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Kapitel 1

Einleitung

Die Scheibe unserer Milchstrafle besteht zum einen aus einer relativ dichten und bemerkenswert
diinnen Schicht, die etwas mehr als 90 % aller Sterne enthilt. Thr wird beispielsweise unsere
Sonne zugerechnet. Zum anderen ist diese sogenannte Diinne Scheibe eingebettet in eine zweite,
scheibenférmige und diffuse Struktur geringerer Dichte aber gréfiere Ausdehnung. Thre Ska-
lenlénge senkrecht zur galaktischen Ebene betrigt mit etwa 1kpc gut das vierfache der Diinnen
Scheibe. Sie enthélt ungefihr 9% der beobachteten Sterne und wird die Dicke Scheibe der
Milchstrafle genannt. Ihre Entstehungs- und Entwicklungsgeschichte ist bis heute weitgehend
unbekannt. Die Modelle und Hypothesen iiber das Wesen der Dicken Scheibe lassen sich in zwei
Gruppen einteilen:

Die eine Seite betrachtet diese als eine diskrete und eigenstéindige Komponente der Milchstrafe,
die sich wiahrend des initialen Kollapses der protogalaktischen Gaswolke in einer frithen Phase
erhShter Sternentstehung bildete. Supernova Explosionen einer primordialen Sternkomponente
bewirken einen kurzzeitigen Anstieg der Sternentstehungsrate. Nach einigen 10® Jahren sinkt
diese durch Selbstregulation wieder auf ihr normales Niveau ab. Bis dahin haben sich etwa
9% des kollabierenden Gases in Sterne umgewandelt, die dabei die kinematische und chemische
Signatur dieser Epoche erhalten und vom weiteren Kollaps entkoppeln. Das restliche Gas fillt
weiter auf die galaktische Ebene ein, dissipiert dabei Energie und bildet eine diinne Schicht mit
~ 0.25 kpc Skalenhohe. Dort bilden sich nun mit geringer Rate neue Sterne, die Diinne Scheibe
entsteht, ein Vorgang, der bis heute andauert.

Die dazu alternative Gruppe von Modellen verneint diese anfingliche Periode hoher Stern-
entstehungsrate. Sie gehen nur von der Bildung der Diinnen Scheibe aus und sehen verschiedene
Prozesse der Aufheizung dieser diinnen Schicht als Ursache fiir das Entstehen einer weiteren,
kinematisch heiflen und aufgebldhten Struktur. Eine Vielzahl von Mechanismen kann nun zur
Erh6hung der kinetischen Energie dieser scheibenférmigen Anordnung von Sternen fiihren:
Lacey & Ostriker gelang es 1985 zu zeigen, daBl aus der Annahme, der Dunkle Halo der
Milchstrafie bestiinde vollstédndig aus massiven schwarzen Lochern, die Existenz einer kinema-
tisch heiflen Scheibenkomponente folgt, die nahezu alle Eigenschaften der beobachteten Dicken
Scheibe zeigt.



T6th & Ostriker (1992) wiesen nach, dafl bereits die Akkretion eine Satellitengalaxie von we-
niger als 5% der Masse der galaktischen Scheibe in der Lage ist, eine diinne Scheibenstruktur
so aufzuheizen, daB Ubereinstimmung mit den Beobachtungsdaten erreicht wird. Angesichts
der hohen kosmologischen Wahrscheinlichkeit fiir solche Akkretionsprozesse, erscheint dies ein
vielversprechender Ansatz zu sein.

Von verschiedenen Autoren wurden auch Streuung an massiven Molekiilwolkenkomplexen und an
den Potentialstorungen, die mit der Spiralarmstruktur einhergehen, vorgeschlagen. Allerdings
hat sich allgemeiner Konsens dariiber gebildet, dafl beide Mechanismen nicht in der Lage sind
geniigend Energie in die vertikale Bewegung von Sternen zu transferieren.

Trotz des enormen Anstiegs an Beobachtungsdaten in den letzten Jahren, ist das Versténd-
nis der galaktischen Scheibe nach wie vor gering. Diese Arbeit will nun versuchen unserem
Bild dieser Phdnomene eine weitere Nuance hinzuzufiigen. Dazu werden die ersten beiden an-
gefithrten Scheibenheizungsprozesse auf ihre Auswirkungen auf die Population der galaktischen
Kugelsternhaufen hin untersucht, woraus sich Aussagen iiber Giiltigkeit und Effizienz dieser
Mechanismen gewinnen lassen.

Kugelsternhaufen sind kompakte, sphirisch symmetrische Ansammlungen von einigen 100000
Sternen. Die Haufen unserer Milchstrafle werden in Gruppen eingeteilt. Die eine besitzt eine
kugelsymmetrische Verteilung um das galaktische Zentrum herum und gleicht in ihren Eigen-
schaften den Feldsternen des galaktischen Halos. Die restlichen Kugelsternhaufen bilden eine
scheibenférmige Anordnung. Ein Vergleich der kinematischen und chemischen Daten ergibt fiir
diese eine nahezu perfekte Ubereinstimmung mit den Sternen der Dicken Scheibe und es liegt
daher nahe, fiir beide identische Genese anzunehmen. Schluf3folgerungen aus der Einwirkung
der Scheibenheizungsprozesse auf diese Kugelsternhaufen lassen sich dann direkt auf die Dicke
Scheibe als ganzes iibertragen.

Nehmen wir also an, dal auch die Scheibenpopulation der Kugelsternhaufen in einer sehr
diinnen Schicht um die galaktische Ebene herum entstanden ist und spéter kinematisch auf-
geheizt wurde. Vergleichen wir nun ihre interne Geschwindigkeitsdispersion von ~ 5kms™!
mit der heute beobachteten Dispersion ihrer Schwerpunktsbewegung senkrecht zur Ebene von
~ 40kms™*, dann stellt sich die Frage, wie man diese Kugelsternhaufen auf solch groe Energien
beschleunigen konnte, ohne ihre interne Struktur merklich zu beeinflussen. Uber den Virialsatz
sind Bindungsenergie und interne Energie, d. h. die Geschwindigkeitsdispersion, miteinander
gekoppelt. Wird ein Kugelsternhaufen in der galaktischen Ebene geboren, dann hat sich seine
Schwerpunktsenergie bis heute um einen Betrag erh6éht, der zwei Groéfienordnungen iiber seiner
Bindungsenergie liegt. Die Wahrscheinlichkeit, dafl ein Kugelsternhaufen dabei zerstért wird, ist
sehr hoch. Heute werden jedoch noch etwa 40 dieser Haufen in der Scheibe beobachtet. Daraus
lassen sich enge Grenzen fiir die Giiltigkeit der betrachteten Aufheizungsprozesse ableiten.

Im zweiten und dritten Kapitel dieser Arbeit werden die wichtigsten astrophysikalischen Be-
griffe und das mathematische Riistzeug zur Bewéltigung dieser Aufgabe eingefithrt und im vier-
ten Kapitel schlieflich auf massive schwarze Locher im Dunklen Halo als Hauptursache fiir die
Aufheizung der galaktischen Scheibe angewandt. Das fiinfte Kapitel behandelt die Akkretion
von Satellitengalaxien und im sechsten Kapitel werden die wichtigsten Resultate nochmals zu-
sammengefafit und versucht, sie in das heutige Bild der galaktischen Struktur und Geschichte
einzufiigen.



Kapitel 2

Astronomisch-physikalische
Grundlagen

2.1 Klassifikation und Morphologie von Galaxien

Betrachtet man durch ein Teleskop Galaxien am néchtlichen Firmament, so offenbaren diese ein
duflerst vielschichtiges und differenziertes Erscheinungsbild. Und es liegt zunéchst nahe, diese so
diverse Gruppe von Objekten in Klassen gleicher Morphologie und Eigenschaften zu unterteilen.
Ein erster, der diesen Schritt unternahm, war E. P. Hubble 1936 in seinem Buch The Realm
of Nebulae. Sein Klassifikationsschema ist — trotz vieler Unzulénglichkeiten und Widerspriiche
— bis heute das am weitesten verbreitete und meist zitierte geblieben. Es teilt die Galaxien
rein nach ihrer duflerenErscheinung ein. Da jedoch Morphologie und Entwicklungsgeschichte
dieser Systeme relativ gut — wenn auch iiber duflerst komplexe Zusammenhinge — korreliert
sind, erhélt diese Einteilung auch von theoretischer Seite ihre Berechtigung. Graphisch 148t sich
das Hubble-Schema am besten in Form einer Stimmgabel wiedergeben (Bild 2.1).
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Abbildung 2.1: Klassifikationsschema nach E. P. Hubble
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Links stehen dabei die Elliptischen Galaxien (einen exzellenten Einblick verschafft der Uber-
sichtsartikel von Kormendy 1989). Sie erscheinen glatt und strukturlos, besitzen sehr grofie
Dichtekonzentration im Zentrum und einen steilen, gleichmaBigen Dichteabfall nach auflen hin.
Im Allgemeinen enthalten sie wenig bis gar kein interstellares Gas und Staub und erscheinen
etwas roter als Spiralgalaxien oder die Irreguléren, d.h. sie bestehen zu einem grofien Teil aus
alten G- und K-Sternen. Thren Namen verdanken sie der elliptischen Form ihrer Isophoten —
das sind Linien gleicher Oberflichenhelligkeit. Die Abplattung dieser Konturen zieht man zur
weiteren Einteilung in Unterklassen En heran. Dabei errechnet sich n aus dem Verhiltnis von
kleiner zu groer Halbachse b/a iiber n = 10(1 —b/a). EO stellt also ein sphérisch symmetrisches
Sternsystem dar, bei E5 betrdgt das Achsenverhiltnis gerade 1:2; die grofiten beobachteten
Achsenverhéltnisse sind 1 : 3, also E7.

Die Radialabhéngigkeit der Flichenleuchtkraft I(R) fast aller Elliptischer Galaxien 148t sich
durch ein R'/%- oder de Vaucouleurs-Gesetz (1948) beschreiben,

I(R) = I exp{—T7.67[(R/R.)"* — 1]}, (2.1)

wobei der effektive Radius R, der Abstand jener Isophote vom Zentrum ist, innerhalb der sich
die Hélfte der gesamten integrierten Leuchtkraft der Galaxie befindet. I, ist die Oberflachen-
helligkeit bei R.. GroBenordnungsmifig betrigt R, etwa 3h~! kpc T fiir sehr helle Ellipsen und
ist etwas kleiner fiir leuchtschwache Systeme.

Die Leuchtkraft Elliptischer Galaxien variiert iiber mehr als 10 Magnituden, angefangen bei
Zwergelliptischen Galaxien (Mp < — 12), siehe Binggeli & Cameron 1991, bis zu den Riesen-
ellipsen in Zentren reicher Galaxienhaufen (Mp > — 24), siche Mihalas & Binney 1981, (MB),
Tabelle 5-6. Dabei 148t sich die Leuchtkraftverteilung ®(L)dL , d.h. Zahl der Galaxien im
Leuchtkraftintervall [L, L + dL], beschreiben durch das Schechter’sche Gesetz (MB, §5-3)

&(L)dL = n, (%)a exp(—L/L*)(]{J—I:, (2.2)

mit der Normierung L, = 1.0 x 10'°A™2L, als typischen Wert fiir die Leuchtkraft einer grofen
Spiralgalaxie (wie etwa unsere Milchstrale oder Andromeda), n, = 1.2 x 1072h*Mpc 2 als mitt-
lerer Anzahldichte von L,-Galaxien und dem Exponenten oo ~ —1.25. Anzumerken ist weiterhin,
daf} die relative Anzahl von Ellipsen in Gebieten hoher Galaxiendichte stark ansteigt.

Die wichtigste dynamische Eigenschaft der Elliptischen ist, dafl sie — im Gegensatz zu Spiral-
galaxien — liberwiegend dispersionsgestiitzt sind. Das bedeutet, daf8 die interne Geschwindig-
keitsdispersion op der Sterne den gréfften Anteil zur globalen Stabilitdt des Systems beitrigt,
wohingegen in Spiralen dies hauptsichlich durch deren hohe Rotationsgeschwindigkeiten bewirkt
wird. Auch hier gibt es eine Korrelation mit der Leuchtkraft: das Faber-Jackson-Gesetz (1976),

L\ /4
op ~ 220 (L—> kms '. (2.3)
*

tDa in der Astrophysik fast alle beobachtbaren Gréfen mit der Hubble-Konstanten Ho in Verbindung stehen,

die grob gesprochen die bisherige Expansion des Universums beschreibt, hat es sich eingebiirgert, alle An-
gaben mit einem dimensionslosen Parameter h zu skalieren, solange der exakte Wert von Hy nicht bekannt
ist. Dieser Parameter ist definiert iiber Ho = 100 hkms~' Mpc™", dabei liegt h im Bereich 0.5...1.
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Aus der Bestimmung der Dispersion op, etwa aus der Breite der H;-Linie, lassen sich so Aussagen
iiber die gesamte Leuchtkraft L und damit die absolute Helligkeit M gewinnen. Vergleich mit
der gemessenen Helligkeit m liefert das Entfernungsmodul m — M, woraus man die Distanz
zur Galaxie erhélt. Das Faber-Jackson-Gesetz stellt somit eine relativ verldfiliche Methode zur
Bestimmung extragalaktischer Entfernungen fiir Elliptische Galaxien dar.

Nach den Elliptischen spaltet die Hubble-Sequenz in zwei Aste auf, in Balken- und normale
Galaxien. Das Wort normal bedeutet hier keine Wertung, sondern indiziert nur das Fehlen einer
balkenférmigen Struktur im Zentralbereich. Beide Typen kommen in etwa gleichhéufig vor.

