Dauer der Wechselwirkung ver-
nachléssigt werden konnen (zumindest fiir die nicht-corekollabierten Kugelsternhaufen, die in
dieser Arbeit betrachtet werden). Diese Prozesse wiirden die Energie sehr effizient und schnell
umverteilen und kénnten in der Approximation nicht beriicksichtigt werden.

Im ersten Teil dieses Kapitels wird kurz das Prinzip von N-Kérper Rechnungen vorgestellt und
im zweiten auf die Impulsapproximation und ihre rechnerische Realisierung eingegangen.

3.1 N-Korper-Rechnungen

Hat man ein selbstgravitierendes System von N Punktteilchen’ der Masse m, in einem &uferen
Potential ®°**, so stellt sich das Potential am Ort x; des Teilchens ¢ dar als,

Z Gm] | Qewt(xi). (3.1)

J7£7-

Die Summe stellt den Wechselwirkungsterm mit allen anderen Systempartikeln dar. Die Be-
schleunigung des Teilchens ¢ ist demnach

m; —
¢ J#i

O = X0)  Ggpert,) (3.2)
x; — i
Selbstkonsistente Integration dieses Gleichungssystems bedeutet nun, die Zeitentwicklung in dis-
krete Einheiten zu unterteilen, in jedem dieser Schritte jeweils das Potential und Beschleunigung
nach Gl (3.1) und (3.2) an den aktuellen Positionen zu berechnen und anschlielend die Teil-
chenorte entsprechend weiterzubewegen. Wahlt man eine addquate Schrittweite, so kann man
die tatsichliche Teilchentrajektorie gut approximieren. Genauere Angaben zur numerischen
Realisierung dieses Schemas kann man dem Anhang C.2 auf Seite 113 entnehmen.

Das Storpotential wird im Falle von schwarzen Lochern durch das Gravitationspotential eines
punktformigen Massenkorpers dargestellt,

oot (x) = —g , (3.3)

mit M als Masse des schwarzen Loches und r dem Abstand zum schwarzen Loch. Im Falle eines
ausgedehnten Storers, etwa einer Zwerggalaxie, wird dieser als Plummer-Sphére beschrieben,

GM

)
Vr2+ré

wobei ri dem Kernradius der Zwerggalaxie entspricht.

Fet(x) = — (3.4)

tVerglichen mit den Dimensionen von Sternhaufen oder Galaxien, kann man Einzelsterne in sehr guter Nihe-
rung als Punktteilchen betrachten.
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Abbildung 3.1: Streuung des reduzierten Teilchens am ortsfesten Potential

3.2 Die Impulsapproximation

Interessiert man sich fiir den Impuls- und Energieiibertrag durch rein gravitative Wechselwirkung
beim Vorbeiflug zweier Korper, so transformiert man das Problem am besten in das reduzierte
Koordinatensystem, d.h. man separiert Relativ- und Schwerpunktsbewegung des Systems und
verfolgt die Entwicklung des reduzierten Massenpartikels im statischen Potential als Einkorper-
problem (siehe etwa Goldstein 1985, §3-1; oder Landau & Lifschitz 1976, §13).

3.2.1 Impulsapproximation bei Punktmassen

Zunéachst soll die Impulsapproximation im Falle zweier Punktmassen hergeleitet werden. Sind
(m, X, vy) und (M, x5, vyr) jeweils Masse, Ort und Geschwindigkeit der beiden Kérper, dann
sind r = x,, — x3r und v = r Abstand und Geschwindigkeit dieser Korper relativ zueinander,
siehe Bild 3.1. Der Abstandsvektor geniigt der Bewegungsgleichung

M":( Mm )f.:_GMmr' (3.5)

M +m 73

Hierbei ist u = Mm/(M+m) die reduzierte Masse des Systems. Die Relativbewegung entspricht
also der Bewegung des reduzierten Partikels im (ortsfesten) Potentialfeld ®(r) = —G(M+m)r—.
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Vo Vo + AVH AVH

A

v/ Av,

Abbildung 3.2: Zerlegung der asymptotischen Geschwindigkeiten vor und nach dem Sto8.

Drehimpulserhaltung liefert fiir die elastische Streuung dieses Teilchens mit Stoparameter b und
Geschwindigkeit vy (im Unendlichen) die Gleichung

G(M +m)

3.6
b2v? (3.6)

1
o= C cos(p — ¢g) +

Dabei ist ¢ der Bahnwinkel und C und ¢, sind die beiden Integrationskonstanten, die sich aus

den Anfangsbedingungen b und v, errechnen (bei t = —o0, d.h. r = 0o und ¢ = 0):
G(M
0= Ccos gy + % (aus Gl. (3.6)) (3.7.2)
0
d
d_: = vy = Cbuy sin g (aus Zeitableitung von Gl. (3.6)) (3.7.b)
t——oo

Eine detaillierte Herleitung findet man z.B. bei Binney & Tremaine (1987).

Das Teilchen kommt dem Zentrum am néchsten bei ¢ = ¢, und die gesamte Bahnablenkung
betrigt, § = 2¢ — m. Energieerhaltung, d.h. |v(t = o0)| = |v(t = —o0)| = |vo|, liefert
fiir die Komponenten der gesamten Geschwindigkeitsinderung Av senkrecht und parallel zur
urspriinglichen Richtung (siehe Bild 3.2):

|Av, | = vgsinf = v,|sin 2y
-1
_ 2bvg [ " b’vy ] 55
G(M +m) G2(M + m)?
[Av| = vy [1 —cos 8] = vy [1 + cos 2]
b*vy -t
= [1 - m] (3.8.b)
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Av weist immer entgegen der urspriinglichen Richtung vo. Av liegt in der Streuebene. Obige
Herleitung gilt ezakt.

Die Anderung der absoluten Geschwindigkeit, etwa des Teilchens m, ergibt sich als
—1

M 2Mby? b2vg
Avpl| = ——|Av, | = =0 70] d 3.9,
[Avmil = g 1AV G(M+m)2[ T M+ m) e (3-9:2)
M 2Mu, b2y -t
Av,| = Av)| = 0 3.9.b
[Ava] = 37 1AVl M+m{ G2(M—i—m)2} (3.95)

Fiir das Teilchen M gilt entsprechendes, nur mit m und M vertauscht.

Bei sehr grolem Massenunterschied (m < M) erfdhrt das schwerere Teilchen fast keine Ablen-
kung aus der urspriinglichen Bahn, die Ablenkung des leichteren Teilchens entspricht somit der
des reduzierten Teilchens: |Av,,| ~ |Av| und |Av,| >~ 0. Davon iiberzeugt man sich, 148t man
in Gl'’n (3.9.a,b) m — 0 gehen.

Fiir grofie Stoparameter (b — oo) dominiert der zweite Term in den eckigen Klammern und
Gl.’n (3.9.a,b) gehen in die klassische Impulsapproximation iiber (Binney & Tremaine 1987), bei
der ein Teilchen als ruhend und das andere als gleichférmig (d.h. geradlinig und mit konstanter
Geschwindigkeit) bewegt gendhert wird (geometrische Veranschaulichung in Bild 3.4 auf S. 48).
Es gilt dabei

. 2GM

imp.| .
‘Avm o (3.10.a)
‘Avfgh”' = 0. (3.10.b)

3.2.2 Skalenverhalten

Betrachtet man die Bewegungsinderung des reduzierten Teilchens, d.h. Gl.’n (3.9.a,b), dann
erkennt man, daf§ die drei Systemparameter b, vy und (M + m) jeweils in bestimmten Kombi-
nationen eingehen. Dies erlaubt eine skalenunabhingige Analyse der Gleichungen (3.9.a,b).

Durch Einfithrung der Grofie

2
vgb

e (3.11)

g

stellen sich die Geschwindigkeitsdnderungen Av relativ zur Anfangsgeschwindigkeit v, dar, als

|AVL| 1
= 2 3.12.
A 1
[Avy| _ , (3.12.b)
Vo 1 + /82
bzw.

|Av P 1 ) N

=20"". (klassische Impulsapproximation) (3.13)
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Der Parameter ( entspricht dem Verhéltnis von kinetischer Energie der Teilchenbewegung
Eiin = pvg und potentieller Energie E,,, = G(M + m)u/b des reduzierten Teilchens g im
Gravitationsfeld. Ist Ey;, > E,., d.h. 8 > 1, dann reproduziert sich wieder die klassische
Impulsapproximation, Gl.’n (3.10.a,b).

Fiir ausgedehnte Objekte (etwa Kugelsternhaufen auf der einen Seite, bzw. diffuse Zwergga-
laxien auf der anderen Seite) versagt diese Art der Skalierung. Hier sind die geometrischen
Groflen- und Winkelverhéltnisse nicht mehr ohne weiteres von einem Parametersatz auf den
anderen iibertragbar, vielmehr spielen innere Dynamik und Dichteverteilung eine entscheidende
Rolle. Beispielsweise dndert sich der Raumwinkel unter dem ein vorbeifliegendes schwarzes Loch
einen Kugelsternhaufen , sieht“ — eine Grofle, die bei zwei Punktmassen gar nicht auftritt — mit
dem Abstand der beiden Korper (sieche dazu Abb. 3.7). Aus diesen Griinden muf} die einfache
Impulsapproximation erweitert und modifiziert werden (Kap. 3.2.4 und 3.2.5).