In der Mitte der ,Stimmgabel®, im Ubergangsbereich zwischen Ellipsen und Spiralen befinden
sich die Linsenférmigen Galaxien. Sie werden als SO, bzw. SBO0 bezeichnet, jenachdem ob
sie einen Balken in Zentrum aufweisen, oder ob nicht. Man kann neben einem elliptischen
Kern bereits eine ausgeprégte Scheibenkomponente erkennen, dhnlich den Spiralgalaxien, jedoch
enthilt diese nur wenig Gas und Staub und keine jungen Sterne. Sie sind zumeist reguldr und
strukturlos wie Elliptische Galaxien. Ihre Oberflaichendichte jedoch fillt exponentiell ab, wie
bei Spiralgalaxien. Manchmal kann man Zeichen von Absorption durch Staub in der Scheibe
finden, so dafl die Gruppe abhingig vom Grad dieser Verdeckung in S0;, SO, und SO; weiter
aufgeschliisselt wird. Auch die Balkenspindeln unterteilt man weiter in SB0;, SB0, und SBO;,
wobei nun die Dominanz der Balkenstruktur als Kriterium dient (MB, §5-1).

Nun schlieen sich die Spiralgalaxien an, mit denen sich diese Arbeit befait. Diese Galaxien,
wie unsere Milchstrale oder Andromeda (M31), sind allesamt scheibenférmig und enthalten
eine unterschiedlich grofie Verdickung in der Mitte (engl. bulge), welche dhnliche Eigenschaften
wie kleine Elliptische Galaxien aufweist. Die Scheibe besteht aus Sternen der Population I,
Gas und Staub. Das wesentliche Merkmal ist allerdings das Vorhandensein von Spiralarmen,
Filamenten aus hellen O- und B-Sternen, Gas und Staub, in denen Sternentstehung stattfindet.
Diese Strukturen kénnen in Lange und Aussehen sehr stark variieren, werden jedoch fast immer
beobachtet.

Die Verteilung der Oberflichenhelligkeit der Scheibenkomponente gehorcht in guter Ndherung
einem Exponentialgesetz (MB, §5-2),

I(R) = I, exp(~R/Ry), (2.4)

wobei die typische Skalenlinge Ry ~ 3h~'kpc betrigt und die Oberflichenhelligkeit im Zentrum
relativ universell bei I, ~ 140 L pc 2 liegt.

Im Gegensatz zu Elliptischen werden Spiralgalaxien durch ihre schnelle Rotation stabilisiert:
Drehimpulserhaltung verhindert die Kontraktion des Systems in radialer Richtung. Bemer-
kenswert ist ferner, dafl die Rotationsgeschwindigkeit v. der meisten Spiralen bei fast allen
vermessenen Radien — bis auf den Zentralbereich, wo sie linear auf Null abfillt — bei Werten
um 200 kms~! annihernd konstant ist. Durch H;-Messungen konnte dies bis weit auflerhalb
der optisch sichtbaren Scheibe bestétigt werden (z.B. Rubin et al. 1982,1985); wohingegen, der
erwartete Kepler’'sche R~/2-Abfall bisher noch nicht beobachtet wurde. Dies impliziert das
Vorhandensein Dunkler Materie, welche zwar gravitativ wirkt, jedoch nicht direkt beobachtet
werden kann. Die Frage nach der Natur dieses Dunklen Halos ist bis heute unbeantwortet und
stellt eine der grofiten Herausforderungen der modernen Astrophysik dar.
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Ahnlich wie Faber und Jackson (1976) bei den Elliptischen Galaxien, Gl. (2.3), gelang es auch
Tully und Fisher (1977) bei Spiralgalaxien eine empirische Relation zwischen dynamischen
Groflen und der absoluten Helligkeit eines Systems herzuleiten. Sie fanden, daf3 die Rotations-
geschwindigkeit v. im konstanten Part der Rotationskurve von der absoluten Leuchtkraft L
folgendermaflen abhéngt (die Angaben gelten im infraroten K-Band bei 2.2 um):

L 0.22
v, = 220 (L—) kms™'. (2.5)

L, ist definiert wie in Gl. (2.2). Die Streuung von v, bei gegebenem L ist erstaunlich gering;
sie betragt etwa 5%. Genau wie Gleichung (2.3) bei Elliptischen Galaxien erlaubt auch die
Tully-Fisher-Relation (2.5) bei Spiralgalaxien aus der gemessenen Linienbreite (meist H;) in
einer Galaxie die absolute Helligkeit M und aus Vergleich mit der scheinbaren Helligkeit m das
Entfernungsmodul m — M zu errechnen. Damit erhélt man auch fiir Spiralgalaxien eine Methode
extragalaktische Distanzen zu bestimmen. Interessant ist auch die globale Verteilung von Spi-
ralgalaxien: In Regionen des Universums niedriger Dichte stellen sie 80% aller hellen Galaxien
dar. Dieser Anteil fillt auf etwa 10% in den sehr dichten Zentralbereichen von Galaxienhaufen.
Zusammen mit der Uberhaufigkeit von Elliptischen Riesensystem in diesen Gebieten deutet dies
auf eine hohe Stofl- und Verschmelzungsrate von Galaxien in solchen Haufen hin, wenn man
annimmt, da} dabei aus Spiralen Elliptische Systeme entstehen (Toomre & Toomre 1972, oder
Hernquist 1992).

Zur Untergliederung der Spiralgalaxien verwendet man das Verhéltnis von Helligkeit der Scheibe
zur Helligkeit der sphéroidalen Komponente im Zentrum der Galaxie. Dieser Kern besteht im
wesentlichen aus alten, aber metallreichen Sternen der Population II und weist ein de Vaucou-
leurs’sches Dichteprofil auf. Dieses Verhiltnis ist zudem gut korreliert mit anderen wichtigen
Eigenschaften der Galaxie, wie etwa dem Gasanteil der Scheibe, deren Farbe und der Ausprigung
der Spiralarmstruktur. Hubble unterscheidet zwischen Galaxien vom Typ Sa, Sb und Sc (bzw.
SBa, SBb und SBc bei Balkenspiralen), wobei in der Sequenz Sa — Sc der Anteil des Bulges
an der gesamten Helligkeit sinkt, der Gasgehalt der Scheibe steigt und die Spiralarme weiter
geoffnet sind. Unsere Milchstrae ist in diesem Schema, zwischen Sb und Sc liegend, als Sbc
klassifiziert (evtl. als SBbc (Spergel 1992); die genaue Struktur des Milchstralenzentrums ist
bis heute noch nicht bekannt).

Wie stets, wenn man versucht Objekte nach bestimmten Kriterien zu ordnen, gibt es auch bei
Galaxien Erscheinungsformen, die sich nicht in das Hubble-Schema einreihen. Diese nennt man
Irregulére Galaxien, abgekiirzt Irr. Sie umfassen eine grole Gruppe pekulidrer Gebilde, von
denen einige etwa Spiralgalaxien oder Elliptische sind, die durch Wechselwirkung mit anderen
stark gestort wurden, oder Seyfert-Galaxien, deren Kerne starke und breite Emissionslinien zei-
gen. Die meisten Irreguléren jedoch sind leuchtschwache, unregelméflige und gasreiche Systeme,
wie die Magellan’schen Wolken. Ein grofler Anteil ihrer Leuchtkraft kommt von jungen Sternen
und groflen Hy-Komplexen; interstellares Gas kann bis zu 30% ihrer Gesamtmasse ausmachen.
Aufgrund dessen kann in diesen Systemen auch heute noch massiv Sternentstehung stattfin-
den. Das unregelméfBige Aussehen kommt zum Teil von starken turbulenten Bewegungen des
interstellaren Gases, mit Geschwindigkeiten, die bis an die Fluchtgeschwindigkeiten des Systems
heranreichen kénnen, und zum Teil von der Dominanz der Emission einiger weniger heller junger



10 Kapitel 2. Astronomisch-physikalische Grundlagen

Sterne im optischen Bereich, bzw. der irreguldren Verteilung isolierter Sternentstehungsgebiete
im infraroten (z.B. in der GroBien Magellan’schen Wolke).

2.2 Grundgleichungen der Stellardynamik

Bevor morphologische und kinematische Eigenschaften der Sternkomponente unserer Milch-
strafle genauer erldutert werden, sollen kurz einige mathematische Begriffe eingefiihrt werden:

2.2.1 Die kollisionsfreie Boltzmann-Gleichung

Ein N-Ko6rper-System wird in der klassischen Physik zu jedem Zeitpunkt ¢ vollstdndig bestimmt
durch die Angabe von Ort x und Geschwindigkeit v jedes einzelnen Teilchens, bzw. durch
einen Punkt im 6N-dimensionalen Phasenraum I'. Die Zeitentwicklung eines solchen Systems
zu studieren, bedeutet der Trajektorie des Ensembles im Phasenraum I' zu folgen. In der
Stellardynamik ist eine exakte Losung dieses Problems schon alleine aufgrund der grofien Zahl
der betrachteten Koérper unmoglich. Deshalb greift man auf einen statistischen Ansatz zurtick:

Man definiert eine GroBle f(x,v,t), die Verteilungsfunktion oder auch Phasenraumdichte. Sie
beschreibt den Zustand des Ensembles, indem f(x,v,t)d*xd®v zu jeder Zeit ¢ die Anzahl der
Sterne im Volumen d®x am Ort x und mit Geschwindigkeiten im Bereich d®*v um v herum
angibt. Man verfolgt nun nicht mehr die Trajektorien einzelner Teilchen, sondern trifft nur noch
Aussagen iiber im Phasenraumvolumen d®vd®x gemittelte GréBen. Die globalen Eigenschaften
des Systems bleiben jedoch erhalten und dessen Zeitentwicklung ist nun durch die zeitliche
Entwicklung der Verteilungsfunktion % f gegeben. Offensichtlich mufl gelten f > 0, weil die
Zahl der Sterne nicht negativ werden kann; und aus der Normierbarkeit folgt weiterhin f — 0,
fiir x — oo und v — oo (Landau & Lifschitz 1983, Kap. I).

Sind bei einem rein gravitativ wechselwirkenden System nahe Vorbeigdnge und Kollisionen der
Korper untereinander, d.h. direkte 2-Korper-Wechselwirkung, vernachlissigbar, dann kann man
alle Teilchen des Systems zu einer stetigen Hintergrunddichte zusammenfassen, in deren Poten-
tial sich die einzelnen Teilchen selbstkonsistent bewegen. Entlang der Trajektorie eines Pha-
senraumvolumens bleibt somit die Teilchenzahl erhalten, da Teilchen nur durch 2-Koérper-Stofie
aus diesem herausgestreut werden konnen. Ein mitbewegter Beobachter wird dann keine Ande-
rung der Phasenraumdichte feststellen. Man erhilt genau das Liouville’sche Theorem: Der Fluf
durch den Phasenraum entspricht dem einer inkompressiblen Flissigkeit.

Dies ist der Fall bei Objekten geringer Dichte, wie etwa bei Galaxien. Im Gegensatz dazu spielt
2-Korper-Streuung (und dabei eventuell auftretende inelastische Phinomene) in den dichten
Zentren von Galaxienhaufen oder Kugelsternhaufen eine wichtige Rolle und kann die dynami-
sche Entwicklung eines solchen Systems entscheidend priagen (Kauffmann & White 1993, La-
cey & Cole 1993 + 1994, bzw. Spitzer 1987, §6 und §7). Mathematisch bedeutet dies, daf§ die
konvektive Ableitung zu jedem Zeitpunkt verschwindet ,

4 _

- =0. (2.6)
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Diese Lagrange’sche Betrachtungsweise 148t sich umformen in die Euler’sche, d.h. die eines festen

Beobachters, indem man die totale Zeitableitung % in den Bewegungsgleichungen in die partielle
)

5; uberfiihrt. Den Zusammenhang zwischen beiden liefert

6
0

| =

| @

U
D

t

wobei der Vektor w = (x,v) die Koordinaten im 6-dimensionalen Phasenraum darstellt und w
deren Ableitung nach der Zeit. Beriicksichtigt man, daf} gilt

X=vV (2.8)
v=F/m=-Vo, '

letzteres allerdings nur bei konservativen Wechselwirkungen wie etwa der Gravitation, dann 146t
sich GL. (2.6) schreiben als

af _ of
dt ot

of
-Vf-Vé. = =0. 2.9
Fvevf -V L (29)
Dies ist die kollisionsfreie Boltzmann-Gleichung. Sie wird auch Vlasov-Gleichung genannt.
Zusammen mit der Poisson-Gleichung (2.10), die Dichte und Potential verkniipft, stellt sie ein
vollstdndiges System dar, das selbstkonsistent zu l6sen ist (G ist im folgenden die Gravitations-
konstante, man findet ihren Wert in Anhang A).

V2® = 4nGp = 4G /f d’x (2.10)

Die Definition von f als Anzahldichte von diskreten Objekten hat nur dann Sinn, wenn das
betrachtete Mittelungsvolumen eine Vielzahl dieser Korper beinhaltet und wird als stetige Ver-
teilungsfunktion sinnlos, wenn sich dort nur einige wenige aufhalten. Besser ist es daher die
Funktion f als Wahrscheinlichkeitsdichte zu betrachten, dhnlich der Wellenfunktion in der Quan-
tenmechanik. Wie diese ist auch f nicht selber mefibar, dient aber dazu den Erwartungswert
anderer Phasenraumfunktionen zu berechnen.

2.2.2 Momente der Boltzmann-Gleichung

Die Boltzmann-Gleichung direkt zu losen, ist im Allgemeinen wegen ihrer komplexen Stuktur
nicht moglich. Oft kann man jedoch Einblicke in das betrachtete Problem gewinnen, errech-
net man Momente der Gleichung fiir physikalisch interessante Groflen. Hierdurch kann man
Bewegungsgleichungen fiir diese Groflen gewinnen.

Beispielsweise erhilt man die Kontinuititsgleichung, indem man GIl. (2.9) iiber alle Geschwin-
digkeiten integriert:

%d3v+/vi O 02 [

8:1,‘i v 8172 8’1)2'

d’v=0. (2.11)
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Uber gleiche Indizes wird jeweils summiert. Im ersten Term kann man die partielle Zeitableitung
vor das Integral ziehen, ebenso 9/0z; im zweiten, da v; nicht von z; abhingt. Wendet man
schliellich den Gaufi’schen Satz auf den dritten Term an, stellt man fest, da3 er verschwindet,
da f(x,v,t) gegen Null geht fiir sehr grole v = |v| (siche Definition von f in Teil 2.2.1).
Bestimmt man nun die rdumliche Sterndichte p(x) (im folgenden werden alle Gréfien auf eine
Einheitsmasse m = 1 bezogen) und die mittlere Sterngeschwindigkeit o; als

p= /fd3x bzw. T; = /vifd3x, (2.12)
so ergibt sich die Kontinuititsgleichung:

dp | 0(pv;) _op
%t oo~ + V(pp;) =0. (2.13)

Multipliziert man Gl (2.9) mit v; und integriert wieder iiber alle Geschwindigkeiten, so 148t sich
die Jeans-Gleichung, das stellardynamische Analogon zur Euler-Gleichung der Hydrodynamik
herleiten:

o [ o . 0% [ o
- . . _ 2.14
at/f”’dv+/ Ve TV T an ) Vige TV (2.14)

Partielle Integration des letzten Terms liefert unter Verwendung von f — 0 fiir v — oo

81) f v = — /‘%chﬁ —/5ijfd3v: —8ip. (2.15)

Setzt man

1
U,0; = ;/v v, fd’v, (2.16)

so kann man G. (2.14) schreiben als

opvy) | Opm) | 0D
== —o. 2.17
ot " om  Pag, (2.17)

Ferner definiert man den Dispersionstensor a”, der die quadratischen Abweichungen der Ge-
schwindigkeit der Sterne von ihrer Mittelwerten angibt. Multipliziert mit der Dichte p liefert er
ein Ma# fiir die innere Energie eines Volumenelements d®x, d.h. fiir diejenige kinetische Energie,
die in der Zufallsbewegung (auf engl. random motion) der Teilchen des Volumenelements steckt,
im Gegensatz zu einer gerichteten Schwerpunktsbewegung des ganzen Gebietes:

o.. = (’Ui - ’l_)i)(’l)j - ’Uj) = V;V; — ’l_)l’l_)] . (218)
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Damit lautet die Jeans-Gleichung (iiber gleiche Indizes wird wieder summiert):

ot Vo,

pal'j 8:51'

Diese Gleichung bestimmt die zeitliche Entwicklung der Impulsverteilung eines Dichtefeldes
p(x,t). Die linke Seite ist die Euler’sche (d.h. totale) Zeitableitung des Schwerpunktsimpul-
ses. Rechts steht zunéchst der Einflul eines dufleren Potentials auf diesen und dann der An-
teil der in innere Energie dissipiert, bzw. daraus gewonnen wird. Der Tensor o;; agiert also
wie der Drucktensor der Hydrodynamik. Aufgrund seiner Symmetrie 148t er sich iiber Haupt-
achsentransformation diagonalisieren, o;; = 0;;d;; (ohne Summation iiber 7). Man erhélt das
sogenannte Geschwindigkeitsellipsoid der Sternverteilung im Punkt x. Die Werte o;; geben die
Breite der Geschwindigkeitsverteilung dieser Sterne entlang der drei Hauptachsen an. Befin-
det sich in einem axialsymmetrischen System eine Sternverteilung im Gleichgewicht und ist die
Energie in z-Richtung eine Erhaltungsgrofle, dann liegen die Hauptachsen des Geschwindig-
keitsellipsiods parallel zu den Koordinatenachsen ég, &, und €, (Gilmore et. al. 1989). Fir
die Milchstrale ergibt sich (siehe §8-2 in MB), dafl die Geschwindigkeitsdispersion in radialer
Richtung etwa zweimal so grof ist, wie in tangentialer und vertikaler Richtung.

Eine Darstellung der Gleichungen (2.9), (2.13) und (2.19) in Zylinderkoordinaten befindet sich
in Anhang B.1 und B.2.

2.2.3 Der Virialsatz

Aus der Boltzmann-Gleichung (2.9) 148t sich eine weitere wichtige Relation ableiten, das
Virialtheorem. Eine detailierte Herleitung findet man in Anhang B.3. Dieses Theorem verkniipft
globale morphologische und kinematische Gréfen von Galaxien. Es lautet,

2

%% =2K;; +W;; =2T; +11,;; + W;; . (2.20)
Damit stellt es eine Bewegungsgleichung fiir den Trégheitstensor I des gesamten Systems dar.
Die Grofle T ist der Tensor der gerichteten kinetischen Energie, die der Schwerpunktsbewegung
v aller Teilchen zugrunde liegt. Und II bezeichnet den Tensor der inneren Energie, also der
Anteil der zufillig verteilten quadratischen Abweichungen von dieser Schwerpunktsbewegung;
siehe dazu die Definition der Geschwindigkeitsdispersion o;; in Gl. (2.18). Zusammen ergeben
sie die gesamte kinetische Energie des Systems, K = T + %H. Der letzte Term schliefilich
bezeichnet den Tensor W der potentiellen Energie. Im einzelnen sind die Groflen definiert als
(siehe auch Gleichungen (B.18), (B.16) und (B.12.b))

I; = /pa:ixjd3x,
1 1 5.5 A3 1 2 73
Kij = Tij+§Hij:§/p’Ui’UjdX+§/po‘ijdx,

1 n (@ — @) (2 —x) 5
W, = —iG//p(x)p(x) |x’—)]c| Y dx'dPx .
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Die Spur obiger Tensorgleichung ist fiir das Verstdndnis des Gleichgewichtszustandes eines Sy-
stems von besonderer Bedeutung, denn Spurbildung liefert hier den Gesamtbetrag der jewei-
ligen Energiekomponente. So ergibt Sp(T)+ $Sp(IT) = K die totale kinetische Energie und
Sp(W) = W die totale potentielle Energie aller Teilchen. Ist man an der Beschreibung sta-
tionéirer Zustinde interessiert, d.h. I = 0, dann vereinfacht sich Gl. (2.20) zum (skalaren)
Virialtheorem,

2K + W =0. (2.21)

Erfiillt ein System diese Relation, so nennt man es virialisiert; es befindet sich im dynamischen
Gleichgewicht. Fir die Gesamtenergie E gilt nun

1
E=K+W=_W=-K. (2.22)

Ein virialisiertes System ist also stets gebunden und seine Bindungsenergie (Ep = —FE) ent-
spricht der gesamten kinetischen Energie, bzw. ist betragsméBig gleich der halben potentiellen
Energie. Diese Relationen gelten fiir alle stationdren Zusténde; stort man ein Vielteilchensystem,
erfolgt die Relaxation zuriick ins Gleichgewicht so, da W und K am Ende wieder die Gl. (2.21)
erfiillen. Betrachtet man ein gravitierendes System, das zu einem bestimmten Zeitpunkt in Ruhe
war (etwa mit K = 0 und E = W < 0), und nun in einen Gleichgewichtszustand kollabiert, dann
mufl es bei diesem Prozel die Hélfte der freiwerdenden Gravitationsenergie in innere Energie
umwandeln. Zur Parametrisierung dieser Vorginge definiert man den Virialkoeffizienten 7, das
Verhéltnis der doppelten kinetischen Energie und der potentiellen Energie des Systems,

2K

= oo (2.23)

Im Gleichgewicht gilt n = 1. Fiir Anfangsbedingungen n < 1 wird ein System kollabieren und
fiir n > 1 expandieren. Diese Relaxation hilt solange an, bis 7 = 1 erreicht ist.

Hat das Sternsystem die Gesamtmasse M, so ist K = %MF, analog zur Definition der kineti-
schen Energie von Gasteilchen.Die potentielle Energie ergibt sich nach GI. (B.12.a) als

W=— /px-V@ d’x . (2.24)

Bei sphérisch symmetrischen Gebilden, wie Kugelsternhaufen, gilt

VP d—(bé,, _ GM(r)
dr

€,
,7.2

und so vereinfacht sich Gl. (2.24) weiter zu

W = —47TG/ pM (r) rdr . (2.25)
0
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Man definiert nun den sog. Gravitationsradius r, iiber

GM?
= —. 2.26
7"9 |W| ( )

Damit erhélt der Virialsatz folgende Form

F:M:GM
M r,

g

(2.27)

welche die meBbaren GroBen Geschwindigkeitsdispersion v2 und den typischen Radius r, mit
der Gesamtmasse M,,, verkniipft. Der Radius r,, so hat sich gezeigt (Spitzer 1969), ist mit
dem gut beobachtbaren Halblichtradius (das ist der Abstand vom Zentrum, der die Hilfte des
gesamten integrierten Lichts des Objektes beinhaltet) verwandt: r;, ~ 0.4r,. Daher kann man
bei Systemen im Gleichgewicht aus der Beobachtung dieser beiden Gréfien die Gesamtmasse
ableiten.

2.3 Kollisionsfreie Systeme im dynamischen Gleichgewicht

2.3.1 Gleichgewichtslésungen der Boltzmann-Gleichung

Erscheinungsbild und Struktur von Galaxien erweisen sich wihrend ihres Lebens als bemer-
kenswert stabil. Will man Aussagen iiber solche Systeme machen, ben6tigt man demnach eine
Gleichgewichtslosung der (kollisionsfreien) Boltzmann-Gleichung. Diese Gleichung verkniipft
sieben unabhéngige Variablen, von denen einige als solche nicht direkt beobachtbar sind, so daf
aufgrund dieser Beschrinkungen eine vollstdndige und eindeutige Lésung kaum mdglich scheint
(z. B. kann man bei entfernten Galaxien Geschwindigkeiten nur entlang des Sehstrahls mes-
sen — iiber die Dopplerverschiebung von Spektrallinien). Vielfach 148t sich jedoch anhand von
Symmetrieiiberlegungen die Losungsmannigfaltigkeit einschrinken und man kann mittels des
Jeans-Theorems die Losung auf Erhaltungsgréfien des Systems zuriickfithren. Dieses Theorem
lautet:

Jede Gleichgewichtslésung der kollisionsfreien Boltzmann-Gleichung hdngt von den
Phasenraumkoordinaten nur tber Erhaltungsgrofien des Potentials ab. Gleichzei-
tig ist jede Funktion solcher Erhaltungsgréfien eine Gleichgewichtslosung dieser

Gleichung.

Ein Beweis dieses Satzes findet man in Binney & Tremaine, Seite 220 ff.

2.3.2 Anwendung auf sphirisch symmetrische Systeme

Isolierte sphérisch symmetrische Potentiale weisen vier Integrale der Bewegung auf
(Landau & Lifschitz 1976, Kap. II): Die Gesamtenergie E ist wegen der Zeitunabhéngigkeit des
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Potentials und die drei Komponenten des Drehimpulsvektors L sind wegen dessen rdumlicher
Isotropie Erhaltungsgréfien. Das Jeans-Theorem besagt nun, dafl dann die Verteilungsfunktion
im Gleichgewicht einzig eine Funktion von F und L ist, also lautet f(F,L). Ist weiterhin das
gesamte System, d.h. die Verteilung der Kérper im Raum, sphérisch symmetrisch, dann kann f
nicht von der Richtung von L abhédngen, da keine Raumachse besonders ausgezeichnet ist. Die
Verteilungsfunktion ist also eine Funktion des Betrags des Drehimpulses: f = f(E, L).

Betrachtet man nun selbstgravitierende sphérische Objekte (z.B. Kugelsternhaufen), dann er-
zeugt die Massenverteilung selbst das Potential und aus der Poisson-Gleichung (2.10) 148t sich
eine Darstellung fiir die Verteilungsfunktion f gewinnen:

V2® = 4nGp = 4nG /f d*x
bzw. in Kugelkoordinaten,

_%%< 2 4B (x )_4G/'( ),kxﬂ)ﬁv. (2.28)

Fiir das weitere ist es von Nutzen, Gravitationspotential und Energie neu zu definieren. Man
fuhrt ein relatives Potential ¥ und eine relative Energie £ ein, durch

V=-o+ @, und E=-E+®,=V -1, (2.29)

2

Durch die Umkehrung des Vorzeichens werden die Energie- und Potentialwerte positiv und
durch Adjustierung der Potentialnullpunktes ®, 148t sich eine bequeme Skalierung des erlaubten
Energiebereiches erreichen:

Fiir ein isoliertes System lautet die Poisson-Gleichung in diesen Gréflen VZ¥ = —47Gp, mit der
Randbedingung ¥ — @, fiir |x| — oco.

Der einfachste vorstellbare Fall ist der, bei dem die Verteilungsfunktion nur von der (relati-
ven) Energie abhéngt, f = f(€) = f(¥ — 3v?). In diesen Systemen ist die Geschwindigkeits-
dispersion isotrop, d.h. fiir alle Komponenten gleich gro: v? = @ = g. Dies folgt, da in
f=f(¥-— %(vf + vi +v3)) alle Geschwindigkeitskomponenten gleichberechtigt eingehen. Bei
Verteilungsfunktionen, die auch vom Drehimpuls L abhingen, gilt diese Isotropie nicht mehr:
v2 # v = vj.

Im Fall f = f(&) 148t sich Gl. (2.28) umformen, zu
1d dv V2¥
—— (1"2 ﬂ) = —16m ZG/ (¥ — 20%) vdv

2 g d
mar " (2.30)

:-4%0/ V208 - &) de..

Im folgenden sollen einige Ansitze firr f(€) dargestellt werden.
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2.3.3 Polytrope und Plummer-Sphéaren

Die einfachste Form der Verteilungsfunktion stellt ein Potenzgesetz in der relativen Energie
=T —1v° dar:

f(€) = { 0 (€ <0) (2.31)

Als Dichteverteilung in physikalisch erlaubten Gebieten, d.h. dort wo ¥ > 0 (bzw. E > ®,) gilt,
erhilt man:

oo V2T .
p= 471'/0 f(¥ — 20*)vdv = 47TF/0 (¥ — 20*)" 20°dv = ¢, U". (2.32)

Dabei ist der Koeffizient ¢, = (27)2F(n — )!(n!)~". Damit ¢, nicht divergiert, mu n > 2
gelten. In solchen Systemen steigt also die Dichte mit der n-ten Potenz des relativen Potentials,
fir ¥ > 0 (und ist per definitionem gleich Null fiir ¥ < 0). Keine polytrope Sternverteilung

kann also homogen sein, denn dies wiirde p o ¥° entsprechen, was die Bedingung n > % verletzt.