3.2.3 Eigenschaften der Impulsapproximation

Der Verlauf des relativen Impulsiibertrages in Abhéngigkeit vom Parameter (3 soll an dieser
Stelle diskutiert werden. Eine graphische Darstellung der relevanten Gl.’n (3.12.a,b) und (3.13)
zeigt das folgende Bild 3.3:

2.5[ ]
2.0~ —
Ly dv,/v, |
Ly J
. J
N \ dVH/VO 7777777 n
1.5+ —
. Lo\ i
> L imp B
< \ A
o | \ :
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0.0 | | | = — = =
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Abbildung 3.3: Relative Geschwindigkeitsinderungen senkrecht (durchgezogene Linie) und parallel (gestrichelt)
zur anfanglichen Ausbreitungsrichtung in Abhangigkeit von 8. Zum Vergleich ist der Verlauf der klassischen
Impulsapproximation (gepunktet) wiedergegeben.
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Der Impulsiibertrag senkrecht zur urspriinglichen Richtung (JAv, |/vy) ist sehr gering fiir kleine
Werte von (3, erreicht ein Maximum bei 8 = 1 und fillt wieder ab fiir grofle 8. Der parallele
Anteil (JAv|/vy) ist maximal fiir 8 — 0 und fallt fiir steigende § monoton ab.

Sehr kleine Stofparameter (d.h. b < b, ) fithren zu starker Riickstreuung (Streuwinkel 6 ~ 180°),
was maximale Werte von |Av|/vy =~ 2 bewirkt und |Av |/v, gegen Null gehen 1ift. Bei einem
Streuwinkel 8 = 90° ist die senkrechte Anderung am grofiten und gleich der parallelen. Der
Stofiparameter betrigt dann b =b, = G(M + m)/v¢. Fiir groflere b erhilt man Vorwértsstreu-
ung und |[Av|/vy und |Av|/v, fallen beide monoton gegen Null ab.

Dies erklart sich auch, betrachtet man die entsprechenden Energieverhéltnisse (dazu hilt man
beispielsweise b und (M + m) fest und variiert die Einfallgeschwindigkeit v,). Ist die anfangliche
kinetische Energie v kleiner als die typische potentielle Energie G(M + m)/b, dann wird das
Teilchen durch das attraktive Potential zuriickgestreut. Sind beide gleich grof}, betriagt 8 = 90°.
Uberwiegt die kinetische Energie, dann erhilt man Vorwirtsstreuung.

3.2.4 Impulsapproximation bei ausgedehntem St6rpotential

Will man die Bahnstérung einer Punktmasse m durch einen ausgedehnten Koérper M (etwa die
Bahnénderung von Sternen in Kugelsternhaufen beim Vorbeiflug einer diffusen Zwerggalaxie)
im Rahmen der Impulsapproximation untersuchen, so muf} diese modifiziert werden.

Werden die Schwerpunktsabstinde r = x,, — x; kleiner als der Radius des diffusen Korpers,
d. h. dringt die Punktmasse in das ausgedehnte Objekt ein, dann spiihrt diese nurmehr den
gravitativen Einflufl der Masse M (r), die sich innerhalb der Kugel mit Radius r um das Zentrum

des Storers herum befindet. Fiir r gilt nun die modifizierte Bewegungsgleichung (vgl. mit
Gl (3.5)),

f=—— T, (3.14)

Fiir einen sphérisch symmetrischen Storer und unter der Annahme eines geradlinigen Vorbeiflu-
ges von M mit konstanter Geschwindigkeit v, bei nur kurzer Wechselwirkungsdauer, d.h. unter
den Bedingungen der klassischen Impulsapproximation, 148t sich fiir die auf m (m < M(r))
wirkende Beschleunigung folgender Ansatz finden (siehe dazu auch Aguilar & White 1985):

avil = [l = [ dtGM(T(t)g)sosw(t) “ow | dﬂ((bz—JH,()%Z)

r( b + vit?)3/?

2GM 7 ”
b’l)o / 62\/ —1 b’U()

Der zweiten Schritt verwendet r(t) = b/ cosp(t) = \/b*> + vit? (siehe Bild 3.4). Im letzten
Schritt wird auf die Integrationsvariable £ = r(t)/b transformiert und die gerade Symmetrie des
Zeitintegrals ausgeniitzt. Die Masse ist parametrisiert als M(r) = M v(r), wobei M die Ge-
samtmasse des Storers und y(r) = 4w [; p(r')r"*dr' /M den Massenanteil innerhalb des Radius r
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bezeichnet. ¢ = 0 charakterisiert den Zeitpunkt der geringsten Entfernung der beiden Koérper
voneinander (r|,_, = b).

1
a) B
S 1y2
=
=
- 0
Vo t=20 =5

tin b/v,

Abbildung 3.4: Geometrie der klassischen Impulsapproximation (a) und zeitlicher Verlauf der senkrechten
Kraftkomponente F; (durchgezogen), bzw. der zeitlich integrierten Kraft fot F\ (t")dt' (gestrichelt) (b). Bei
t ~ 3b/vo sind bereits 95% dieses Kraftiibertrages erfolgt.

Die Funktion I'(b) = [ d¢ v(b¢)¢~2(¢€% — 1)71/2 beschreibt somit den Einflu der endlichen
Ausdehnung eines Stofipartners bei der elastischen 2-Ko6rper-Streuung. Gilt m < M, was bei den
in dieser Arbeit behandelten Problemen in der Regel der Fall ist (m ist in etwa eine Sonnenmasse
und M die Masse der massiven Storobjekte), dann kann man den schwereren Korper in guter
Niherung als geradlinig bewegt annnehmen. Ist das Stérobjekt noch kugelsymmetrisch, dann
kann man die Massenparametrisierung I'(b) auch auf den allgemeinen Fall iibertragen. Man
ersetzt in den Gl.’n (3.8.a,b), bzw. (3.9.a,b), M durch MT'(b). Den Verlauf der Massenkorrektur
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Abbildung 3.5: Abhingigkeit der Massenkorrektur zur Impulsapproximation I'(b) vom Stofparameter b fiir aus-
gedehnte Objekte mit einem Plummer’schen Dichtegesetz (siehe Kap. 2.3.3). b ist als Vielfaches des Kernradius 7

angegeben. Fiir b 2 37 erreicht man den Sittigungsbereich des unkorrigierten Falles, I' ~ 1.
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I'(b) in Abhingigkeit vom Stofparameter b gibt Bild 3.5 fiir eine Massenverteilung nach Plummer
wieder, d.h. p(r) = (3M)/(4nrd) (1+72/r2)~5/? (siehe Kap. 2.3.3). Man erkennt, da fiir kleine
StoBparameter (b S 2r,) die effektiv wechselwirkende Masse MT'(b) betriichtlich kleiner ist als
die Gesamtmasse M und nach einem annihernd linearen Anstieg bei b J 37, in die Sittigung
MT(b) — M iibergeht. Dabei ist r, der Kernradius der Plummer-Sphéare. Fiir grofie b gilt
I' — 1 und man erhilt wieder die klassische Impulsapproximation (3.10.a).

3.2.5 Einflull der Wechselwirkungsdauer

Essentiell fiir die klassische Impulsapproximation (und fiir die Anwendung ihrer Verallgemeine-
rung in Kap. 4 und 5) ist eine sehr kurze Wechselwirkungsdauer. D.h. der Vorbeiflug des einen
Teilchens am anderen muf} so schnell erfolgen, dafl letzteres als ruhend gendhert werden kann,
bzw. der Impulsiibertrag quasi instantan geschieht. Ist der linearen Schwerpunktsbewegung ei-
nes Teilchens eine periodische Schwingung iiberlagert (etwa die interne Bahn eines Sternes eines
Kugelsternhaufens der Schwerpunktsbewegung des gesamten Haufens), dann muf} die Zeitskala
7 der dufleren Stérung sehr viel kleiner sein als diese Schwingungsdauer t,,,. Nur dann ist es
moglich der Orbitalbewegung eines solchen Teilchens Energie zuzufiihren, d.h. die innere Energie
des Haufens zu erhéhen.

Im adiabatischen Grenzfall, bei welchem ein Stern wihrend der Einwirkung der &ufleren Stérung
viele Orbitalperioden durchlduft, also fiir 7 > ¢,,,, kann die eigentliche Bahnbewegung des Ster-
nes keine Energie aufnehmen. Der Storer ,sieht“ den Stern i{iber die ganze Umlaufbahn ,aus-
geschmiert® und kann alleine mit dem Schwerpunkt des gesamten Orbits Energie austauschen.
Der Bahnverlauf des Sternes wirkt wie ein starrer Korper. Im Falle eines Kugelsternhaufens
mit seiner Vielzahl von Sternen bedeutet dies, eine adiabatische Storung kann nur Einflul auf
die Schwerpunktsbewegung des Haufens nehmen, jedoch nicht mit dessen Reservoir an innerer
Energie wechselwirken.

In einem Kugelsternhaufen liegen zwischen den Orbitalperioden im Kernbereich und denen der
Sterne der dufleren Hiille mehrere GroBenordnungen Unterschied. So daf3 bei bestimmten Streu-
parametern die Impulsapproximation im Auflenbereich gelten mag, jedoch im Haufeninneren
bereits der adiabatische Grenzfall erreicht ist. Eine realistische Anwendung der Impulsappro-
ximation auf Kugelsternhaufen muf dies beriicksichtigen. Spitzer (1958) war einer der ersten,
der versucht hat, eine entsprechende Korrektur einzufithren. Er fiihrte eine relative Wechsel-
wirkungsdauer ¢ ein, definiert als Verhéltnis von tatsichlicher Stofidauer 7 zu relevanter Orbi-
talperiode t,,5: ¢ = 7/t,5. Unter der Annahme eines harmonischen Haufenpotentials konnte er
daraus einen analytischen Ausdruck fiir einen Korrekturfaktor n(¢) herleiten, der den Einfluf}
der Wechselwirkungsdauer parametrisiert:

(L. +Ly,+L.), (3.16)

N | =

n=

mit
L.(¢) = [CPKi(¢) + CKo (O] + [CKA(Q)] (3.17.a)
L,(¢) = [CKo(O)]” + [CK.(0)]” (3.17.b)
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L.(¢) = [CK.(Q)) - (3.17.c)

Dabei sind die K, (¢) die modifizierten Bessel-Funktionen zweiter Gattung n-ter Ordnung,
auch Macdonald’sche Funktionen genannt. Fiir grofle ¢ gilt die asymptotische Formel
K,(¢) = (3n¢1)?e=¢[1+ O(¢™")] (Bronstein & Semendjajew 1987).

Fiir kleine Wechselwirkungszeiten 7 — 0 (und damit ¢ — 0) erhdlt man die (klassische) Impuls-
approximation 7 — 1 und fiir groe Zeiten ({ — 00) den adiabatischen Grenzfall, d.h. n geht
exponentiell gegen Null.

10.00 3
[ 81) ]
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o3 F =
N r ]
" L ]
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Abbildung 3.6: a) Das Verhiltnis ¢ von Wechselwirkungsdauer 7 und Bahnperiode t,.5 in Abhangigkeit vom
Radius, fiir einen Kugelsternhaufen mit ¥(0)/0> = 7, normiert auf die Werte am Halblichtradius =, (d.h. ¢, = 1).
b) Korrekturfaktor 7 in Abhéngigkeit von (.

Im Rahmen dieser Arbeit erweist es sich als giinstig, die effektive Wechselwirkungsdauer 7 als
das Zeitintervall zu definieren, innerhalb dessen bei idealisierten Annahmen (ruhendes Teilchen,
geradliniger Vorbeiflug des Storers; sieche Abb. 3.4) 95% des Kraftiibertrages stattfinden. Es ist
At |y, =~ 3b/vo und damit

b
™= 2 At gy = 6= (3.18)

Nimmt man an, die Sterne des Kugelsternhaufens bewegen sich auf zirkularen Orbits, dann ist
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die Kreisgeschwindigkeit v? = rd®/dr = GM (r)/r, im Potential ®(r) der Masse M (r) = M~(r).
Die Bahnperiode ist demnach

27r r3
torp = — = 2 e 3.19
b V. Fv GM~(r) ( )

Damit ergibt sich die relative Zeitvariable ¢ als

Vo

r3

T _3b (GM’Y(’I‘))I/Z L (GM’Y(’I‘))I/Z . (3.20)

torb T Vo

(=

r3

Die relative Wechselwirkungsdauer ( ist also, bei festgehaltenem b und vy, eine Funktion des
Abstandes r zum Haufenzentrum. Gilt fiir einen Stern mit Radius r, {(r) < 1, dann ist die
Impulsapproximation eine gute Niherung; hat man ¢(r) > 1, dann erhilt man den adiabatische
Grenzfall. Die radiale Abhéngigkeit von ( fiir das Standardmodell eines Kugelsternhaufens (King-
Profil mit ¥(0)/o? = 7; siehe Kap. 2.5, speziell die Tabelle auf S.35) gibt Abb. 3.6.a wieder.
Die Angaben sind normiert auf Werte von (;, beim Halblicht-Radius 7, (das ist der Radius
innerhalb dem die Hélfte aller Sterne liegen; hier ist r, ~ 3.97;). Fiir den Korrekturfaktor 7(¢)
selbst ergibt sich schlieBlich ein Verlauf, wie in Abb. 3.6.b dargestellt. Der leichte Erh6hung der
Wechselwirkungseffizienz fiir ¢ S 0.8 folgt aus Resonanzeffekten von Bahn und Stérpotential.
Fiir grofle Wechselwirkungszeiten, ¢ > 1, schliefilich erreicht man den adiabatischen Grenzfall,
d.h.n — 0.

3.2.6 Anwendung auf Kugelsternhaufen - Energieiibertrag

Die bisherigen Modifikationen der Impulsapproximation beriicksichtigen nur die Ausdehnung des
Storpotentials und die endliche Wechselwirkungsdauer; das Teilchen auf welches diese &duflere
Storung wirkt, wird nach wie vor als Punktmasse betrachtet. Ziel ist es jedoch, den Einflufl
einer vorbeiziehenden Zwerggalaxie oder eines massiven schwarzen Loches auf einen gesamten
Kugelsternhaufen zu berechnen, also auf ein ausgedehntes Gebilde, das aus einer Vielzahl von
Einzelsternen besteht und eine komplizierte innere Dynamik besitzt. Besonderes Interesse gilt
dabei der Anderung der Haufenenergie.

Die Gesamtenergie des Haufens betrigt im virialisierten Zustand, also im Gleichgewicht (siehe
Kap. 2.2.3, Gl. (2.22)), E = K+ W = —K = i{W. Im Schwerpunktsystem des Haufens
ist die kinetische Energie gleich der internen Energie, K = II/2 = %M o?. W bedeutet die
potentielle Energie. Fiir einen typischen Kugelsternhaufen gilt o ~ 5 kms™" (siehe Kap. 2.5,
speziell Abb. 2.9.d) und damit £ = —K ~ —10° erg. Ist die Wechselwirkungsdauer sehr kurz,
¢ <1, dann konnen sich die Sternpositionen nicht signifikant #ndern die potentielle Energie bleibt
gleich, AW ~ 0. Unmittelbar nach dem Stof}; bevor Relaxation einsetzen konnte, erhélt man
als Energiednderung des Systems,

1 1
AE=F -E=K -K=AK =M (¥p+0”) - Mo (3.21)
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Einfach gestrichene Gréflen bezeichnen einen Parameter unmittelbar nach dem StoB. Vgp ist
Schwerpunktsgeschwindigkeit, die der Haufen erhélt. Durch die Wechselwirkung mit dem mas-
sereicheren System gewinnen die Sterne im Mittel kinetische Energie, so daf gilt ¢’ > o, was
einen Anstieg der Entropie bedeutet. Es ist also AK > 0.

Der Zuwachs an kinetischer Energie AK durch die Wechselwirkung kann bei einigen Haufen-
sternen deren Bindungsenergie iibersteigen. Der Haufen wird in der nun folgenden Relaxation
zuriick ins Virialgleichgewicht diese Sterne, die sog. KEscaper, abdampfen und somit Masse
und Energie verlieren. Die restlichen Sterne ordnen sich um und erreichen schliefllich wieder
das dynamische Gleichgewicht. Die Escaper tragen kinetische und potentielle Energie davon:
AE|, . = AK]|, + AW|,.. Ihr Anteil an der kinetischen und inneren Energie des Haufens ist
relativ grof3, da Escaper am oberen Ende des Geschwindigkeitsspektrums liegen. Verlassen sie
den Haufen reduziert sich dessen innere Energie {iberproportional. Gleichzeit steigt die potenti-
elle Energie des (Rest-)Haufens, d.h. der Potentialtopf wird flacher, da sich die Masse reduziert.
Die endgiiltige Energiebilanz des restlichen Haufens lautet demnach (doppelt gestrichene Grofien
bezeichnen nun den Endzustand im dynamischen Gleichgewicht),

esc esc’

AE=E"—E = AK + AE]| (3.22)

und kann sowohl positiv, als auch negativ sein. Im ersten Falle wird der Endzustand aufgebléhter
und diffuser sein als der Anfangszustand, im zweiten wird der Haufen geschrumpft sein und dich-
ter. Dies ist von der entsprechenden Wahl der Wechselwirkungsparameter abhingig. Erreicht der
anfingliche Energiezuwachs die Groflenordnung der Bindungsenergie des Haufens, AK ~ Ep,
dann wird der Teilchenverlust sehr grofl und der Stof fithrt zur v6lligen Auflésung des Systems.
Dieses kann durch interne Umordnungsprozesse kein neues Gleichgewicht mehr finden.