Die Radialabhéngigkeit des Potentials (und daraus der Dichte) ergibt sich wieder als Losung der
Poisson-Gleichung, die in diesem speziellen Falle lautet:

r2 dr ] 0, v <0 (2.33)

1d (r2 d_\If) _J 47Gc, ¥, 1cm ¥ >0
dr

Diese Gleichung ist nach Lane und Emden benannt, die sie im Zusammenhang mit selbstgra-

vitierenden polytropen Gassphéren untersucht haben (Kippenhahn & Weigert 1990, §19). Als

natiirliche Randbedingungen verwendet man meist ¥y = ¥U(r = 0) < oo und (d¥/dr) = 0 an
der Stelle r = 0.

Allgemein, d. h. fiir beliebige n, 148t sich keine Losung angeben, doch existieren analytische
Losungen fiir zwei Spezialfille: Fiir n = 1 erhdlt man die lineare Helmholtz-Gleichung, die
von der Theorie sphirischer Wellenausbreitung her bekannt ist, und fiir n = 5 erhélt man eine
statische Losung, die Plummer-Sphére.

Betrachtet man als einfachstes plausibles Model fiir das Potential einer sphéirischen Massenver-
teilung ein geglittetes Kepler-Potential der Form

W)= (147) 230

To

mit rd = (%’rG Uies) ' und o dem Kernradius der Sphire, so stellt man fest, dafl diese Poten-
tialwahl die Lane-Emden-Gleichung (2.33) erfiillt. Dies ergibt sich sofort durch Einsetzen. Die
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Dichte ergibt sich als

p(r) = c;¥(r)® = 057\1105 : (2.35)

,',,2 2
]_ -
( +r02)

Sie ist also iiberall ungleich Null. Trotzdem ist die Gesamtmasse des Systems endlich,

1 d¥(r) Worg
M, ., — 2 — 900 2.36
fot G (1" dr )T G ( )

Ubersetzt in besser handhabbare Grofen heifit dies:

o(r) = —— Mot (2.37)

(2 + i)

p(r) = <3Mt°t) (1 + ’"—22) (2.38)

3
4rrg T

Ein solcher Dichteverlauf (Bild 2.2.a) stellt eine einigermaflen gute Approximation fir die Stern-
verteilung in Kugelsternhaufen dar (Plummer 1911) und hat den groflen Vorteil eine analytisch
darstellbare Losung von Gl. (2.30) zu sein (im Gegensatz zum King-Profil, das zwar eine bessere
Darstellung der tatsdchlichen Dichteverteilung liefert, jedoch nur iiber numerische Integration
erhalten werden kann, siche Kap. 2.3.5),

2.3.4 Isotherme Sphire

L&Bt man den Polytropenindex gegen unendlich gehen (n — c0), dann erhélt man die sogenannte
isotherme Sphére (Kippenhahn & Weigert 1990, §19). Jedoch ist in diesem Fall die Lane-Emden-
Gleichung (2.33) nicht mehr wohldefiniert und man mufl anders vorgehen.

Man wahlt fiir die stellardynamische Verteilungsfunktion f einen Mazwell’schen Ansatz, analog
zur Thermodynamik eines idealen isothermen Gases (Landau & Lifschitz 1979, Kap. IV):

) T — 1y2 P 1,02
£(&) = Po /7 — %exp( 0221) ) _ : Po exp (_ %) . (2.39)

© (2m0?)® (2mo? 2mo?)3 o

Integriert man iiber alle Geschwindigkeiten, so erhélt man als Dichte

p=poe?/? = poe % . (2.40)
Im letzten Schritt wird jeweils ¥ = —® + ®, benutzt und die Normierungskonstante e®/ ** in
po verarbeitet. Aus der Poisson-Gleichung (2.10) 148t sich nun p, bzw. ¥ eliminieren:

1d (1"2 dlnp) _ AnG

r2 dr dr o2

p (2.41.a)
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7"_12di7" (7"2 d\I;Enx)> = —4nGpoe®!” (2.41.b)
Obiger Ansatz wird isotherm genannt, weil alle Sterne dieselbe Geschwindigkeitsdispersion o
besitzen und dereb Quadrat einer stellardynamisch definierten Temperatur gleichgesetzt werden
kann, analog der thermodynamischen Relation ¢® = kgT/m, mit der Temperatur T, der
Boltzmann-Konstante ks und der Partikelmasse m. Gleichfalls wie in der Gasdynamik sind
die Geschwindigkeiten in jedem Punkt des Systems Maxwell -verteilt,

f(v)dPv o e 7 2y . (2.42)

Fiir die mittlere quadratische Geschwindigkeitsabweichung v? gilt dabei stets v> = 32, un-
abhéngig vom Ort. Und die Dispersion in einzelnen Komponenten der Geschwindigkeit verhélt
sich entsprechend v? = vj = v2 = o”°.

Eine Lésung von Gl. (2.41.a) erhélt man mittels des Ansatzes p(r) = ar °. Die linke Seite
liefert —b und die rechte Seite der Gleichung —(47G/0?) ar*=*. Damit mufl b = 2 und die
Konstante a = (0?/27G) sein:

2

plr) = ﬁ . (2.43)

Diese Losung stellt die singulire isotherme Sphére dar; singulir deswegen, weil der r—>-

Dichteabfall fiir » — 0 divergiert. Des weiteren stellt man fest, dafl die Gesamtmasse eines
solchen Systems unbeschréankt mit steigendem Radius anwichst (M (r) o r).

o
10° a) - ]
-2

o 10 = — o —
< <
QL QL
A A
© ©
Pt Pt
: - z

A5 1007+ r - = |

1061 i |

1 10 100 1000 1 10 100 1000

Radius in r/r, Radius in r/r,

Abbildung 2.2: a) Dichteverlauf einer Plummer-Sphére (p(r) o< r~° fiir # — 0o) und b) Dichteverlauf einer
isothermen Sphire. Hierbei ist gestrichelt dargestellt die singulire Sphire mit p(r) o< =2 und die durchgezogene
Linie bezeichnet die im Ursprung regulidre Losung.
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Die Gl (2.41.a) 148t sich auch mit den Randbedingungen p(0) = py < oo und dp(r)/dr = 0
an der Stelle r = 0 16sen. Anders als bei der singuldren isothermen Sphére existiert in diesem
Falle allerdings keine analytische Darstellung mehr und Gl (2.41.a) mufl numerisch integriert
werden. Fiir grofie r gleichen sich beide Losungen wieder an (siehe Bild 2.2.b). Es ist sinnvoll,
den Radius relativ zum sog. King-Radius zu skalieren. Dieser ist definiert als

902
= . 2.44
"o \/ 47 G p, (244)

Der King-Radius ry ist derjenige Abstand vom Zentrum, bei dem die projizierte Dichte der iso-
thermen Sphire in etwa auf die Halfte (genau auf den Wert 0.5013) abgefallen ist und wird daher
von einigen Autoren auch Kernradius genannt. Praktisch kann man aus der Bestimmung des
King-Radius 7, (aus Beobachtungsdaten iiber die Definitionsgleichung (2.44)) die Zentraldichte
Po , bzw. die Geschwindigkeitsdispersion o bestimmen, wenn zusétzlich die andere Gréfle noch
bekannt ist. Dies nennt man Core Fitting oder King-Methode; sie wird mit groflem Erfolg bei
der Bestimmung von kinematischen Daten von Kugelsternhaufen angewandt (Webbink 1985).

2.3.5 King-Sphire

Die isotherme Sphére gibt zwar die inneren Bereiche vieler astrophysikalischer Objekte (speziell
Kugelsternhaufen) recht gut wieder, hat jedoch den grofien Nachteil unendliche Gesamtmasse zu
besitzen. D. h. man muf} die Dichteverteilung in den dufleren Bereichen modifizieren, um eine
realistische Darstellung zu erreichen.Das geschieht in den sog. reduzierten isothermen Modellen,
auch King-Modelle genannt (King 1966).

Man méchte also eine Verteilungsfunktion, die in den Auflenbereichen des Systems (d.h. beim
Unterschreiten einer bestimmten Grenzenergie &) rasch abfillt und jedoch im Kernbereich (fiir
grofe £) weiterhin der isothermen Sphire entspricht. Mittels der Normierungskonstante ®, kann
man &, = 0 erreichen:

pr(2mo?) "2 (65/02 - 1) , fir&>0

(2.45)
0, fur £ <0.

-
Diese Verteilungsfunktion definiert die Familie der King-Modelle (siehe MB, §5).

Analog zum Vorgehen bei der isothermen Sphére setzt man die Definition (2.29) von £ in obige
Gleichung ein und erhélt fir die Dichte, abhingig von ¥(r):

47 p, v2r U — 12
p(¥) = m/o exp 0722 — 1| v’dv

> VU 4T 20U
= pP1 [6\1’/0 erf(T — E (1-{-@)

(2.46)
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Die Funktion erf(z) ist das GauB’sche Fehlerintegral: erf(z) = 2//7 [ e * dt (Grad-
shteyn & Ryzyik 1965, §8.25). Den Zusammenhang zwischen Zentraldichte p, und Konstante p;
in diesen Gleichungen liefert Einsetzen von ¥(r = 0) in Gl. (2.46) und Auflésen nach p;. Eine
Bestimmungsgleichung fiir den radialen Verlauf des Potentials ¥(r) erhdlt man durch Einfiigen
von (2.46) in die Poisson-Gleichung (2.10):

1d A 2 v 4y 20
— (7"2 —) = —47G p, |e¥/7 erf £ -\ — (1 + —>
dr o T2 302

r2dr
Diese Differentialgleichung fiir ¥(r) 148t sich nur numerisch 16sen. Als Randbedingungen ver-
wendet man wieder (dV¥/dr) =0 und ¥ < oo an der Stelle r = 0. Dabei ist es iiblich den Wert
U(0) als Vielfaches des Quadrats der Geschwindigkeitsdispersion o? zu skalieren: ¥(0) = £o°.
Beobachtungen ergeben (siche Kap. 2.5, speziell Bild 2.9,a, zusammen mit Bild 2.4), da} Ku-
gelsternhaufen am besten durch £ = 3...8 approximiert werden.

(2.47)

Je groBler der betrachtete Radius, desto kleiner wird ¥(7) und um so kleiner wird das Integra-
tionsintervall in Gl. (2.46) und damit die Dichte (Bild 2.3.a). Bei einem bestimmten Abstand r,
vom Zentrum wird ¥(r;) = 0 erreicht. Dieser Radius r;, bei dem die Dichte verschwindet, wird
Gezeitenradius (engl. tidal radius) genannt. Physikalisch bedeutet dies, dafl sich bei diesem
Abstand vom Zentrum (etwa bei einem Kugelsternhaufen im Gezeitenfeld einer Galaxie) Eigen-
gravitation und externe Kraft genau die Waage halten. Ein Stern, der sich weiter als r; vom
Haufenzentrum entfernt, gerédt in den EinfluBbereich des galaktischen Potentials und wird sich
immer weiter vom Haufen entfernen. Der Gezeitenradius ist also die grofite Ausdehnung, die ein
gebundenes System im Feld der Milchstrafle haben kann. Mathematisch betrachtet, kann man
aus r; die Normierungskonstante ®, in der Definition des relativen Potentials (2.29) bestimmen.

Dichte in p/p.
Oberflachendichte in £/p.r,

| NN

L Ll
100

1000 1 10 100 1000

TR A
1 10
Radius in r/r, Radius in r/r,

Abbildung 2.3: a) Dichteprofile fiir vier King-Modelle mit ¥(0)/o?-Werten 3, 6, 9 und 12. Als Vergleich
gestrichelt gezeichnet die isotherme Sphire. b) Oberflichendichte dieser vier Modelle (isotherme Sphire wieder
gestrichelt).
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Es sind ®(r;) = —GM(ry)/r; das Potential an der Stelle r, und M(r;) die gesamte Masse
innerhalb dieses Radius. Wegen ¥(r;) = 0 folgt &5 = ®(r;) und weiter ®(0) = ®(r;) — ¥(0).

Der dekadische Logarithmus des Verhiltnisses von Gezeitenradius zu King-Radius definiert den
Konzentrationsindex ¢ der King-Sphére,

¢ =logyo(r: /7o) - (2.48)

Dieser Konzentrationsindex kann gleichberechtigt mit £ = ¥(0)/o? zur Parametrisierung von
King-Modellen herangezogen werden. Kugelsternhaufen haben Konzentrationsindizes ungefdahr
im Bereich zwischen 0.6 und 1.9 (siehe Kap. 2.5 und Referenzen dort). Die Beziehung zwischen ¢
und £ ist in Bild 2.4 dargestellt. Fiir ¢ — oo, bzw. £ — oo, gehen die King-Sphéren in isotherme
Sphéren iiber.

3.0

2.5

2.0

1.5

1.0

0.5

Konzentrationsindex ¢ = log,(r./r,)
T 17T ‘ T 17T ‘ T T 7T ‘ T T 7T ‘ T T 7T ‘ T T 7T
I | ‘ I | ‘ L1 ‘ L1 ‘ L1 ‘ L1

0.0 S S S S SRS SR |
6 8 10 12
¢ = ¥(0)/0

Abbildung 2.4: Zusammenhang zwischen Konzentrationsindex ¢ =log,,(r¢/ro) und King-Parameter
& = ¥(0)/o?. Nach Kap. 2.5 liegt bei Kugelsternhaufen ¢ fast immer zwischen 3 und 8 (schraffierter Bereich).

o
[aV)
N
=
N

Die Grofle U(0)/o? gibt in etwa das Verhéltnis von potentieller Energie (®(0)) zu innerer Energie
(x v?) im Haufenzentrum an. Das Wechselspiel dieser beiden Energieformen spiegelt sich auch
wieder im Verhéltnis der Grofe dieses zentralen Gebietes relativ hoher (und fast konstanter)
Dichte zur Ausdehnung der sich daran anschlieenden Hiille, mit ihrem rapiden Dichteabfall. Je
starker im Kern potentielle Energie iiber kinetische Energie dominiert, desto ausgedehnter muf
die Hiille werden, damit das gesamte System den Virialsatz erfiillen kann. Im Gegensatz zur
isothermen Sphire, bei der fiir jeden Radus gilt v2 = 3 02, ist dies bei der King-Sphére nur in den
inneren Bereich gegeben (und nur fiir Konzentrationsindizes ¢ 2 1.0, fiir kleinere c ist v2<3 o?;
siehe Bild 2.5). Mit steigendem Radius fillt die Geschwindigkeitsdispersion v2 monoton ab und
erreicht beim Gezeitenradius r; den Wert Null. Dort entspricht die potentielle Energie gerade
der maximalen erlaubten Energie eines Sterns, so dafl die kinetische Energie verschwinden muf.
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Die Geschwindigkeiten sind isotrop verteilt, v = v? = v2 = v; und es gilt
_ vaw U — 1y2
v2 = Jy/Jp mit J, = / {exp <722> - 1} V" dy . (2.49)
0 g

Abbildung 2.5: Radialer Verlauf der gesamten Geschwindigkeitsdispersion (durchgezogene Linie) und entlang
der Sichtlinie (gestrichelt) bei King-Modellen mit verschiedener zentraler Konzentration, normiert auf den Wert
der isothermen Sphire v?> = 30>. Die Kurven gelten fiir Werte von ¢ von 3, 6, 9 und 12.