Zur Berechnung konkreter Werte fiir AE, beschrédnkt man sich hier auf die Situation unmittelbar
nach dem Stof}, d.h. auf den Haufen vor dem Einsetzen der sikularen Entwicklung zuriick ins
Gleichgewicht (d. h. die Stodauer ist wesentlich kleiner als alle fiir die Dynamik des Kugel-
sternhaufen relevanten Zeitskalen), bzw. auf den Fall geringen Massenverlustes. Dann gilt
AFE = AK und diese Terme setzen sich aus den Beitrdgen aller einzelnen Sterne zusammen. Die
Energieinderung AK; eines einzelnen Sternes ¢ der Masse m; ist,

1
AKZ* =m;Vv; - Avi + EmiAvf, (323)

wobei v; die urspriingliche Geschwindigkeit des Sternes ¢ im Haufen ist und Av; die gesamte
Geschwindigkeitsdnderung durch die Wechselwirkung. Der gesamte Energiezuwachs des Haufens
ergibt sich nun als

N N
1
AK = ZAK: = Z (mivi . Avi + EmiAvf) y (324&)

i

bzw. durch Mittelung

1
AK = Mv-Av + §MAV2 . (3.24.b)
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In den meisten Féllen ist der Abstand der beiden wechselwirkenden Korper weit grofler als
ihr Durchmesser. Dann ist die Geschwindigkeitsinderung Av bei allen Teilchen des Haufens
anndhernd dieselbe und jeweils der erste Term in Gl.’n (3.24.a,b) liefert keinen Beitrag. Es gilt
v-Av =V -Av = 0, da im Schwerpunktsystem des Haufens v = 0 ist. Werden Abstand und
Durchmesser vergleichbar, oder durchdringen sich beide Kérper gar, dann variieren Richtung
und Betrag von Av in unterschiedlichen Bereichen des betrachteten Korpers und der erste Term
wird nicht mehr zu Null und kann durchaus in der Gréenordnung des zweiten liegen. Eine sche-
matische Skizze dieser beiden Situationen liefert Bild 3.7. Man denke dabei an den Vorbeiflug
eines schwarzen Loches an einem Kugelsternhaufen, wobei die Flugrichtung des schwarzen Lo-
ches senkrecht zur Papierebene liege. Im ersten Falle fliegt das schwarze Loch in geringem
Abstand am Kugelsternhaufen vorbei und die Richtungen der Geschwindigkeitsiibertrage Av
in der Ebene variieren um etwa 100°; im zweiten Falle ist der Abstand der beiden Koérper sehr
grofl und die Winkelvariation von Av, ist sehr gering.

O O

Abbildung 3.7: Veranschaulichung der geometrischen Verhéiltnisse beim Vorbeiflug eines Punktkdrpers an ei-
nem ausgedehntem Objekt (Flugrichtung senkrecht zur Papierebene). Ist der Abstand vergleichbar mit dem
Durchmesser des ausgedehnten Korpers (a), oder durchdringen sich beide, dann ist die Winkelvariation des Ge-
schwindigkeitsiibertrages Av | sehr grof§ (hier etwa 100°). Ist der Abstand sehr groB, ist Av, fiir alle Bereiche
des ausgedehnten Korpers anndhernd gleich.

3.2.7 Realisierung der Impulsapproximation

Anfangliche Versuche, Kugelsternhaufen im Rahmen der Impulsapproximation samt ihrer oben
angefiihrten Modifikationen und Verfeinerungen als starre, nur durch ihre Dichteverteilung be-
stimmte Korper darzustellen, zeigten nur unbefriedigende Ergebnisse. Die Vernachlédssigung
der inneren Dynamik, sprich der internen Geschwindigkeitsdispersion o, fithrte speziell bei klei-
nen Stofparametern (bei denen Term 1 in Gl’n (3.24.a,b) nicht vernachlissigt werden darf)
zu groflen Fehlern. Aus diesem Grunde erweist sich die Darstellung des Kugelsternhaufens als
Ansammlung einzelner Sterne als vorteilhafter. In den Simulationsrechnungen besteht der Ku-
gelsternhaufen aus jeweils 25000 Testteilchen, deren lokale Anzahldichte im Phasenraum ein
Ma$ fiir die Phasenraumdichte der Sterne des Kugelsternhaufens ist. Fiir das Standardmodell
des Kugelsternhaufens bedeutet dies, ein Testteilchen stellt etwa vier reale Sternen dar. Die
Testteilchen werden so im Phasenraum verteilt, daB sie eine dynamisch stabile! Konfiguration

Stabil bedeutet, df /dt = 0.
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ergeben, die einem tatsdchlichen Kugelsternhaufen entspricht. Dichteverlauf und Geschwindig-
keitsverteilung geniigen demnach dem King-Modell (Kap. 2.3.5). Diese Konfiguration von 25 000
Testteilchen dient auch als Anfangsmodell fiir die N-Korper-Simulationen.

Jedes dieser Teilchen ¢ hat somit eine Masse m;, Position x; und Geschwindigkeit v; relativ
zum Schwerpunktsystem des Haufens und fiir jedes dieser Teilchen ¢ wird vermittels der Impuls-
approximation und deren oben erlduterten Modifikationen die Geschwindigkeitsinderung Av;
bestimmt. Diese seien der Ubersicht halber an dieser Stelle nochmals zusammengefaft:

-1

2MT (b)bv { b vy ]
Av, | = 3.25.
Avil = Game) rme | @0 rm)E) (8.25-)
2MT (b)v, [ bul ]‘1
Av; = 3.25.b
[Ava| MT(b) + m, G2(MT(b) + m)2] ( )
; 2GMT
‘Av;’fp = Gbi(b) n (klassische Impulsapproximation) (3.25.c)
Vo

Die Massenkorrektur I' ist definiert ist nach Kap. 3.2.4 und die Zeitkorrektur 7 entsprechend
Kap. 3.2.5.

Die G1.’n (3.25.a,b,c) verwendet man wenn man an der Anderung der inneren Energie des Hau-
fens interessiert ist. Man berechnet dann mit ihrer Hilfe die Geschwindigkeitsdispersion ¢ nach
dem StoB und daraus die innere Energie I1/2 = 1 Mo?®. Allerdings wird man auf diese Weise
nicht den wahren Wert des Zuwachses der Schwerpunktsenergie erfassen kénnen; zumindest wenn
die adiabatische Korrektur dabei eine bedeutende Rolle spielt. Adiabatische Prozesse kénnen
zwar die interne Struktur und Energie einer Teilchenbahn nicht beeinflussen (der gesamte Orbit
wirkt wie ein starrer Korper), jedoch die Schwerpunktsbewegung signifikant verindern. Genau
dieses wird bei Verwendung des Faktors n unterdriickt und man erhilt zu niedrige Werte fiir
das Anwachsen der Schwerpunktsenergie. Ist man speziell daran interessiert, mufl man fiir diese
Berechnung den Adiabatenfaktor 7 = 1 wéhlen und behélt nur die Massenkorrektur bei. Diese
Uberlegungen wurden in Testrechnungen in Kap. 4 und Kap. 5 gut bestitigt.



Kapitel 4

Wechselwirkung mit massiven
schwarzen Lochern

Hier soll das Verhalten eines Kugelsternhaufens untersucht werden beim nahen Vorbeiflug eines
massiven schwarzen Loches. Bevor diese Reaktion in N-Korper-Rechnungen betrachtet wird
(Kap. 4.2), wird im Unterkapitel 4.1 der Gleichgewichtszustand des Standardmodells diskutiert.
In Kap. 4.3 folgt ein Vergleich der Ergebnisse der N-Korper-Rechnungen mit den analytischen
Resultaten der Impulsapproximation und daran anschlieffend eine Zusammenfassungen dieser
Ergebnisse (Kap. 4.4).

4.1 Stabilitat des Standardmodelles

Zunichst sollen an dieser Stelle Eigenschaften und Stabilitit des ungestérten Modells eines
Kugelsternhaufens untersucht werden. Die Kugelsternhaufen werden numerisch durch 10000,
bzw. 25000 Teilchen dargestellt, wobei im Standardmodell (Gesamtmasse M = 1.05 x 10°> My;
siehe Seite 35) jedes Simulationspartikel einer Gruppe von Sternen der Masse m = 10.4 M),
bzw. m = 4.16 M, entspricht. Bei einer Kerndichte von p, = 4.2 x 10®> M, pc™® betrigt der
Abstand zweier Simulationspartikel dort im Mittel 0.14pc, bzw. 0.10 pc. Die mittlere Dichte ist
p = 0.64 M, pc?, wodurch sich in den AuBlenbereichen des Systems in einem Wiirfel von 2.5 pc,
bzw. 1.9pc Kantenléinge im Schnitt ein Teilchen aufhélt. Dem entsprechend wird der Softening-
Parameter ¢, der die rdumliche Auflésung der Rechnung bestimmt (siehe dazu Kap. C.2.2), als
0.2pc gewéhlt. Bild 4.1 zeigt die dulere Erscheinung (a — ¢) und den Verlauf der Dichte (d - f) des
ungestorten Haufens zu Beginn der Simulation (¢ = 0), nach zwei Freien-Fall-Zeiten (¢ = 274;)
und bei ¢t = 4 74. Die Freie-Fall-Zeit 7/ bestimmt die dynamische Zeitskala eines Systems und
ist definiert nach Gl. (2.52). Im Standardhaufen betrigt sie 107 Jahre. Man erkennt keine
nennenswerte Entwicklung, d.h. die rdumliche Verteilung der Teilchen ist stabil. Abbildungen
4.1.g) bis i) geben die Geschwindigkeiten der Teilchen wieder. Man sieht, diese sind in etwa
Maxwell-verteilt (nur der Hochgeschwindigkeitsanteil fehlt, er wird ja im King-Modell explizit
unterdriickt) mit Maximum bei v,,,, = 0 = 5kms™" und die Verteilung ist zeitlich stabil.
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Abbildung 4.1: Zeitliche Entwicklung des ungestérten Standardmodelles. Figuren a) bis c) zeigen eine Projek-
tion des Haufens in die zy-Ebene bei t =0, t = 274 und t = 4 744 dar. Die jeweilige radiale Dichteverteilung ist
in d) bis ) wiedergegeben. Man erkennt gut den typischen Verlauf des King-Profils. In g) bis i) sind entsprechend
die Geschwindigkeiten der Testteilchen dargestellt. Sie sind Maxwell-verteilt.