Hier zeigt sich eine Unzulanglichkeit des King-Modells, da es voraussetzt, daf} die Randsterne in
Rubhe sind (d.h. fir r — r; gilt dort v> — 0; bzw. genauer v — 0) Dies ist sicherlich physikalisch
falsch.

Jedoch gibt die King-Sphére den globalen Dichteverlauf von Kugelsternhaufen geradezu ideal
wieder (Kap 2.5), so daB es sich zum Standardmodell fiir deren Beschreibung entwickelt hat.
Zudem mufl man Kugelsternhaufen stets im Kontext des galaktischen Gezeitenfeldes betrachten.
In den Auflenbereichen des Haufens wird der Einflul der Muttergalaxie sehr grofi und bei r ~ r;
kann man nicht mehr genau unterscheiden, ob ein Stern noch vollstindig zum Haufen gehért,
oder schon zur Galaxie. Eine exakte Beschreibung des Haufens in der Ndhe des Gezeitenradius
ist also ohnehin nicht moglich und r; nicht fest definierbar, so dafl die Probleme des Modells bei
r = 7, hier kaum ins Gewicht fallen.

2.3.6 Die dynamische Zeitskala — Freie-Fall-Zeit 7

Die oben angefithrten Lésungen der Boltzmann-Gleichung (2.9) beschreiben einen dynamischen
Gleichgewichtszustand, d.h. kinematische Gréflen einzelner Sterne, wie etwa Ort und Geschwin-
digkeit, unterliegen stindiger Verdnderung, globale Eigenschaften des Systems, wie Sterndichte
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oder Geschwindigkeitsdispersion, sind jedoch zeitlich konstant. Die Zeitskala mit der sich dieser
Gleichgewichtszustand einstellt, bzw. mit der das System auf externe Stérungen reagieren kann,
ist bestimmt durch die Freie-Fall-Zeit 7.

Dazu betrachtet man eine homogene Sphére mit Dichte p. Die Masse innerhalb eines gewissen
Radius r betragt dann M (r) = Snr®p. Ein Testteilchen, das bei diesem Radius aus der Ruhe
losgelassen wird, fiithrt eine harmonische Schwingung durch das Zentrum der Sphére durch:

d*r GM(r) _47erT

bl - 2.50
dt? r2 3 ( )
Die Frequenz dieser Oszillation betragt
Gp
=w/2r =4/—. 2.51
v=w/2m - ( )

Das Testteilchen erreicht das Zentrum nach einem Viertel der Periodendauer; nach 7 = iu‘l =

/37 /16Gp. In realistischen Systemen ersetzt man die Dichte p durch dem Mittelwert der
Dichteverteilung p. Die dynamische Zeit 7 ist dann in etwa gleich der Zeit in der ein Stern
das System halb durchqueren kann und in der duflere Stérungen ausgeglichen werden kénnen.
Ublicherweise wird in der Astrophysik als Referenzzeit hierfiir die Freie-Fall-Zeit 7 verwandt.
Diese ist die Zeit, innerhalb der eine homogene Sphére aus druckfreier Materie kollabiert, wenn
sie anfinglich in Ruhe war und ist genau 74 = 7/v/2 (Binney & Tremaine 1987, Kap. 2.2):

_ [ Br (2.52)
=\ 3265~ \\sGM - '

Im letzten Schritt wird die Definition der mittleren Dichte als p = M/ %m"3 herangezogen.

2.4 Die Scheibe der Milchstrafle

Wie in Kap. 2.1 kurz dargestellt, bestehen Spiralgalaxien wie die Milchstrafle aus einer schei-
benférmigen Komponente, einer zentralen Verdickung und einer diffusen etwa sphérisch verteil-
ten Sternkomponente. Das ganze wiederum ist in einen Halo aus Dunkler Materie eingebettet,
der auf groflen Skalen die dynamischen Eigenschaften (z. B. die Rotationsgeschwindigkeit)
bestimmt. Da in dieser Arbeit einige Aspekte der sdkularen Entwicklung der galaktischen
Scheibe untersucht werden, soll diese nun genauer beschrieben werden:

2.4.1 Beobachtungsdaten zur galaktischen Scheibe

Betrachtet man galaktische Scheiben in optischen Wellenldngen, so ist ihre Spiralstruktur das
wohl auffallenste Merkmal. Geht man zu réteren Spektralbereichen iiber, so wird die Auspriagung



2.4. Die Scheibe der Milchstrafle 25

der Spiralarme zunehmend schwécher und das Erscheinungsbild der Scheibe homogener. Spi-
ralarme werden also dominiert von sehr jungen und bl&ulichen Sternen, die in den Sternent-
stehungsgebieten an der Riickseite der Dichtewellen (Lin & Shu 1964, 1966) der Spiralstruk-
tur gerade gebildet werden. Sie sind sehr kurzlebig und stellen nur einen geringen Bruchteil
(etwa 1 — 2 %) an der Gesamtzahl der Sterne. Im Gegensatz zu Gas reagiert die Sternkompo-
nente auf die wellenférmige Stérung des Potentials nur sehr gering, so dafl das Gros der Sterne
(alte und rétliche K- und M-Sterne) gleichmifig iiber die Scheibe verteilt ist. Man kann also
azimutale Variationen im Rahmen dieser Arbeit véllig vernachlissigen.

Aus Beobachtungen anderer Spiralgalaxien (siche MB § 5-2 und Referenzen dort) weiff man, daf
die Radialabhéngigkeit der Flachenleuchtkraft der Scheibe am besten durch ein Exponentialge-
setz der Form I(R) = Iyexp(—R/Ry) (siehe Gl. (2.4)) beschrieben werden kann. R, bezeichnet
die radiale Skalenléinge der Scheibe; fiir unsere Milchstrafle ist der beste Wert Ry = 3.5+ 0.5kpc
(Bahcall & Soneira 1980). Nimmt man konstantes Masse-Leuchtkraft-Verhéltnis und verschwin-
dende Absorption durch Gas und Staub an, dann gibt die Oberflichenhelligkeit I recht gut den
Verlauf der Flichenmassendichte ¥(R) wieder. Beobachtungen ergeben Werte fiir die Flachen-
helligkeit in der Sonnenumgebung (d.h. fiir Radien von R ~ R, = 8.5kpc) von 13 bis 17L,pc~?
im V-Band, d.h. bei Wellenlédngen von 555 nm (de Vaucouleurs & Pence 1978 und Bahcall & So-
neira 1980). Hier wird I(R;) = 15 Ly pc ? verwandt. Fiir die Normierungskonstante der
Gleichung ergibt sich dann I, = 170 L, pc~2.

Untersuchungen der Kinematik von Sternen ergeben je nach Autor Werte fiir die Massenflédchen-
dichte in der galaktischen Ebene zwischen 37 Mypc™? (Kuijken & Gilmore 1989abc) und
81 M,pc~? (Bahcall 1984abc). Fiir das hier verwandte Modell unserer MilchstraBe gilt X(R) =
75Mgpc 2. Damit folgt fiir das Masse-Leuchtkraft-Verhéltnis T = 5 M, /L, (im V-Band). Die
Massendichte (inklusive Gasanteil) in der Sonnenumgebung betrigt etwa 0.125 Mopc™3 (Al-
len 1973, §118). Das Modell ist in Kap 5.1 detaillierter beschrieben.

Wihrend die Dichteinderung in radialer Richtung einem relativ einfachen Exponentialgesetz
folgt, ist die Verteilung der Sterne in vertikaler Richtung (d.h. aus der Scheibenebene her-
aus) weitaus komplexer. Aus Sternzdhlungen in Richtung des nordgalaktischen (Fenkart 1966,
Becker & Fenkart 1976, Yoshii, Ishida & Stobie 1987), bzw. des siidgalaktischen Poles (Gil-
more & Reid 1983, Yoss 1991) erhilt man einen Dichteabfall, wie er in Bild 2.6 angezeigt ist.
Analytisch 148t sich dies durch

(1— e /=)

T (2.53)

p(z) = po

darstellen, mit p;, = 0.125 Mypc—2 und 2z; = 120 pc (Klessen 1991).

2.4.2 Modelle der galaktischen Scheibe

Aus obigen Beobachtungsdaten (der lokalen Umgebung) will man nun ein konsistentes Bild
der globalen Struktur und Dynamik der galaktischen Scheibe und ihrer Entwickungsgeschichte
gewinnen.
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Abbildung 2.6: Verlauf der Sterndichte senkrecht zur galaktischen Ebene. Datenpunkte nach Sandage 1987 und
den dort aufgefiihrten Quellen im Bereich z ~ 0 bis z ~ 10 kpc. Die durchgezogene Linie stellt den besten Fit
nach Gl. (2.53) an die Daten der Basel Himmelsdurchmusterung (Becker & Fenkart 1976) dar. In der z = 0-Ebene
wird neben Sternen noch der Anteil von Gas und Staub an der Gesamtdichte beriicksichtigt.

Dazu verwendet man die Jeans-Gleichung (2.19). Sie verkniipft die wichtigsten physikalischen
Groflen des Systems: die Dichteverteilung p(x), das galaktische Potential ®(x) und als kinema-
tische Grofle den Tensor der Geschwindigkeitsdispersion v;v;. Aufgrund der in guter Ndherung
gegebenen Rotationssymmetrie von galaktischen Scheiben und weil der Dispersionstensor dar-
gestellt in Zylinderkoordinaten anndhernd diagonal ist (zumindest in groferer Entfernung vom
Zentrum, siche Uberlegungen vor Gl. (2.57)), bietet sich fiir die Dichte folgender Separations-
ansatz an:

p(x) = p(R, z,9) = p(R) x p(2) . (2.54)

Die beobachtete exponentielle Abhangigkeit der Leuchtkraft von Scheiben I(R) = I, exp(R/Ry)
fiihrt, falls die Skalenhohe in z nicht von R abhéngt, zu

p(R) = po exp(—R/Ry) , (2.55)

wobei im Falle unserer Milchstrale die Dichte im Ursprung sich aus R, = 8.5kpc, Ry = 3.5kpc
und p(Ry) = 0.125 Mg pc™ ergibt als py = 1.42 M,pc~3.
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Um einen Ansatz fiir den z-Anteil der Dichteverteilung zu finden, betrachtet man die vertikale
Jeans-Gleichung (B.10.c),

O(prv:) | Opv?) | pORD: 02 _

R 9z R pg =0. (2.56)

Der erste Term beschreibt die Radialabhéngigkeit der Rz-Komponente des Geschwindigkeitsten-
sors. Bleibt die Ausrichtung des Geschwindigkeitsellipsoids (siehe Kap. 2.2.2) auch in grofien
galaktischen Hohen parallel zu den (zylindrischen) Koordinatenachsen (R, ¢, z), was bei einer
stark ausgepridgten Scheibe der Fall ist, dann gilt stets vgv, = 0. Wird hingegen das Poten-
tial zum grofiten Teil von einem sphérisch symmetrischen Halo bestimmt, dann zeigt die grofie
Halbachse des Ellipsoids stets in Richtung des galaktischen Zentrums und der Term ist von der
GroBe ~ (v% — v2) z/RR, (Gilmore et al. 1989). Dies ist um O(z>/RR,) kleiner als der zweite
und vierte Term in Gl. (2.56) und kann vernachléssigt werden. Dieselben Abschitzungen treffen
auf den dritten Term zu. Man erhilt

<
)

_[18(pv?) o B
= / > oz dz = e dz = 4rG /p(z) dz =4nG X, (2.57)

wobei im vorletzten Schritt die Poisson-Gleichung (2.10) eingeht und der letzte Schritt der
Definition der Flachendichte ¥(R) entspricht. Vertikales Gleichgewicht erfordert somit fiir eine
exponentielle Scheibe und konstante Skalenhshe v2 o ¥ o exp(—R/R;). Nimmt man konstantes
Achsenverhiltnis des Geschwindigkeitsellipsoid an, folgt auch v% o exp(—R/R,). Dies wird
durch Beobachtungen (z.B. von Lewis & Freeman 1989) hervorragend bestétigt.