Die darauffolgende Abbildung 4.2 zeigt die Entwicklung der Energie des Systems (a) und des
Virialkoeffizienten 7 (siehe Def. (2.23)) (b). Auch hier sind alle Werte iiber einen Zeitraum
von 474 bis auf Abweichungen von maximal 2% erhalten. Energieerhaltung ist fiir ein reales
abgeschlossenes System gefordert und stellt eine wichtige Bezugsgréfie bei der Abschitzung der
Giite einer numerischen Simulation (siehe Kap. C.2.4). Der Fehler von etwa 1 — 2 % weist auf
eine akzeptable Wahl der numerischen Parameter (Offnungswinkel , Smoothing-Linge e; siehe
Kap.C.2.1 und C.2.2) und somit eine addquate Beschreibung des realen Systems hin.
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Abbildung 4.2: a) Gesamtenergie E (dicke Linie), kinetische (diinn, K > 0) und potentielle Energie (diinn,
W < 0) des Haufens als Funktion der Zeit.
b) Zeitentwicklung des Virialkoeffizienten 7.

In Abb. 4.3 wird fiir 4 000 zufillig ausgewéhlte Teilchen deren Energie nach Ablauf der Rechnung
iiber dem Anfangswert aufgetragen. Ergibe sich im Laufe der Entwicklung keine Anderung der
Energie eines individuellen Teilchens, dann ldgen alle Werte auf der Diagonalen (gepunktete
Linie). Erfihrt ein Teilchen auf seiner Bahn eine Ablenkung durch das Wechselspiel mit den
anderen Teilchen, dann wird es von der Diagonalen abweichen; das Gebiet im FE;,;; — Efnar-
Diagramm wird sich aufbldhen. Die prozentuale Abweichung von der Diagonalen ist fiir alle
Teilchen etwa gleichverteilt, egal ob sie sich im Kerngebiet befinden (E;,; S 2 x 10* erg) oder
im duBeren Bereich des Haufens (F;,; 2 2 x 10* erg), und betrigt im Mittel 5%. Die absoluten
Energieinderungen sind allerdings im Kern grofler, da die Teilchen auch grofere Bindungsener-
gien besitzen. Im Kern ist weiterhin die Streuung der Abweichungswerte etwas gréfler, was
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Abbildung 4.3: Anfangsenergie Ej,;; aufgetragen iiber Endenergie Efinar, fiir 4000 Teilchen (normiert auf die
Sonnenmasse Mg ).

aus der hoheren Teilchendichte im Kern und der deswegen kiirzeren dynamischen Zeitskala
folgt. Im groflen und ganzen jedoch deutet die geringe Aufweitung der E;,;-Ey;,q- Verteilung
darauf hin, daB individuelle 2-Korper-Stoe keine grofie Rolle spielen, so wie fiir reale (nicht
core-kollabierten) Kugelsternhaufen gefordert, bzw. daf die Softening-Lénge € passend gewahlt
ist.

Zum Schluf} seien in Bild 4.4 fiir 2500 Teilchen der Masse M die Energie {iber dem Radius
aufgetragen, jeweils fiir ¢ = 0,274 und 474. Man erkennt deutlich den Potentialtopf, in dem
die Teilchen sich bewegen. Auch hier zeigt sich keine nennenswerte globale Verédnderung der
Verteilung. Die Tiefe des Potentialtopfs betrigt ®, = —3.4 X 10*® erg/M, im Zentrum und beim
Gezeitenradius ®(r;) = —0.3 x 10** erg/M,. Das Modell erlaubt keine Teilchen mit Energien
E > &(ry).
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Abbildung 4.4: Energie von 2500 Teilchen mit Masse Mg aufgetragen iiber dem Radius, beit =0 (a), t = 2 7f
(b) und t = 474 (c).

4.2 Untersuchungen mit N-Ko6rper-Simulationen

4.2.1 Heftiger Stofl — Systemgroflen wihrend des Stofles

Durchdringt ein schwarzes Loch den Kugelsternhaufen und kommt es dem Kerngebiet sehr
nahe, dann kann soviel Energie auf den Haufen iibertragen werden, dafi dieser sich anschlieflend
auflést. Ein solcher Vorgang soll am Beispiel des Stofles eines schwarzen Loches der Masse
Ms;, = 10° M, am Standardmodell fiir Kugelsterhaufen (M = 1.05 x 10° M) mit Stofpara-
meter b = r, = 3.9pc und Relativgeschwindigkeit vy = 250 kms™! erldutert werden. Abbil-
dung 4.5 zeigt die Entwicklung der wichtigsten Energiekomponenten wihrend der Wechselwir-
kung, d.h. von t = —5 x 10°a bis t = +5 x 10° a, wobei bei t = 0 der geringste Abstand
erreicht wird. Insgesamt steigt die Energie des Haufens von E;,;; = —0.48 x 10°° erg auf
Etina = +0.36 x 10°° erg (4.5.a). Betrachtet man die schwerpunktsbereinigte Energie (E — T'),
so wird auch dieser Wert positiv. Der Haufen in seiner jetzigen Form ist nicht mehr gebunden.
Etwa 1/4 aller Haufensterne erhalten im Stofl zum Teil sehr hohe positive Energien. Diese Sterne
werden das System sofort verlassen. Gleichzeitig versuchen die restlichen Sterne des Haufens in
das dynamische Gleichgewicht zuriickzufinden. Dabei verliert der Resthaufen sukzessive noch
mehr Sterne. Der erste Teil dieser sikularen Entwicklung wird in Kap. 4.2.2 kurz vorgestellt.
Betrachtet man Abb. 4.5.b, so erkennt man, dafl bei einer Gesamtidnderung der kinetischen
Energie AK = 0.87 x 10°° erg, etwa ein Drittel in die Schwerpunktsbewegung des Haufens flie}t
(AT = 0.27 x 10°° erg) und der Rest in die interne Energie (AIl/2 = 0.57 x 10°° erg). Nach
Gl (2.20) ist K = T +1II/2. In der weiteren Entwicklung wird II/2 sinken, da beim Verlas-
sen des Haufens die Sterne Arbeit gegen das Gravitationspotential leisten miissen und so ihre
Geschwindigkeit geringer wird, siehe auch Kap. 4.2.2. Der Verlauf der gravitativen Energie des
Systems bleibt bis ¢t ~ 0 relativ konstant (nach der Impulsapproximation dndern die Teilchen
wihrend des Stofes ihre Position nur unwesentlich) und strebt dann zunéchst einem neuen Mi-
nimum zu. Dieses entsteht dadurch, dal das schwarze Loch den Kugelsternhaufen durchdringt
und aufgrund seiner groflen Masse entlang seiner Bahn eine zusétzliche Anziehungskraft ausiibt.
Die Teilchen fliegen also zunichst aufeinander zu. Dadurch wird der innere Bereich des Hau-
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fens noch kompakter und die Gravitationsenergie stiarker negativ. Spéter kommt es zu einer
Expansion des Systems aufgrund des starken Anwachsens der Geschwindigkeitsdispersion. Bei
t = 2 x 10° a erreicht die Gravitationsenergie einen minimalen Wert und steigt dann wieder an
(Abb. 4.5.c). Die Entwicklung des Virialkoeffizienten schlieflich zeigt Abb. 4.5.d.
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Abbildung 4.5: Zeitliche Entwicklung von gesamter Haufenenergie E (a), kinetischer Energie K = T + II/2 (b)
und potentieller Energie W (c) beim StoB. Der dazugehorige Virialkoeffizient 7 ist in d) aufgetragen.

Innerhalb der simulierten 10° Jahre veréindern sich die Sternpositionen nur sehr geringfiigig,
trotz der hohen Beschleunigungen die sich fiir einige Sterne ergeben. Der Haufen behélt in
dieser Zeit im wesentlichen seine urspriingliche Form bei, siehe Abb. 4.1. Alleine der Haufen-
schwerpunkt bewegt sich um 2.5 pc entlang der z-Achse aufgrund der hohen Schwerpunktsge-
schwindigkeit von vsp = 5kms™*, die er im Stof erhilt. Den Verlauf von Schwerpunktsposition
und -geschwindigkeit des Haufens zeigt Abb. 4.6. Die Langzeitentwicklung der Sternpositionen
findet man in Abb. 4.10 im n#ichsten Kapitel dargestellt. Man erkennt dort gut das Auseinan-
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Abbildung 4.6: Verlauf der drei Koordinaten von Schwerpunktskoordinate (a-c) und Schwerpunktsgeschwin-
digkeit (d-f) des Kugelsternhaufens wihrend des Stofies. Das schwarze Loch befindet sich bei ¢ = 0 an der
Stelle x = (4pc,0,0) und besitzt eine Geschwindigkeit v = (0,0, —250kms™"). Aufgrund dieser geometrischen
Verhéltnisse findet der Hauptanteil des Impulsiibertrags entlang der z-Achse statt.

derfallen des Haufens.