Fiir eine (lokal) isotherme Gruppe von Sternen, d.h. fiir v2 ~ const. in einem bestimmten
Radienbereich, ergibt sich

F(9lnp _ 09
0z 0z

(2.58)

Man findet dann die einfache Losung

p(z) = po exp (%) . (2.59)

Beobachtende Astronomen gehen davon aus, dal photometrisch oder kinematisch sehr homogen
selektierte Sterne tatsédchlich durch eine gemeinsame Dispersion beschrieben werden kénnen
(z.B. Bahcall 1984c¢). Um den tatséichlichen Dichteverlauf wiederzugeben, bedarf es somit einer
Vielzahl isothermer Sternkomponenten, mit Dispersionen bis etwa 140 kms™" (Bahcall 1984a,
MB Tab. 4-16 und 7-1, Klessen 1991),

®(0) — ®(2)

p() = o) = X posexp ((07) . (2.60)

)2
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Abbildung 2.7: Bester Fit — durchgezogene Linie — an die beobachtete vertikale Dichteverteilung (Datenpunkte
wie in Bild 2.6), mit Diinner Scheibe (0. = 15kms™"), Dicker Scheibe (7. = 40kms™') und Halo (0. = 135kms™")
— jeweils gestrichelt gezeichnet. Der Wert von 0. = 90km s~ ! fiir die Halo-Population in Sandage 1987 lieB sich
nicht reproduzieren. Die Sterndichte in der Ebene (z = 0) betrigt 0.65Mgpc 3, was in etwa dem gemessenen Wert
(Allen 1973, § 118) entspricht. Die Dichte po = 0.125Mgpc™2 in Gl.  (2.53) beinhaltet neben der Sternpopulation
auch die Beitrige von Gas und Staub (~ 0.5 Mgpc™?), die jedoch aufgrund ihrer geringen Skalenlinge in Hohen
ab 50 bis 100 pc vollig vernachlédssigbar sind und im 3-Komponenten-Modell nicht darstellbar sind.

Eine erste grobe Nidherung erhilt man, indem man drei isotherme Komponenten ansetzt (San-
dage 1987), siehe auch Bild 2.7:

e Zunichst eine Komponente mit kleiner Geschwindigkeitsdispersion von 0. ~ 15kms™!, die
etwa 90 % der gesamten Scheibenmasse enthélt. Aufgrund ihrer recht geringen Skalenhche
(~ 270 pc) wird sie die Diinne Scheibe genannt. Die Sterne, die dieser Komponente zu-
gerechnet werden, besitzen Metallizitéiten' im Bereich 0.3 2 [Fe/H] 2 —0.5. Auch unsere
Sonne ist Teil dieser Diinnen Scheibe.

e Dann eine Komponente mit Metallizitit von —0.5 2 [Fe/H] 2 —1.0 und Dispersion von
0. ~40kms™!, was einer Skalenhohe von ungefihr 1kpc entspricht. Sie trigt zu etwa 9%
aller Scheibensterne bei. Verschiedene Modelle zur Entstehung dieser sog. Dicke Scheibe
sind das Thema dieser Arbeit.

'In der Astrophysik hat es sich eingebiirgert, alle Elemente schwerer als Wasserstoff und Helium als Metalle
zu bezeichnen. Als Maf fiir die Metallizitdt eines Sternes wird der Anteil dieser Elemente an der Gesamtmasse
verglichen mit dem Wert in unserer Sonne. Die Gréfie [Fe/H] stellt den dekadischen Logarithmus dieses Verhilt-
nisses dar; beispielsweise betriigt die Metallh&ufigkeit in einem Stern mit [Fe/H] = -2 ein hundertstel des solaren
Wertes.



2.4. Die Scheibe der Milchstrafle 29

e SchlieBlich fithrt man eine Halo-Komponente ein, mit o. ~ 135km s~! ' und
—1.0 2 [Fe/H]. In ihr sind auch die Sterne des diffusen sphérischen Halos unserer Milch-
straBe enthalten. Man kann sie in groflen galaktischen Hé6hen anhand von photometrischen
und kinematischen Daten nicht von denen der Dicken Scheiben unterscheiden. Somit stel-
len sie in diesen Hohen eine Art Verunreinigung jedes Sternkataloges von Scheibensternen
dar.

2.4.3 Ursprung der Dicken Scheibe

Uber Ursprung und Entwicklung der Dicken Scheibe gibt es, je nach betrachtetem Modell der
Entstehungsgeschichte unserer Milchstrafle zwei deutlich unterschiedliche Vorstellungen:

Zum einen sieht man die Dicke Scheibe als eine diskrete und eigenstdndige Komponente der
Milchstrafle an, welche sich wéhrend des dissipationslosen Kollapses der protogalaktischen Gas-
wolke in einer frithen Phase erhéhter Sternentstehung bildete. Die Diinne Scheibe entstand in
diesem Bild erst weit spéter, als der Grofiteil des Gases sich bereits in der galaktischen Ebene
angesammelt hatte und dort sukzessive neue Sterne bilden konnte. Eggen, Lynden-Bell und
Sandage (ELS 1962) waren die ersten, die Indizien fiir dieses Szenario in der Relation zwischen
Kinematik und Metallizitdt der von ihnen untersuchten Sterne zu entdecken glaubten. Sie fol-
gerten einen rapiden Kollaps auf Zeitskalen von einigen 10® Jahren. Erneute Analysen des von
ihnen verwandten Datensatzes jedoch lieflen starke Zweifel an dessen Vollstdndigkeit und an
der Richtigkeit ihrer Schluifolgerungen aufkommen. Bis heute herrscht unter den Astronomen
Uneinigkeit, ob sich das ELS-Szenario (auch mit den heute zugénglichen kinematischen und spek-
troskopischen Sterndaten) reproduzieren 148t (eine kurze Zusammenfassung liefern Gilmore 1989
und Norris 1989; Originaldaten und Analysen findet man z.B. in Sandage & Fouts 1987 oder
Norris et al. 1985).

Einen eher theoretischen Zugang liefert das , chemodynamische“ Model von Burkert, Truran
und Hensler (1992). In den zugrunde liegenden Rechnungen simulieren sie die selbstregulierte
chemische und dynamische Evolution einer anfinglich heiflen protogalaktischen Gaswolke. Sie
finden eine, durch primordiale Supernovae induzierte, etwa 4 x 10® Jahre dauernde Phase stark
erhohter Sternentstehung, wihrend der etwa 5% des Gases in Sterne umgewandelt wird. Diese
entkoppeln dabei vom allgemeinen Kollaps und erhalten die kinematischen (0. 2 40km s,
d. h. Skalenhthe ~ 1.3kpc) und chemischen (—0.5 2 [Fe/H] 2 —1.5) Eigenschaften des Gases
dieser Epoche. Der Rest des Gases sinkt weiter in die Scheibenebene und es folgt eine Phase
geringer, nur schwach oszillierender Sternentstehungsrate, die bis heute andauert und in der
sich die Dunne Scheibe bildete. Interstellare Materie wird dabei durch massereiche Sterne, bzw.
durch deren Winde oder Supernovae, mit Metallen angereichert, so dafl die durchschnittliche
Metallhdufigkeit des Gases und der darin neu entstehenden Sterne monoton mit der Zeit ansteigt.

tf Allan Sandage 1987 findet einen Wert von 0. = 90kms™!, was jedoch in eigenen Rechnungen nicht bestitigt
werden konnte. Vielmehr ist es so, dal bei jedem Verfahren, das multiple isotherme Komponenten im Bereich
0. = 0km s™* bis 140km s™! verwendet, stets die Komponente mit der gréften Dispersion zur Beschreibung
des sphérischen und diffusen Halos herangezogen wird. Bei Verwendung noch gréferer (und unrealistisch hoher)
Dispersionen bleibt dieser Wert zwischen 130 und 140 km s ™! eingependelt.
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Einen &hnliche Ansatz machten Jones & Wyse (1983). Sie schlugen vor, wihrend des anfingli-
chen Kollapses des protogalaktische Systems habe sich schon recht friih, aufgrund sehr effektiver
Kiihlung, ein Teil des Gases in der Ebene festgesetzt und dort eine diinne Schicht metallarmer
Sterne gebildet. Das Gesamtsystem befand sich noch in der Kollapsphase, so dafi das Gravita-
tionspotential stetiger Verinderung unterlag. In diesem Nichtgleichgewicht wurde die Scheibe
stdndig umstrukturiert und wihrend der Relaxation ins Virialgleichgewicht aufgebldht. So dafl
sie eine der heutigen Dicken Scheibe analoge Form erhielt. Als schliellich der Kollaps zur Ruhe
kam, konnte sich sukzessive in der Ebene die Diinne Scheibe bilden. Auch hier ergibt sich
eine Relation zwischen Metallizitdt (bzw. Alter) und Dispersion, wie bei Burkert, Truran und
Hensler (1992).

Alternative Modelle sehen die Dicke Scheibe als eine Art ,,Hochgeschwindigkeitsfortsatz“ der
Diinnen Scheibe und betrachten die Unterscheidung beider Komponenten als kiinstlich und ir-
refiihrend: Die Gesamtheit aller Sterne ist nach dem oben gesagten sicherlich nicht isotherm und
die Geschwindigkeitsdispersion in z-Richtung nicht gauiférmig, sondern hohe Geschwindigkeiten
bis hin zur Entweichgeschwindigkeit iiberproportional vertreten. Man kann dann, ganz im Sinne
von Gl. (2.60), die gesamte Scheibe als eine quasikontinuierliche Abfolge isothermer Komponen-
ten betrachten deren Massenanteil mit steigender ,, Temperatur® abnimmt. Geht man weiter
davon aus, daB fast alle heute beobachteten Sterne (aufer den frither gebildeten Halosternen)
in der diinnen Gasschicht entstanden sind, die sich nach dem Kollaps in der galaktischen Ebene
angesammelt hat, dann steht man vor dem Problem, einen Mechanismus finden zu miissen, der
die Sternverteilung wieder aufheizt. D. h. es mufl eine Moglichkeit geben, den Sternen wieder
kinetische Energie zuzufithren, die es ihnen erlaubt, weiter aus der galaktischen Ebene heraus-
zutreten. Wirkt ein solcher Heizungsmechanismus kontinuierlich, erwartet man, daf dltere und
deshalb metallirmere Sternkomponenten eine gréflere Geschwindigkeitsdispersion in z-Richtung
aufweisen, als erst kiirzlich gebildete und metallreiche, weil die Energiezufuhr iiber einen linge-
ren Zeitraum hinweg erfolgen konnte. Man erhélt dann eine stetige Korrelation von [Fe/H]
und o.; ganz im Gegensatz zu einer sprunghaften im ELS-Bild. Eine derartige Unstetigkeit
folgt jedoch auch, wenn der dominierende Effekt der Scheibenheizung diskret auftritt (etwa der
Einfall von Satellitengalaxien).

Im folgenden soll ein kurzer Uberblick iiber mogliche Heizungsmechanismen der galaktischen
Scheibe gegeben werden:

e Scheibenheizung durch massive schwarze Loécher: Lacey & Ostriker konnten
1985 zeigen, daB sich aus der Annahme, der Dunkle Halo unserer Milchstrafle bestiinde
vollstdndig aus massiven schwarzen Lochern, die Existenz einer kinematisch heilen Schei-
benkomponente folgern 148t. Um die dynamisch geforderte Dichteverteilung des (nur
schwach rotierenden und weitgehend dispersionsgestiitzten) Halos zu erzeugen, miissen die
schwarzen Locher eine sehr hohe und isotrope Geschwindigkeitsdispersion von ~ 250km s™*
besitzen. Daher konnen grofie Relativgeschwindigkeiten zur Sternkomponente auftreten
und einige Sterne durch nahe Vorbeifliige in hohe galaktische Hohen gestreut werden. Zur
Erzeugung der Dicken Scheibe, miissen die Haloobjekte typischerweise Massen von 10° M,
besitzen. Die so erzeugte Geschwindigkeitsverteilung f(v) ist fiir kleine v gaufférmig, fallt
jedoch fiir grofie v nach einem Potenzgesetz ab (f(v) oc v~°). Letzteres resultiert aus der
(geringen) Zahl naher Wechselwirkungen, die Geschwindigkeitsinderungen der Groéfen-
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ordnung Av 2, v hervorrufen kénnen. Etwa 1% aller Scheibensterne werden in diesen
Hochgeschwindigkeitsanteil gestreut.

Lacey & Ostriker (1985) und Ipser & Semenzato (1985) schlugen vor, dieses Szenario auch
zur Erklirung der A-Sterne mit v > 100kms™' heranzuziehen (Rodgers 1971). Diese
stellen etwa 0.1% aller A-Sterne dar und sind durchgehend jiinger als 0.7 x 10° Jahre
(Lance 1988). Dies paBt jedoch nicht in das Bild eines zufillig verteilten Heizungsmechanis-
mus, da das Alter ,normaler“ A-Sterne (d.h. mit geringer Pekuliarbewegung) gleichmaBig
im Bereich von 0 bis 2 x 10° Jahren liegt, und sich dies auch in den high velocity Ster-
nen widerspiegeln miifite. So liegt der Schlufl nahe, da8 alle high velocity A-Sterne in
einem diskreten Ereignis entstanden sind, etwa bei der Akkretion einer Satellitengala-
xie. Auch die Annahme, dafl die Haloobjekte Massen der Gréfienordnung 10° M, besit-
zen, scheint durch Messungen von Gravitationslinsen so gut wie ausgeschlossen (Wambs-
ganss & Paczynski 1992 konnten dies durch Analyse von VLBA-Daten fiir Schwarze Licher
im Bereich 10° — 107 M, zeigen). Gleichzeitig mehren sich die Indizien, da$ der Dunkle
Halo — zumindest teilweise — aus sogenannten MACHO’s (Massive Cold Halo Objects;
das sind Braune Zwerge oder Jupiter-ihnliche Objekte mit Massen im Bereich 107 bis
107! M) zusammensetzt. Die franzésische EROS-Gruppe (Aubourg et al. 1993) und
die amerikanisch-australische MACHO-Kollaboration (Alcock et al. 1993) meldeten fiinf
Linsenereignisse bei Beobachtungen der Grofien Magellan’schen Wolke. Die polnisch-
amerikanische OGLE-Gruppe (Udalski et al. 1993) beobachtete vier solcher Ereignisse
in Richtung des galaktischen Zentrums. Jetzer (1994) errechnete daraus durchschnittliche
Massen von 0.28 M, (EROS, MACHO) und 0.08 M, (OGLE).