Bild 4.7 zeigt die Teilchenenergien (normiert auf die Masse M = 1 M) als Funktion der z-
Koordinate. Bis t ~ —0.5 x 10° a wird der Haufen vom schwarzen Loch kaum beeinflult. Erst
wenn dieses in den Kugelsternhaufen eindringt, werden entlang seiner Bahn (gestrichelte Li-
nie) Sterne des Haufens massiv gestort und und auf sehr hohe Geschwindigkeiten beschleunigt.
Gleichzeitig wirkt auf den Haufen als ganzes eine Kraft, die seine Schwerpunktsgeschwindigkeit
auf vgp = 5 kms™! erhoht. Man erkennt in der Folgeentwicklung, dafl der gesamte Kugelstern-
haufen entlang der z-Achse abdriftet. Die Sterne, die aufgrund ihres kleinen Stoflparameters
positive Energien erhalten hatten, beginnen den Haufen zu verlassen. Sie befinden sich in
Abb. 4.7 zunichst in enger Umgebung der Trajektorie des schwarzen Loches (Stoparameter
b = r, = 3.9pc; gestrichelte Linie). Aufgrund der hohen Geschwindigkeiten dieser energierei-
chen Teilchen beginnt sich dieses Gebiet rasch auszudehnen.

In Abb. 4.8 wird der anfinglichen Energie der Sterne E;,;; die Energie nach dem Stof} Ey;,q
gegeniibergestellt. Das erste Bild zeigt F;,;; und Ey;,, kurz vor dem Stofl. Man erkennt nur
die schon in Abb. 4.3 festgestellte geringfiigige Aufweitung der Verteilung. Das zweite Bild
zeigt das System kurz nach dem Stofl. Man erkennt nun eine starke Aufweitung und eine
Verschiebung zu positiven Ey;,,-Werten, was aus der groflen Zunahme der kinetischen Energie
der Teilchen folgt. Diese Verschiebung ist um so griéfer, je grofer die Anfangsenergie war, d.h. je
geringer ein Stern zu Beginn gebunden war. Im letzten Bild erkennt man, dafl die Energie
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Abbildung 4.7: Verteilung der Energien der Haufensterne (normiert auf die Masse M = 1 M) als Funktion
der z-Koordinate bei 12 verschiedenen Zeitpunkten wihrend des Stofles. Die gestrichelte Linie verdeutlicht den
Stofparamater b = r, = 3.9 pc.
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Abbildung 4.8: Gegeniiberstellung von anfanglicher Energie E;ni¢ der Haufensterne und deren Endenergie Efina
zur Zeit t = — 0.5 x 10° a, also kurz vor dem Stof}, zur Zeit t = 4+ 0.5 x 10° a, also kurz nach dem StoB und zur
Zeit t = +5.0 x 10° a, d.h. nachdem der Relaxationsprozess bereits eingesetzt hat.
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der Haufensterne umverteilt wurde. Die Zahl der Sterne mit sehr hohen positiven Energien
hat leicht abgenommen, dafiir ist die Verteilung als ganzes etwas angehoben, was in etwa der
Zunahme der Schwerpunktsbewegung des Haufens entspricht. Es gibt jetzt kaum mehr Sterne,
die wihrend des Stofles Energie verloren haben. Diese Umschichtung ist ein erstes Zeichen des
einsetzenden Relaxationsprozesses. Aufgrund der dem Stof folgenden Expansion des Haufens
wird interne Energie in potentielle umgewandelt (IT/2 sinkt wieder, wie in Abb. 4.5.b zu sehen),
wohingegen die Schwerpunktsenergie 7' erhalten bleibt. Dieser Prozefl verstirkt sich in der
weiteren Entwicklung noch (Kap.4.2.2).

Als wichtigste Grofle zum Vergleich mit den Ergebnissen der Impulsapproximation in Kap. 4.3
seien in Abb. 4.9 die zeitliche Entwicklung der drei Komponenten der Geschwindigkeitsdispersion
dargestellt. Man sieht, daB kinetische Energie dem System vor allem in der Ebene senkrecht zur
Bahn des schwarzen Loches zugefiihrt wird. Dort steigt die Geschwindigkeitsdispersion zunéchst
um 67%, fir o,, bzw. 73%, fir o,. Die Dispersion parallel zur Bahn wird nur unwesentlich
beeinfluflt, sie steigt nur kurzzeitig um 3% an. Als Folge der Ausdehnung des Kugelsternhaufens
nehmen anschlieend auch o, und o, wieder ab, da dabei gegen die Anziehungskraft des Systems
Arbeit geleistet werden muf.
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Abbildung 4.9: Zeitliche Entwicklung der drei Komponenten der Geschwindigkeitsdispersion o wihrend des
StoBes. Die maximalen Werte senkrecht zur Bewegungsrichtung des schwarzen Loches sind 0™%® = 6.6kms ™!,
0, =6.7Tkm s~ L. Parallel tritt kein nennenswerter Anstieg der Dispersion auf.

4.2.2 Heftiger Stofl — Sidkulare Entwicklung

Dieses Kapitel behandelt die weitere Entwicklung des in Abschnitt 4.2.1 besprochenen stark
gestorten Systems. Abbildung 4.10 zeigt die Sternpositionen zu verschiedenen Zeiten nach dem
Stofl. Der Haufen bldht sich zunéichst auf und sein Schwerpunkt beginnt nach rechts zu wan-
dern. Mehr und mehr ungebundene Sterne verlassen dabei den Haufen und bilden einen diffusen,
ausgedehnten Halo um den Resthaufen herum. Gleichzeitig beginnt sich dieser umzustruktu-
rieren und zu kontrahieren. Er enth&lt noch etwa die Hilfte der urspriinglichen Sterne. Eine
Vergroflerung des Resthaufens zeigt Abb. 4.11.a. Seine Dichteverteilung (Abb. 4.11.b) gleicht
in grober Niherung einem King-Profil mit Konzentrationsindex ¢ = 1.3, hat jedoch in den
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Abbildung 4.10: Sternpositionen zu sechs verschiedenen Zeiten nach dem Stof. Der letzte dargestellte Zeitpunkt
entspricht dem 1.1-fachen der Freien-Fall-Zeit 77 des urspriinglichen Systems.
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Abbildung 4.11: a) Der Resthaufen 1.1x107 Jahre nach dem Stof. Das Bild stellt einen Ausschnitt (30 pcx30 pc)
des letzten Teiles von Abb. 4.10 dar. b) Radiale Dichteverteilung desselben.
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Abbildung 4.12: Schwerpunktsbereinigte Energie der Sterne des Resthaufens an sechs Zeitpunkten nach dem
StoBl. Zuséatzlich ist noch der Virialkoeflizient n des Resthaufens angegeben. Die Freie-Fall-Zeit des urspriinglichen
Systems betriigt t = 1.01 x 107 a.

3.5 2

AuBlenbereichen einen zu steilen Dichteabfall (p o< r73-° anstelle von p o< =2 in weiten Ra-
dienbereichen beim King-Modell bei realen Kugelsternhaufen) und im Zentrum eine zu hohe
Dichte. Diese Abweichungen deuten darauf hin, dafl der Haufen auch 1.1 x 107 Jahre nach dem
Stofl noch nicht vollstdndig relaxiert ist. Er besitzt immer noch zu viel kinetische Energie um
im Gleichgewicht zu sein. So betrédgt sein Virialkoeffizient zu diesem Zeitpunkt immer noch
n = 1.38 Dies zeigt auch ein Blick auf Abb 4.12. Dort sind zu verschiedenen Zeitpunkten nach
dem Stof} fiir die Sterne des Resthaufens ihre auf eine Sonnenmasse normierten schwerpunkts-
bereinigten Energiewerte iber dem Abstand von Zentrum aufgetragen. Man erkennt, dafl der
Resthaufen den Energieiiberschufl durch verstirktes Abdampfen der energiereichsten Sternen
verliert. Der ebenfalls dargestellte zugehorige Virialkoeffizient 1 sinkt im Laufe dieser Prozesse
stetig ab. Durch den Teilchenverlust kontrahiert der Resthaufen und sein Kernbereich wird
dichter. Damit verkiirzt sich auch die dynamische Zeitskala und die Entwicklung des Kugel-
sternhaufens verlduft immer schneller. Durch den Massenverlust wird zudem der Potentialtopf
flacher und immer neue Sterne erhalten positive Gesamtenergie. Dies entspricht im Grunde der
natiirlichen Evolution eines Kugelsternhaufens in unserer Milchstrafle (siehe Abschnitt 2.6) und
es stellt sich die Frage, auf welchen Zeitskalen diese sdkulare Entwicklung ablduft. D.h. wie
lange wird der Resthaufen noch existieren, bzw. wie lange wiirde man ihn als Kugelsternhaufen
identifizieren konnen? Eine Antwort darauf hdngt in hohem Mafle von den Bahnparametern des
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Haufens in der Milchstrafle ab. Diese bestimmen, wie stark die Gezeitenkrafte wirken und wie
grof} die Hintergrunddichte ist, durch die der Kugelsternhaufen sich bewegt. Entsprechend den
Abschitzungen von Fall & Rees (1985) konnte der Kugelsternhaufen auf Radien R 2 5kpc iiber
einen Zeitraum von 10'° Jahren iiberleben und wiirde fiir kleinere Abstinde vom galaktischen
Zentrum zerstort werden.