Der Heizungsmechanismus durch massive Schwarze Locher scheint also von verschiedenen
Seiten her ausgeschlossen werden zu kénnen. Diese Arbeit (siehe Kap. 4) liefert ein weiteres
Argument fiir diesen Schlufl.

e Aufheizung durch Satelliteneinfang: Wie kosmologische Rechnungen indizieren, kann
man Galaxien nicht als isolierte Gebilde betrachten. Sie blicken vielmehr auf eine wech-
selvolle Geschichte von Zusammensté8en und Verschmelzungen mit anderen Galaxien und
kleineren Objekten zuriick (so haben wihrend der letzten 5 Milliarden Jahre etwa 70% al-
ler Dunkler Halos, in die Galaxien eingebettet sind, mindestens 10% ihrer heutigen Masse
durch Akkretion dazugewonnen; Kauffmann & White 1993, Lacey & Cole 1993 + 1994
und Navarro et al. 1994). Dies hat gravierende Auswirkungen auf eine vorhandene Schei-
benstruktur und fithrt auch bei sehr kleinen einfallenden Massen (~ 10® M) zu einem
starken Anstieg der Skalenh6he der Scheibe bis hin zur volligen Zerstorung derselben
(siehe Kapitel 5, bzw. Quinn & Goodman 1986, Carlberg & Hartwick 1989, Hern-
quist & Quinn 1987 oder Quinn et al. 1993). Ostriker (1990) konnte zeigen, daf} fiir
die Energie, die bei einem solchen Ereignis in die zuféllige Bewegung (Geschwindigkeits-
dispersion, d.h. innere Energie) der Scheibensterne iibergeht, gilt

Ag? ~? Mot

. 2.61
sat ]\40“5,c ( )

D.h. die Energieinderung der Scheibe (My;,;, 02) liegt in der GréBenordnung der kinetische
Energie der Satellitengalaxie (M,,; v2,,). Téth & Ostriker (1992) verglichen daraufhin die
beobachteten Skalenhthen von galaktischen Scheiben (das Gros der Scheibensterne liegt
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ja trotz dieser Prozesse in einer bemerkenswert diinnen Schicht von nur wenigen 100 pc
Durchmesser) mit obigen Abschitzungen und kamen zu dem Schluf, da wéihrend der
letzten 5 Milliarden Jahre allerh6chstens 3 — 4 % der Masse innerhalb des Sonnenradius
akkretiert worden sein kann. Da die oben angegebenen, weit hoheren Verschmelzungsraten
aus kosmologischen Szenarien nur Aussagen machen iiber Dunkle Halos, die die Galaxien
umgeben (und den groBten Anteil der Masse stellen), steht der relativ geringe Wert von
Téth & Ostriker nicht unbedingt im Widerspruch dazu. Vielmehr bedeutet eine frithe Ver-
schmelzung der Dunklen Halos keineswegs auch ein Verschmelzen der Galaxien in deren
Kernen. Diese kénnen noch recht lange (einige Milliarden Jahre) ein gemeinsames Zen-
trum umkreisen, bevor sie durch dynamische Reibung so viel kinetische Energie verloren
haben, daf} sie schliefflich kollidieren.

Die Auswirkungen von einfallenden Zwerggalaxien soll in Kap. 5 dieser Arbeit ndher un-
tersucht werden.

Aufheizung durch Streuung an massiven Molekiilwolken und den Potenti-
alstorungen in Spiralarmen: Spitzer und Schwarzschild schlugen bereits 1951 und 1953
vor, durch Sté8e an massiven Molekiilwolkenkomplexen kénnten einige Sterne der Diinnen
Scheibe geniigend kinetische Energie gewinnen, um sehr weit aus der galaktischen Ebene
herauszutreten und so als Dicke Scheibe identifiziert zu werden. Potentialfluktuationen, an
denen Sterne streuen koénnen, entstehen auch durch die Dichtevariationen in Spiralarmen,
wenn diese die galaktische Scheibe durchlaufen. Beide Vorgénge lassen sich als Diffusion
der Sterne im Phasenraum beschreiben (Fuchs & Wielen 1987, Binney & Lacey 1988,
Wielen & Fuchs 1989). Man erhilt eine Zeitabhéingigkeit der Geschwindigkeitsdispersion
von o « +/t, wobei t das Alter des jeweiligen Sterns ist. Dies wird in etwa durch die
Beobachtung bestéitigt. Beide Prozesse fiir sich betrachtet sind nicht in der Lage, die hohe
z-Dispersion der Dicken Scheibe von 0. ~ 40kms~! zu erkliren und auch das beobachtete
Verhiltnis von o./or ~ 0.5 kann nur schwer reproduziert werden. Da die Dichtewellen
der Spiralarme stets von groflen Molekiilwolkenkomplexen begleitet werden, verstirken sich
beide Effekte gegenseitig. Jedoch auch dann séttigt ihr Einflul zu frith ab. Denn sobald
sich Sterne die meiste Zeit auflerhalb der unmittelbaren Umgebung der Ebene aufhalten,
was bereits bei recht geringen o.-Werten der Fall ist, stehen Molekiilwolken und Dichte-
wellen als Streupartner nicht mehr zur Verfiigung. So dafl diese Prozesse zwar als wichtig
zur Beschreibung der internen Struktur der Diinnen Scheibe angesehen werden, sich jedoch
nicht zur Erklarung der Dicken Scheibe eignen (Lacey 1991, Wyse & Gilmore 1993).

Aufheizung durch ,,Bending‘“-Instabilitédt: Auch globale Biegungs- und Schlauchin-
stabilitdten (Vandervoort 1991) konnen ein anfinglich flaches System kinematisch auf-
heizen (durch Umschichtung von Rotationsenergie in kinetische Energie in z-Richtung).
Merrit & Hernquist (1991) und Hernquist et. al. (1994) untersuchten die Anwendung dieses
Mechanismus auf stark abgeflachte Elliptische Galaxien, wie sie etwa beim Verschmelzen
zweier Spiralgalaxies hiufig auftreten. Sie fanden eine dynamische Umschichtung kineti-
scher Energie zu weniger abgeflachten Systemen hin (Abnahme der Elliptizitdt). Solche
Instabilitdten konnten evtl. auch zur Erklarung der Dicken Scheibe herangezogen werden.
Allerdings ist die Untersuchung dieser Effekte noch in einem sehr vorldufigen Stadium und
sei hier nur der Vollstdndigkeit halber angefiihrt.
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2.5 Kugelsternhaufen der Milchstrafle

Kugelsternhaufen sind kompakte, sphérisch symmetrische Ansammlungen von einigen 10° bis 10°
Sternen. Sie besitzen einen Zentralbereich sehr hoher Sterndichte, welcher in einen ausgedehnten
Halo eingebettet ist. Die gesamte Ausdehnung liegt zwischen einigen 10 pc bis zu einigen 100 pc
(siehe Bild 2.9; bzw. Webbink 1985, Zinn 1985 oder Spitzer 1987).
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Abbildung 2.8: Vier Beispiele fiir die hervorragende Ubereinstimmung von King-Profilen mit der beobachteten
Dichteverteilung in Kugelsternhaufen. Nach oben aufgetragen ist der Logarithmus der Oberflaichenhelligkeit,
nach rechts der Logarithmus des Abstandes vom Haufenzentrum in Bogenminuten. Die Groflen r., v und fo
bedeuten jeweils Kernradius, Gezeitenradius und Flichenhelligkeit um Zentrum (Daten nach Illingworth & Illing-
worth 1976):

NGC 104, auch 47Tucanae, hat einen Konzentrationsindex ¢ ~ 2.03, eine Gesamtausdehnung r; ~ 51.3 pc und
eine Metallizitit von [Fe/H] ~ —0.76. Aufgrund seiner fiir Kugelsternhaufen grofien Metallhdufigkeit wird er
der Scheibenpopulation der Kugelsternhaufen zugerechnet. Die Distanz zur Sonne betrégt 4.0 £ 0.4 pc. Damit
entspricht eine Bogenminute einer Strecke von etwa 1.18 pc.

NGC6388: Auch dieser Kugelsternhaufen wird der galaktischen Scheibe zugeordnet. Fiir ihn sind ¢ ~ 1.75,
r¢ ~ 28.0 und [Fe/H] ~ —0.74. Sein Abstand zur Sonne betrigt 11.6 & 2.6 pc und damit gilt 1’ ~ 3.5 pc.

NGC 2808 hat ¢ ~ 1.75, ry ~ 37.2 und [Fe/H] ~ —1.37. Wegen dieser geringen Metallizitit wird er zur Halopo-
pulation gez#hlt. Die Distanz zur Sonne ist 9.8 4 0.9 kpc, so daf 1’ ~ 2.6 pc.

NGC6266: Es gilt ¢ ~ 1.63, r¢ ~ 23.3 pc und [Fe/H] ~ —1.29. Auch NGC 6266 gehort zum galaktischen Halo.
Der Abstand zur Sonne betriagt 7.9 & 0.8 kpc, so dafl eine Bogenminute einer Strecke von etwa 2.2 pc entspricht.
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Es gibt etwa 140 bekannte Kugelsternhaufen in unserer Milchstrafie (siehe Zinn 1985 und dort
angegebene Referenzen). Wie in Kap. 2.3 kurz vorgestellt, 148t sich die Sternverteilung in
Kugelsternhaufen sehr gut durch die King’sche (King 1966, Illingworth & Illingworth 1976; bzw.
Kap. 2.3.5) Gleichgewichtslosung der Boltzmann-Gleichung beschreiben (Bild 2.8). Die radiale
Abhéngigkeit der Dichte p ergibt sich durch Integration von Gl. 2.46 fiir den Potentialverlauf
U(r) und anschlieBendes Einsetzen in Gl. 2.47. Da sich diese Gleichungen nicht analytisch 16sen
lassen, verwendet man fiir analytische Abschatzungen héufig Plummer-Modelle (Plummer 1911,
bzw. Kap 2.3.3); diese sind Polytrope mit Index n = 5. Der innere Bereich von Kugelsternhaufen
1a8t sich zudem hervorragend darstellen als isotherme Sphére (Kap. 2.3.4). Auch diese gehort zur
Familie der Polytropen und wird erhalten, wenn man formal den Polytropenindex n — oo gehen
14Bt. Beide besitzen jedoch unendliche Ausdehnung und eignen sich deshalb zur Beschreibung
der AuBlenbereiche von Kugelsternhaufen nur unzureichend.
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Abbildung 2.9: Verteilung von a) Konzentrationsindex c, b) Gezeitenradius 7, c) Logarithmus der Sterndichte
im Zentrum log,, po und d) zentraler Geschwindigkeitsdispersion oy fiir 134 Kugelsternhaufen der Milchstrafie

(nach Webbink 1985).

Kugelsternhaufen lassen sich nicht isoliert betrachten; sie bewegen sich im Gravitationsfeld der
Milchstrafle. Bei einem bestimmten Abstand r; vom Haufenzentrum halten sich Eigengravitation
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und Gezeitenfeld der Galaxie die Waage. Entfernt sich ein Stern weiter als diesen Gezeitenra-
dius r; vom Zentrum, dann iiberwiegt der EinfluB der Muttergalaxie und der Stern geht fiir
den Haufen verloren. Die Grofle des Gezeitenradius r; des Kugelsternhaufens hingt also von
seiner galaktischen Position und von seiner Gesamtmasse und zentralen Konzentration ab. Je
ndher der Haufen dem galaktischen Zentrum kommt, desto grofler ist der Einflul der Galaxie
und desto kleiner wird der Gezeitenradius sein. Umgekehrt, je groBer die Masse und je domi-
nanter der Kernbereich des Kugelsternhaufens ist, desto gréfler ist die Entfernung bis zu der
die Eigengravitation {iberwiegt und desto grofler ist ;. Die zentrale Konzentration eines Kugel-
sternhaufens ist das Verhéaltnis von Gezeitenradius r; zu Kernradius ry,. Ein Maf hierfiir ist der
Konzentrationsindex ¢ = log,,(r; /7). Nach Gl. (2.44) skaliert der Kernradius 7, invers mit der
Wurzel der Zentraldichte (ry o p, /) und linear mit der Dispersion (ry o« ¢). Der Parameter o
beschreibt beim King-Modell die Geschwindigkeitsdispersion im Kernbereich (siehe Bild 2.5: fiir
Konzentrationen ¢ 2 1.0 gilt v2 ~ 30?). Fiir grofiere Radien fillt v> monoton gegen den Wert
Null bei r; im Gegensatz dazu gilt bei der isothermen Sphire v2 = 3 o2 fiir alle Radien. Bild 2.9
gibt die Verteilung der Groflen c, 7, log;, po und o fiir 134 Kugelsternhaufen der Milchstrafe
wieder (Webbink 1985).

Ausgehend von diesen Daten wird fiir die numerischen Simulationen in dieser Arbeit folgendes
Standardmodell eines galaktischen Kugelsternhaufens verwandt:

Konzentrationsindex ¢ = logy(r:/70): c = 153

Verhiltnis ¢ von potentieller ¥(0) zu ki-

netischer Energie 0% im Kern: £E =170
Geschwindigkeitsdispersion ¢ im Kern: o = 5.0kms™!
Kingradius: ro = 1.0pc
Halblichtradius: r, = 3.9pc
Gezeitenradius: r, = 33.7Tpc
Gesamtmasse: M = 1.04 x 10° M,
Masse im Kernbereich: M, = 9.0 x 10> M,
Mittlere Dichte: p = 0.64M,pc3
Dichte im Zentrum: po = 4.2 x10* Mg pc?
Gesamte Freie-Fall-Zeit: 74 = 1.01 x 107 Jahre

Freie-Fall-Zeit des Kerns: T]?;”e = 1.25 x 10° Jahre
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Betrachtet man die Metallhdufigkeit galakti-
scher Kugelsternhaufen, so stellt man fest, dafl :
deren Verteilung bimodal ist (Zinn 1985): I [Fe/H]=-0.9 | [Fe/H]>-0.9

40:‘\\\*‘\\\\‘\\\\‘}\\\‘\\\\‘\\\\‘7

Alle metallreichen Kugelsternhaufen, d.h. mit i
[Fe/H] 2 — 0.9, liegen innerhalb eines Abstan- i X : ]
des von 3.5 kpc zur galaktischen Ebene, wohin- 30 : 8
gegen die metallarmen Haufen {iber einen wei- I ‘
ten Bereich von |z| verteilt sind (Bild 2.10). [ x
Dies wird weiter deutlich in Bild 2.11. Es I
stellt die Projektion der Orte fiir Haufen mit
[Fe/H] < —0.9 (a) und [Fe/H] > —0.9 (b) in
die zz-Ebene, bzw. zy-Ebene dar (z zeigt vom
Zentrum der Milchstrafle zur Sonne, y weist in L ¥ ¥
Richtung der galaktischen Rotation und z zum I
galaktischen Nordpol). Fiir erstere erkennt
man die weit ausgedehnte sphérisch symmetri-
sche Anordnung und fiir letztere eine stark ab-
geflachte Struktur.

Kinematische Untersuchungen (Zinn 1985
und 1991) zeigen, dal die Halopopulation nur
eine sehr geringe Rotationsgeschwindigkeit auf- : B ‘

weist von v,.,; = 50 £ 23 kms™!, #hnlich den o5 b : B
Feldsternen des Halos mit v,..; = 50 £20km s~* ‘ : ]

20 K .

|z| in kpc

(RR Lyrae des Halos), jedoch grofie Geschwin- = 20[ M ]
digkeitsdispersion besitzt, o = 114 £ 9kms™* 2 sh | ]
(RR Lyrae: o = 114 + 15 kms™!). Damit 5 ? : ]

ist v,0¢/0c = 0.4+ 0.2 und das System weitge- 10;
hend dispersionsgestiitzt. Fiir die Kugelstern- i

haufen der Scheibenpopulation dagegen gilt °F E
Vot = 193+ 29kms™ und 0 = 59+ 11kms™. <) N R P O P I O ﬂ
Die Verteilung ist rotationsgestiitzt; es errech- -25 -20 -15 -10 -05 00 05
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Abbildung 2.10:

a) [Fe/H]-Verteilung und

Dicken Scheibe iiberein: v,,; = 188+20kms™", b) Galaktische Hohe aufgetragen iiber [Fe/H]
0 =64+ 16kms™! und Vpot /0 = 2.9 £0.8. fiir die Kugelsternhaufen nach Webbinck 1985.

stimmen mit denen der RR Lyrae Sternen der

Diese Bimodalitdt der galaktischen Kugelsternhaufen spiegelt sich wieder in der [Fe/H]-
Verteilung von Feldsternen in Dicker Scheibe und Halo (siehe dazu Kap 2.4.2, bzw. das
rein kinematisch selektierte Sample von Laird, Carney & Latham (1988)). Auch Nor-
ris & Ryan (1991) und Norris (1994) finden in ihren Populationsstudien hervorragende Uberein-
stimmungen zwischen kinematischen und chemischen Eigenschaften der von ihnen untersuchten
Feldsternen und den galaktischen Kugelsternhaufen.
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Das Alter von Kugelsternhaufen ist sehr schwer zu bestimmen (siche etwa Bolte 1993). Je
nach verwandter Methode erhilt man ein Alter im Bereich von 11 — 18 x 10° Jahren (siehe
MB §3-9 und §3-10, bzw. VandenBerg 1988, VandenBerg et al. 1990, Carney et al. 1992). Dies
ist in etwa konsistent mit dem der #ltesten Scheibensterne ( < 10'° Jahre, z. B. Twarog 1980)
und stimmt gut tiberein mit dem geschitzten Alter von Feldsternen im galaktischen Halo (Car-
ney 1993).
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Abbildung 2.11: Ré#umlicher Verteilung der Kugelsternhaufen der Milchstrafie. a) Halopopulation mit
[Fe/H] < —0.9 und b) Scheibenpopulation mit [Fe/H] > —0.9. Jeweils Schnitt senkrecht zur galaktischen Scheibe.
Die gestrichelten Linien liegen 3.5 kpc iiber, bzw. unter der z = 0-Ebene. Der kleine Kasten im rechten unteren
Eck zeigt die Projektion ¢n die Scheibenebene. Der Ausschnitt betrégt auch hier 60 kpc x 60 kpc.

2.6 Ungestorte Entwicklung von galaktischen Kugelsternhaufen

Die Kugelsternhaufen unserer MilchstraBe entstanden, so das gingige Bild (siehe
z. B. Fall & Rees 1985 und Referenzen dort), zu einer Zeit, als die Jeans-Masse in der Pro-
togalaxie ~ 10° M, betrug, also vor mehr als 10'° Jahren. Die Jeans-Masse ist die Masse bei
der eine Gaswolke bei gegebenen Anfangsbedingungen (Druck, Dichte und Temperatur) gravi-
tationsinstabil wird (siehe z.B. Binney & Tremaine 1987, Kap. 5). In diesem Szenario kollabiert
eine Wolke aus kaltem molekularem Gas und zerfillt dabei in kleinere Fragmente, aus denen
sich schlieflich Sterne bilden. Nach der anschlieBenden Relaxation ins dynamische Gleichgewicht,
gleicht das so entstandene Gebilde in Aussehen und Eigenschaften den heute beobachtbaren Ku-
gelsternhaufen. Dieses Standardmodell erklart die Entstehung alter Kugelsternhaufen, wie sie
etwa in unserer Milchstrae oder in anderen Spiralgalaxien anzutreffen sind. Daneben kann man
auch heute noch die Entstehung junger Kugelsternhaufen beim Verschmelzen zweier Galaxien
zu Irreguliren oder Elliptischen beobachten (z.B. Ashman & Zepf 1993, Zepf & Ashman 1993).
Man geht davon aus, dafl dabei grofile Molekiilwolkenkomplexe zusammenstofien, wobei das Gas
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durch Schockfronten zu solch grofien Dichten komprimiert werden kann, da die Jeans-Masse
wieder die GroBenordnung von ~ 1 Mg erreicht und sich daraufhin ein grofler Anteil des Gases
in neue Sterne umwandelt.

Ist ein Kugelsternhaufen einmal entstanden, erweist er sich als erstaunlich stabil. Die sikulare
Entwicklung ist im wesentlichen bestimmt durch folgende Effekte (siehe etwa Spitzer 1987,
Chernoff & Shapiro 1987, Chernoff & Weinberg 1990, bzw. Binney & Tremaine 1987, Kap. 8):

e Massenverlust durch Relaxation:

Betrachtet man die Geschwindigkeitsverteilung der Sterne eines Kugelsternhaufen (sie ist
in guter Naherung Maxwell’sch — Kap. 2.3), so gibt es stets einige Sterne, die Geschwindig-
keiten grofler als die Entweichgeschwindigkeit des Haufens besitzen. Diese verlassen den
Haufen; und jener verliert somit Masse. Der Haufen wird dieser Stérung seines Gleich-
gewichts entgegenwirken, indem er versucht den Hochenergieanteil der Maxwell’schen Ge-
schwindigkeitsverteilung wieder aufzufiillen, d.h. ins Gleichgewicht zuriick zu relaxieren.
Dadurch verliert er weitere Sterne, bis er sich irgenwann aufgelost hat. Er befindet sich
streng genommen nie wirklich im Gleichgewicht. Dieser Prozefl des Teilchenabdampfens
(engl. evaporation) dauert sehr lange, typischerweise mehrere 10'° Jahre. Teilchenabdamp-
fen 148t die Konzentration des Haufens steigen, d.h. der Kernbereich wird dichter und die
Hiille aulen herum diffuser und ausgedehnter.

e Wechselwirkung mit Doppelsternen:

Etwa 100 enge Doppelsternsysteme besitzen eine Bindungsenergie, die der des gesamten
Kugelsternhaufens entspricht. So kénnen Haufensterne durch 3-Korper-Stéfle mit Dop-
pelsternen enorm beschleunigt und aus dem Haufen herausgeschleudert werden. Wechsel-
wirkung mit Doppelsternsystemen spielt vor allem in der sog. core-kollabierten Phase der
Haufenentwicklung eine wesentliche Rolle. Core-Kollaps tritt auf, als eine natiirliche Kon-
sequenz der selbstregulierten Entwicklung eines selbstgravitierenden Systems von Sternen
(z.B. Binney & Tremaine 1987, §8.2). Aufgrund der negativen Wirmekapazitit eines sol-
chen Systems steigt die Kerndichte immer mehr an, wohingegen die &ufleren Bereiche im-
mer ausgedehnter und diffuser werden. Irgendwann wird die Zentraldichte so grof}, daf} die
Néherung eines mittleren Hintergrundpotentials in der Boltzmann-, bzw. Jeans-Gleichung
(Kap. 2.2.1 & 2.2.2) versagt, weil direkte 2-Korper-Wechselwirkungen dominant geworden
sind. Diese wirken nun als Energiequelle und kénnen den Kollaps umkehren. Durch das
Wechselspiel dieser beiden Effekte durchlduft das System eine lange Phase solcher , gra-
vothermer Oszillationen®, bevor es sich endgiiltig durch Teilchenabdampfung aufgel6st
hat (Spurzem 1994). Die Zeit die ein Kugelsternhaufen im core-kollabierten Zustand ver-
bringt ist dabei vernachlissigbar gering (weshalb keiner der galaktischen Kugelsternhaufen
in dieser Phase beobachtet wird).

e Energiezufuhr beim Durchtritt durch die galaktische Scheibe:
Tritt ein Kugelsternhaufen durch die galaktische Scheibe, spiiren die Sterne des Haufens ein
zusétzliches Gezeitenfeld und werden beschleunigt. Durch diesen Gezeitenschock wird das
dynamische Gleichgewicht des Haufens gestort und ihm Energie zugefithrt. Gleichzeitig
wird aufgrund der héheren Hintergrunddichte der Gezeitenradius des Haufens kleiner und
er wird Sterne verlieren. Abhingig von Masse, Konzentration und galaktischer Position
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des Haufens kann dies der dominante Effekt der sikularen Entwicklung sein.

e Stellare Entwicklung:

Die interne Entwicklung der Sternpopulation des Haufens selbst kann besonders in der
Anfangsphase von ganz entscheidender Bedeutung fiir die weitere Entwicklung des gesam-
ten Haufens sein. Dominieren in der IMF (Initial Mass Function), d.h. der anfinglichen
Sternmassenverteilung, schwere Sterne (M > 1M,,), deren interne Entwicklung sehr rasch
voranschreitet, dann fiihren diese durch Supernova-Explosionen und starke stellare Winde
zu groflem Massenverlust fiir den Haufen, der das freigesetzte Gas nicht binden kann, wo-
durch er sich vielfach auflésen wird. Wenn jedoch die IMF massenarme Sterne wie unsere
Sonne bevorzugt, welche sich sehr lange auf der Hauptreihe befinden, ist der Massenverlust
durch stellare Entwicklung gering und der dominierende Effekt ist die Abdampfung von
Sternen durch dynamische Relaxation.

e Dynamische Reibung:

Bewegt sich ein Objekt der Masse M durch ein Medium mit homogener Dichte p, dann
verspiirt es eine Reibungskraft o« M?p (Gl. (5.10; bzw. Chandrashekhar 1942). Aus
diesem Grunde bewegt sich der Bahnschwerpunkt von Kugelsternhaufen im Verlauf der
Zeit immer mehr dem galaktischen Zentrum zu, da Bahndrehimpuls dissipiert wird. Dies
geht um so schneller, je massereicher der Kugelsternhaufen ist (< M?). Kommt der
Kugelsternhaufen dem zentralen Bulge unserer Milchstrafie zu nahe, so kann er dort durch
die starken Gezeitenkréfte zerstort werden.

Im Rahmen dieser Arbeit werden diese Effekte vernachlissigt und vollsténdig entwickelte, nicht
core-kollabierte Kugelsternhaufen betrachtet und ihr Verhalten unter Wechselwirkung mit mas-
siven schwarzen Lochern (Kap. 4), bzw. diffusen Zwerggalaxien (Kap. 5) untersucht.

2.7 Kugelsternhaufen als Testobjekte der Dicken Scheibe

Wie in Kap. 2.5 dargestellt stimmen die Scheibenpopulation der galaktischen Kugelsternhau-
fen (diejenigen mit [Fe/H] 2 — 0.9) und die Sterne der Dicken Scheibe in vielen Eigenschaften,
wie Alter, Kinematik und chemische Zusammensetzung, sehr gut {iberein. Es liegt daher nahe,
fiir beide einen gemeinsamen Ursprung und eine sehr dhnliche dynamische Entwicklung zu ver-
muten. Man kann also Kugelsternhaufen mit [Fe/H] 2 — 0.9 als Tracer fiir Entstehung und
weitere Entwicklung der Dicken Scheibe heranziehen und so bestehende Modelle einschrinken
oder ausschlieffen. Insbesondere lassen sich Grenzen fiir einige der Scheibenheizungsmechanis-
men angeben:

Beobachtungen ergeben, daf die interne Geschwindigkeitsdispersion von Kugelsternhaufen in
einem Bereich um o;,; ~ 5 kms™! herum liegt (siche dazu Bild 2.9.d). Vermittels des Viri-
alsatzes (Kap. 2.2.3) ergibt sich eine Bindungsenergie des Haufens von Ep = K = $Mo?,.
Die Dispersion der Schwerpunktsgeschwindigkeit der Kugelsternhaufen (und der Feldsterne der
Dicken Scheibe) senkrecht zur galaktischen Ebene betrigt etwa o, ~ 40 kms™' (Bild 2.7). Da-
mit betrdgt die Energie, die in dieser Schwerpunktsbewegung steckt im Mittel Ksp ~ %M o2,

iibersteigt also die Bindungsenergie um fast zwei Grofenordnungen. Geht man davon aus, daf
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die heutige Dicke Scheibe aus einer anfinglich sehr diinnen Schicht in der galaktischen Ebene
(d.h. . 0. ~ 0kms™') durch Aufheizung entstanden ist (siehe hierzu Kap. 2.4.3), dann stellt
sich die Frage, wie man dabei die kinetische Energie des Kugelsternhaufen um ein Vielfaches
seiner Bindungsenergie erh6hen kann, ohne ihn dabei zu zerstoren.

Unter dieser Voraussetzung sollen nun Scheibenheizung durch massive schwarze Locher (Kap. 4)
und Scheibenheizung durch den Einfang von Satellitengalaxien (Kap. 5) genauer untersucht
werden.