4.2.3 Schwacher Stof}

In den vorhergehenden beiden Unterkapiteln wurde eine Wechselwirkung zwischen schwarzem
Loch und Kugelsternhaufen, die zur Zerstorung des Haufens fiihrt, diskutiert. Nun soll ein
etwas schwécherer Stol beschrieben werden. Der Stofiparameter betrigt b = r, = 33.7pc,
d.h. das schwarze Loch streift den Kugelsternhaufen gerade. Dieser ist wieder als Standardmodell
dargestellt und Masse und Geschwindigkeit des schwarzen Lochs betragen Mgy = 106 M, bzw.
vo = 250kms~!. Bei dieser Parameterwahl ist der Energieiibertrag so gering, daf der Haufen
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Abbildung 4.13: Anfangsenergie E;n;+ aufgetragen iiber Endenergie Ef;nai, fiir 4000 Teilchen (normiert auf die
Sonnenmasse Mg ).
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ohne Probleme in ein neues Gleichgewicht zuriickfindet.
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Abbildung 4.14: Zeitliche Entwicklung von gesamter Haufenenergie E (a), kinetischer Energie K = T + II/2
(b) und potentieller Energie W (c) beim Stof. Der dazugehorige Virialkoeffizient 7 ist in d) aufgetragen. Um die
Schwerpunktsenergie T in b) darstellen zu kdnnen, ist sie um den Wert A = 0.45 x 10°° erg noch oben verschoben.

In Abb. 4.13 ist die Anfangsenergie iiber der Endenergie fiir 4000 Teilchen aufgetragen. Ahnlich
wie in Abb. 4.3 ist keine nennenswerte Entwicklung zu erkennen. Der einzige Unterschied zu
Abb. 4.3 ist, daB die Streuung jetzt fiir hthere Energiewerte, d. h. fiir schwécher gebundene
Sterne, grofler ist, da auf diese der relative Einflufl des schwarzen Loches stirker wirkt und
sie im Schnitt etwas Energie aufnehmen. Die radiale Verteilung der Teilchenenergien ist v6llig
analog zu Abb. 4.4. Die Energie, die auf den Haufen beim Stof} iibertragen wird, fliet nun vor
allem in die Schwerpunktsbewegung 7' des Haufens, siehe dazu Abb. 4.14. Die innere Energie
I1/2 steigt zwar zunéchst leicht an, pendelt sich aber dann wieder auf dem alten Wert ein. Ein
dhnliches Verhalten zeigt die potentielle Energie. Der Virialkoeffizient 5 ist im Rahmen der
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Abbildung 4.15: Verlauf der drei Koordinaten von Schwerpunktskoordinate (a-c), Schwerpunktsgeschwindigkeit
(d-f) und Geschwindigkeitsdispersion (g-i) des Kugelsternhaufens wihrend des StoBes. Das schwarze Loch befindet
sich bei t = 0 an der Stelle x = (33.7 pc,0,0) und besitzt eine Geschwindigkeit v = (0,0, —250 kms~1). Aufgrund
dieser geometrischen Verhéltnisse findet der Hauptanteil des Impulsiibertrags entlang der z-Achse statt.

numerischen Genauigkeit konstant n = 1, d.h. der Kugelsternhaufen durchlduft stets Gleichge-
wichtszustédnde. In Abb. 4.15 schlieBlich ist die Zeitentwicklung von Schwerpunktskoordinaten
und -geschwindigkeiten und der Geschwindigkeitsdispersion des Haufens dargestellt. Es stellt

sich eine Schwerpunktsgeschwindigkeit von vgp = 1kms™

dispersion im wesentlichen gleich bleibt.

ein, wihrend die Geschwindigkeits-
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4.3 Vergleiche mit der Impulsapproximation

Mit der Impulsapproximation ist es moglich, bei nur geringer Rechenzeit, einen grofien Be-
reich von Wechselwirkungsparametern zu erfassen. Dies erlaubt eine umfassende Studie der
StoBe von massiven schwarzen Lochern an galaktischen Kugelsternhaufen. So zeigt Abb. 4.16
eine solche Studie fiir die Wechselwirkung eines 10® M, schweren schwarzen Loches mit dem
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Abbildung 4.16: Relativer Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion (0 finat — Tinit)/Tinit (durchgezogene Linie)
und Anstieg der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avsp im StoB (gepunktete Linie, Angaben in kms™") als Funktion
von Stofparameter b, normiert auf den Gezeitenradius ¢ des Kugelsternhaufens, und Relativgeschwindigkeit vy des
schwarzen Loches. Die Berechnung erfolgt mittels der Impulsapproximation unter Verwendung der in Kap. 3.2.7
zusammengefaften Korrekturen. Die Masse des Kugelsternhaufens betrigt 1.03 x 10° Mg (Standardmodell mit
r: = 33.71 pc) und die des schwarzen Loches 10° M.
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Standardkugelsternhaufen. Dargestellt sind (0finai — Oinit)/init, also der relative Zuwachs der
Geschwindigkeitsdispersion, und der Zuwachs der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avgp in kms™!
als Funktion vom Stofparameter b und der Stofigeschwindigkeit vy. Die Werte errechnen sich fiir
eine Darstellung des Kugelsternhaufens durch 25000 Testteilchen nach den Formeln (3.25.a,b)
in Kap. 3.2.7; also unter Anwendung der beiden Korrekturen zur Impulsapproximation zur
Berechnung der Dispersion ¢ und unter Verwendung einzig der Massenkorrektur fiir die Schwer-
punktsberechnung. Der Einflul der Korrekturen zeigt sich deutlich fiir Geschwindigkeiten kleiner

als etwa 250 kms—!:
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Abbildung 4.17: Relativer Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion (0 finai — Ginit)/Tinit (durchgezogene Linie)
und Anstieg der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avsp in kms™' im StoB (gepunktete Linie) wie er sich aus der
Impulsapproximation ohne Korrekturen ergibt. Ansonsten ist die Parameterwahl wie in Abb. 4.16.
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Abbildung 4.18: Vergleich von Impulsapproximation und N-Kérper-Rechnungen, bei vp = 100kms™ !, vg =
250 kms™! und vy = 400kms™!. Die linke Spalte zeigt den relativen Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion
und die rechte die Anderung der Schwerpunktsgeschwindigkeit. Die Werte der N-Korper-Simulation sind als
ausgefiillte Kreise dargestellt; durchgezogene Linien zeigen die Impulsapproximation mit Korrekturtermen und
gepunktete Linien ohne.
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Die Verstarkung durch Resonanzeffekte im Faktor 7 (siehe Gl. (3.16), bzw. Abb.3.6) verschiebt
die Linien gleichen Zuwachses der Dispersion nach gréfleren Stoflparametern b. Zum Vergleich
sind in Abb. 4.17 die entsprechenden Zuwichse ohne Korrekturen fiir die endliche Wechselwir-
kungsdauer dargestellt. Im oberen Drittel, wo die Korrekturen nicht so relevant sind, stimmen
beide Abbildungen gut iiberein. Man erkennt das nach Abb. 3.3 hyperbolische Verhalten fiir
steigende b, bzw. vy. Da ein schwarzes Loch bei den hier betrachteten Gréflenverhéltnissen
einer Punktmasse entspricht, kommt die Massenkorrektur in den Rechnungen nicht zum tragen
und die resultierenden Schwerpunktsgeschwindigkeiten sind in beiden Abbildungen identisch.
Die schattierten Kreise sind die Parameterpaare, fiir die der entsprechende Stofl auch in einer
direkten N-Korper-Rechnung simuliert wurde. Aus dem Vergleich der Ergebnisse beider Me-
thoden lassen sich Aussagen iiber Giite und Genauigkeit der Impulsapproximation gewinnen.
Abbildung 4.18 zeigt eine Gegeniiberstellung der entsprechenden Werte fiir das Anwachsen der
Dispersion und der Schwerpunktsgeschwindigkeit. Die Ergebnisse der N-Ko&rper-Rechnungen
stimmen gut mit den Werten der korrigierten Impulsapproximation (durchgezogene Linien) Die
Ubereinstimmung mit der unkorrigierten Approximation ist nicht so gut, wie man aus den ersten
beiden Datenpunkten in Abb. 4.18.c ersieht.

Zusammenfassend kann man feststellen, daf} die korrigierte Fassung der Impulsapproximation ein
adidquates Mittel darstellt, um Energieinderungen durch die hier betrachtete Wechselwirkung zu
berechnen. Das fiir diese Arbeit entworfene Programm benétigt zur Erfassung des in Abb. 4.16
und Abb. 4.17 dargestellten Parameterraumes (50 x 50 Wertepaare fiir b und v,) etwa eine
Stunde reine CPU-Zeit auf einer IBM RS-6000 Maschine, wohingegen eine N-Ko6rper-Rechnung
mit 25000 Testteilchen fiir ein einziges Parameterpaar auf der Cray-EL des Rechenzentrums
Garching zwischen 15 und 40 Stunden CPU-Zeit verbraucht, je nachdem ob die Stogeschwin-
digkeit vy = 100kms™" oder v, = 400kms™" betrigt. Die Anwendung der quasianalytischen
Methode bedeutet demnach eine ganz beachtliche Reduzierung der Rechenzeit und erlaubt erst
umfangreiche Parameterstudien.

Betrachtet man verschiedene Kugelsternhaufen — das Standardmodell stellt ja nur einen groben
Mittelwert der galaktischen Verteilung dar — so ergeben sich folgende Schliisse:

e Je kompakter ein Kugelsternhaufen ist, d.h. je groler der Konzentrationsindex ¢, desto
besser kann der Haufen den plétzlichen Anstieg der Geschwindigkeitsdispersion im Stof}
aufnehmen und desto stabiler erweist er sich gegeniiber einer solchen Storung. Umgekehrt
gilt bei gleicher Masse, je ausgedehnter und diffuser der Haufen ist (kleineres c¢), desto
weniger stark ausgeprégt ist sein Potentialtopf und desto heftiger wird er auf externe
Storungen reagieren. Er wird leichter Sterne verlieren und sich auflésen.

e Je groler bei sonst gleichen Parametern die Masse eines Haufens ist, desto grofier ist
seine Bindungsenergie und desto mehr Energie von auflen kann er absorbieren, bevor er
merklich reagiert. Aufgrund der héheren Masse stellt sich eine geringere Schwerpunktsge-
schwindigkeit (v, = 2T//M) ein als bei einem kleineren Haufen. Aufgrund der gréferen
Ausdehnung kommen Sterne in den Aufienbereichen dem Stérkorper niher als die Sterne
in den Auflenbereichen eines kleineren Haufens, so dafl der Gesamtzuwachs der inneren
Energie pro Einheitsmasse aufgrund diese geometrischen Verhéltnisse bei ersterem etwas
grofer sein wird.
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N-Korper-Rechnungen mit Haufen unterschiedlicher Masse M und Konzentrationsindices ¢
bestétigen diese Ergebnisse.

4.4 Diskussion der Ergebnisse

Die vorherigen Uberlegungen ermoglichen es nun, fiir einen beliebigen Kugelsternhaufen und
gegebene Wechselwirkungsparameter b, vy und Mgy, den relativen Zuwachs seiner internen Ge-
schwindigkeitsdispersion und damit seiner inneren Energie zu bestimmen. Kann man weiter
die statistische Haufigkeit dieser Wechselwirkungen beschreiben, dann 148t sich damit das An-
wachsen der internen Energie des Kugelsternhaufen als Funktion der Zeit berechnen. Ubersteigt
dieser Wert innerhalb des Alters des Haufens (210'° @) die Bindungsenergie, 16st sich der Haufen
schon vorher auf und ist heute nicht mehr beobachtbar.

Das im néchsten Kapitel vorgestellte Massenmodell der Milchstrafle erfordert einen Dunklen
Halo mit der Dichteverteilung

M, 2\

p(r) =0.134 e (1 + R—I%I) . (4.1)
Dabei ist der Kernradius Ry = 2.5kpc, vgl. Gl (5.9.a). In Sonnennéhe, d.h. fir r = R, =
8.5kpc, ergibt sich damit eine Dichte dunklen Materials von p(R) = 0.01 M pc 2. Folgt man
den Uberlegungen von Lacey & Ostriker (1985) und nimmt an, diese Materie lige in Form
massiver schwarzer Locher der Masse Ms; = 10° Mg, vor, dann miifiten sich etwa 10 dieser
Objekte in einem Gebiet von 1kpc® Volumen um die Sonne herum aufhalten. Im Zentrum der
Milchstrafle wiren es 134 kpc—3. Der Dichteverlauf dieser Verteilung enspricht mit p oc 72 dem
einer isothermen Sphéire und es 148t sich unter Verwendung von GI. (2.43) folgender Wert fiir
deren Geschwindigkeitsdispersion herleiten:

o =1/2nGr? p(r) ~ 120kms ' . (4.2)

Die Geschwindigkeiten der schwarzen Locher entlang einer Raumrichtung sind also GauB3-verteilt

um Null mit einer Standardabweichung von 120kms™*.

Nimmt man weiter an, die Kugelsternhaufen bewegen sich mit der Geschwindigkeit v = v, auf
Kreisbahnen durch dieses Hintergrundmedium aus schwarzen Léchern — man will ja Scheiben-
heizungsprozesse studieren; geht also davon aus, dafl die metallreichen Kugelsternhaufen der
Milchstrafle in der galaktischen Scheibe geboren werden und daher an der allgemeinen Rotation
mit v. = 220kms! teilnehmen —, dann ist das Raumvolumen, das der Haufen mit Impakt-
parametern b < b durchlauft, V = 7b2v.t. Die Zahl der schwarzen Locher der Masse Msy,
die innerhalb dieser Zeit ¢ mit b < b an einem Haufen der galaktischen Position (R,z = 0)
vorbeiziehen, ist demnach

N(R;b,t) = wb*v.t-p(R)/Msy

= our (10 ) (o] R T[] (13)
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Bei einer Zeitdauer von 10'° Jahren und einer Masse von 10 My, fiir das schwarze Loch ergeben
sich folgende Werte fiir N:

b = 4dpc = — N=1.2

b = 168pc = irt — N=214
b = 33.7pc = 1rf — N =857
b = 674pc = 2rt — N =342.7
b = 1685pc = 5rf — N =21416

Man erkennt, daf} ein Kugelsternhaufen mit der Ausdehnung des Standardhaufens im Laufe sei-
nes Lebens auf der Bahn durch die Milchstrafle mindestens 85 mal von einem massiven schwarzen
Loch getroffen wiirde. Er kénnte ein solches Bombardement nicht iiberstehen. Um einen Wert
fiir den gesamten Energiezuwachs durch solche St68e zu gewinnen, hat man einfach die Faltung
von N(R;b,t) mit dem Dispersionsgewinn (0 fina — Ginit)/Tinis in Abhéngigkeit von b und v
zu bilden. Vernachlédssigt man zunichst die Geschwindigkeitsverteilung der schwarzen Locher
und betrachtet sie als ruhend, dann muffi man nur die beiden Funktionen entlang der Linie
vo = v, = 220kms~! in Abb. 4.16 integrieren:

|:O-final - O-init:| (R, t) — /dbl p(R) 27Tbl Uct th |:o-final - o-init:| (bl)

Oinit Mgy, Oinit

2\ —1 2
1M
_ 94.7(1+—R2) [ GH”] [ ¢
RZ Mg, | |Tpe] |10°a

/dblbl |:O-fznal O-znzt:| (b,)

Oinit

(4.4)

Hierbei wird vorausgesetzt, dal der Integrand hinreichend schnell abfillt, so dafl zum Integral
nur Werte b < R beitragen und iiber diesen Bereich die Dichte der schwarzen Locher als kon-
stant gendhert werden kann. Weiter ist b’ = b/r; der relative Stofiparameter, normiert auf den
Haufenradius r;. Abbildung 4.19 zeigt den Integranden V' [(0finai — Tinit)/Tinit] (b') (gestrichelt)
und das zugehorige Integral (durchgezogene Linie) als Funktion von b. Man erkennt deutlich,
daf} bereits innerhalb des Haufens, also fiir &' < 1 ein S&ttigungswert erreicht wird. Dieser
betrdgt 0.024 und obige Voraussetzung ist erfiillt.

Wertet man Gl. (4.4) in Sonnenumgebung fiir Ms;, = 10° M, aus und setzt ¢ = 10'° a, ergibt
sich der Faktor

[Cffinaz — Oinit (Ro;100a) = 25.8 . (4.5)

Oinit

Die interne Energie des Kugelsternhaufen erhoht sich durch die Wechselwirkung mit den mas-
siven Haloobjekten auf dessen Bahn um das galaktische Zentrum mit Radius R im Laufe von

tDie Wert bezichen sich jeweils auf das Standardmodell fiir Kugelsternhaufens
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Abbildung 4.19: Die Funktion b’ [(0final — Tinit)/Tinit] (b') (gestrichelt dargestellt) und das zugehdrige Integral

(durchgezogene Linie) als Funktion des relativen Stoparameters b’ = b/r; berechnet fiir das Standardmodell eines

Kugelsternhaufens fiir vo = v = 220km s~ L.

10'° Jahren auf das 26.82-fache der urspriinglichen Bindungsenergie. Das kann er nicht iiber-
leben, er hat sich spétesten nach etwas mehr als einer Orbitalperiode von ~ 240 x 10° Jahren
aufgelost. Fiir kleinere Bahnradien verschérft sich dies Problem und auch fiir Abstédnde bis hin
zum Rand der optischen Scheibe (~ 15 kpc) kann kein Kugelsternhaufen 10*° Jahre iiberdauern.
Bezieht man nun noch die Geschwindigkeitsverteilung der schwarzen Locher mit ein, d.h. faltet
man zusétzlich noch den zweiten Parameter v, mit einer Gaufilkurve der Breite 120 km s~ um v,
dann wird die Situation weiter verschirft, da der Anteil mit héheren Relativgeschwindigkeiten
den mit geringeren iiberkompensiert. Da man in der Milchstrae etwa 140 Kugelsternhaufen
beobachtet (und viele davon haben kleinere Masse als das hier diskutierte Standardmodell),
kann der von Lacey & Ostriker (1985) vorgeschlagene Scheibenheizungsprozefi mit massiven
schwarzen Lochern im galaktischen Halo nicht zutreffen. Einzig eine drastische Reduzierung
der Massen dieser Haloobjekte auf M <1 M, erlaubt die Stabilitdt aller bis heute bekannten
Kugelsternhaufen. Diese Korper wiren jedoch nicht mehr in der Lage, eine diinne galaktische
Scheibe auf Skalenhthen von 1kpc aufzuheizen.

Das Fazit dieses Kapitels lautet also, Scheibenheizungsprozesse werden nicht von massiven kom-
pakten Haloobjekten dominiert.



